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Resumo

Usamos um coédigo numérico euleriano de diferengas finitas, chamado ZEUS 3D, para
fazer simulacoes envolvendo a colisao entre duas nuvens moleculares magnetizadas,
visando avaliar a taxa de formacao estelar desencadeada pela colisao e analisar como
essa taxa varia, dependendo das orientacoes relativas entre os campos magnéticos das
nuvens antes do choque. O cédigo ZEUS 3D nao é um cédigo de facil tratamento.
Tivemos de criar duas subrotinas, uma para estudar a colisao nuvem-nuvem e outra
para a saida dos dados. O ZEUS é um cédigo baseado em moédulos. Seu funciona-
mento hierarquico é explicado, assim como o funcionamento de nossas subrotinas.
Estudamos a colisao entre duas nuvens moleculares, empregando dois conjuntos difer-
entes de valores iniciais para densidade, temperatura e campo magnético das nuvens
e do meio. Para cada conjunto desses valores, analisamos detalhadamente seis ca-
sos com diferentes direcoes e sentidos do campo magnético das nuvens em relagao a
direcao do seu movimento. A analise desses doze casos nos permitiu comprovar pre-
visoes tedrico-analiticas propostas na literatura e nos possibilitou a obtencao de varios
resultados originais. Trabalhos anteriores indicaram que, se os campos magnéticos
das nuvens antes da colisao forem ortogonais a direcao do movimento, ocorre forte
inibicao da formagcao de estrelas durante um choque nuvem-nuvem, enquanto que se
esses campos magnéticos forem paralelos ao movimento haverd inducao da formagcao
estelar. Nosso tratamento do problema comprovou numericamente essas previsoes,
permitindo inclusive quantificar as relativas eficiéncias de formacao estelar em cada
caso. E mais: propusemos e analisamos um caso intermediario, onde uma nuvem teria

campo ortogonal ao movimento e a outra teria campo paralelo a este. Concluimos
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que neste caso ocorre formacao estelar com uma taxa também intermedidria entre
os dois casos extremos mencionados. Além disso, estudamos o caso onde os campos
sao ortogonais a direcao do movimento mas, em vez de serem paralelos um ao outro,
eles sao anti-paralelos, o que tampouco havia sido feito na literatura, e obtivemos a
correspondente variacao da taxa de formacao de estrelas devido a essa alteracao de
configuragao. Nosso estudo permite extrair das simulagoes a taxa de formagao estelar
em cada caso, assim como a dependéncia temporal dessa taxa conforme cada uma das
colisoes estudadas evolui, o que fazemos em detalhe para um dos casos em particular.
Os valores para a taxa de formacao de estrelas que obtivemos estd de acordo com

aqueles esperados dos dados observacionais existentes até o presente momento.



Abstract

We use a finite diference eulerian numerical code, called ZEUS 3D, to do simulations
involving the collision between two magnetized molecular clouds, aiming to evaluate
the rate of star formation triggered by the collision and to analyse how that rate
varies depending on the relative orientations between the cloud magnetic fields before
the shock. The ZEUS 3D code is not an easy code to handle. We had to create two
subroutines, one to study the cloud-cloud collision and the other for the data output.
ZEUS is a modular code. Its hierarchical way of working is explained as well as the
way our subroutines work. We adopt two sets of different initial values for density,
temperature and magnetic field of the clouds and of the external medium in order to
study the collision between two molecular clouds. For each set, we analyse in detail
six cases with different directions and orientations of the cloud magnetic field relative
to direction of motion of the clouds. The analysis of these twelve cases allowed us to
confirm analytical-theoretical proposals found in the literature, and to obtain several
original results. Previous works indicate that, if the cloud magnetic fields before the
collision are orthogonal to the direction of motion, then a strong inhibition of star
formation will occur during a cloud-cloud shock, whereas if those magnetic fields are
parallel to the direction of motion, star formation will be stimulated. Our treatment
of the problem confirmed numerically those results, and further allowed us to quantify
the relative star forming efficiencies in each case. Moreover, we propose and analyse
an intermediate case where the field of one of the clouds is orthogonal to the motion
and the field of the other one is parallel to the motion. We conclude that, in this case,

the rate at which the star formation occurs has a value also intermediate between the
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two extreme cases we mentioned above. Besides that we study the case in which the
fields are orthogonal to the direction of the motion but, instead of being parallel to
each other, they are anti-parallel, and we obtained for this case the corresponding
variation of the star formation rate due to this alteration of the field configuration.
This last case has not been studied in the literature before. Our study allows us to
obtain, from the simulations, the rate of star formation in each case, as well as the
temporal dependence of that rate as each collision evolves, what we do in detail for
one of the cases in particular. The values we obtain for the rate of star formation are

in accordance with those expected from the presently existing observational data.
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Capitulo 1

INTRODUCAO

1.1 Comentarios Gerais

Nosso trabalho consiste em simular, através de um codigo numérico euleriano de
diferencas finitas, a colisao de nuvens moleculares formadoras de estrelas no meio
interestelar. Partindo de dados observacionais sobre as zonas de interesse, procuramos
realizar a simulacao do evento em foco, e a partir das condic¢oes iniciais, condicionadas
pelos dados observacionais, retirar uma evolucao do processo, gerando com isso uma
analise minuciosa sobre o mesmo. Essa pratica permitird corroborar ou nao as teorias
apresentadas até o momento sobre fenomenos associados a esse tipo de colisao.
Realizamos um exaustivo estudo do cédigo, denominado ZEUS. Seu funciona-
mento e estruturagao foram bem explorados e, visando testar a validade fisica intrinseca
dos resultados obtidos, empreendemos diversos testes preliminares para comprovar a
eficacia do c6digo, quando aplicado ao problema magneto-hidrodinamico (MHD) que
queremos estudar. Os testes foram feitos antes e depois de criarmos nossa subrotina.
Quando da criacao da subrotina que controlaria o problema a ser simulado, os testes
se tornaram mais especificos ao problema em si. Se essa tese esta sendo lida agora

é porque concluimos que os testes do cédigo, empreendidos exaustivamente, foram



aceitaveis, garantindo a confiabilidade necessaria a simulagao.

Como ja foi mencionado, criamos uma subrotina prépria para o problema que
desejavamos abordar, uma vez que nao existia a disposi¢ao nada que sequer se aprox-
imasse dos nossos objetivos. Acrescentamos nossa subrotina ao corpo do ZEUS, como
um modulo a parte. Uma subrotina de saida foi igualmente desenvolvida, para realizar
os calculos devidos, e para retirar, durante uma varredura pela grade computacional,
todos os parametros de que necessitivamos, alocando-os em forma de tabela (o que
garante facilidade nas representagoes graficas, em diversos programas graficos inde-
pendentes).

Nosso problema consiste em estudar a evolucao do choque entre duas nuvens
moleculares formadoras de estrelas. A partir dessa evolugao analisamos a formagao
estelar desencadeada pelo processo. Com o intuito de tornar as simulagoes mais real-
istas, e também pela atual comprovagao de que o campo magnético representa impor-
tantissimo fator na evolugao das nuvens, utilizaremos campos magnéticos intrinsecos
a cada nuvem, além do campo de fundo do meio. Modificando as orientacoes dos
campos das nuvens entre si, e mesmo no meio, analisaremos no que isso interfere na
evolucao do choque e na formacao estelar. A topologia do campo durante a colisao,
os efeitos que as condensagoes ( “clumps” ) geradoras de estrelas provocam no campo
externo local, a flutuacao de densidades no processo, a taxa de formacao estelar, e
muitos outros parametros poderao ser inferidos através de nossas simulagoes. Uma
comparagao cuidadosa dos efeitos simulados com abordagens tedricas e observacionais
existentes, até o momento, sobre as nuvens moleculares, é feita em cada caso rodado,
garantindo sempre o respeito a fisica esperada, e dando importantes contribuicoes a

compreensao dos fenomenos.



As simulacoes foram realizadas todas em trés dimensoes, pois entendemos que
a analise bidimensional nao é completa o suficiente para explicar as complicadas
interacoes que a colisao proporcionara. Além disso, como veremos no capitulo 2,
somente uma interacao tridimensional fornecera condicoes ideais, para que as con-
densagoes se tornem efetivamente supercriticas magneticamente, provocando entao o
desejado colapso gravitacional.

Por fim, podemos destacar que os principais objetivos deste trabalho sao a fa-
miliarizacao com o programa de simulacao numérica ZEUS 3D, e sua aplicacao no
estudo da formacao de estrelas, desencadeada pela colisao entre nuvens moleculares

magnetizadas.

1.2 Os Capitulos

O primeiro capitulo consiste na introdugao ao problema a ser tratado. Descrevemos
a estruturacao bésica da tese, dando uma sintese do que trata cada capitulo.

O segundo capitulo versa sobre a relagao das nuvens moleculares com o campo
magnético, e sobre a formacao estelar dentro desse mesmo contexto. Grande énfase é
dada ao campo magnético, pois hoje ele é reconhecidamente um fator importantissimo
na evolucao das nuvens moleculares. Nossa simulacao pode abranger uma vasta gama
de processos, fornecendo importantes analises da evolucao destes. A parte final aborda
algumas simplificagoes inevitaveis que tivemos de adotar em nossa simulacao, mas
plenamente justificaveis a luz da fisica envolvida, conforme é descrito nas segoes an-
teriores desse mesmo capitulo.

O terceiro capitulo mostra com mais detalhes o problema a ser abordado, dando



contudo mais énfase nas simulacoes feitas sobre nuvens moleculares e em dados obser-
vacionais a elas relativas. Com isso teremos uma chance de comentar o que tem sido
feito, em termos de simulagao, em areas afins; e poderemos observar os dados obser-
vacionais que utilizaremos como base, para definirmos entao as melhores condigoes
iniciais de nossa simulacao.

O quarto capitulo trata do codigo ZEUS. O codigo é explicado em detalhes. Sua
estruturacao, as equagoes que utiliza e suas vantagens e desvantagens sobre os demais
cddigos que trabalham com a MHD também sao discutidas.

O quinto capitulo aborda a simulagao, enfocando seu cerne. A subrotina que
criamos para estudarmos o problema, chamada Newcloud, é exposta, e suas grandes
vantagens (nao s6 na confecgao do presente trabalho, mas também no que concerne
a trabalhos futuros), sdo descritas com detalhes. A subrotina de saida, Cloudump,
também é descrita, mostrando como é o processo de varredura na grade computa-
cional, quais equacoes utilizamos, que contas sao feitas durante a evolucao temporal
e, por fim, quais os parametros de saida que obtemos em cada iteracao.

O sexto capitulo mostra os principais resultados de nosso trabalho. As figuras
sao expostas, fazendo-se prontamente a andlise dos graficos, tentando, sempre que
possivel, comenta-los a luz dos conhecimentos tedricos e observacionais, expostos no
segundo capitulo.

O sétimo capitulo faz uma sinopse de todos os resultados encontrados e de todos
os objetivos alcancados, bem como dos problemas em aberto ainda existentes. As
conclusoes finais fecham a tese.

O oitavo capitulo contém as referéncias bibliograficas.



Capitulo 2

A FORMACAO ESTELAR, AS
NUVENS MOLECULARES E
NOSSO TRATAMENTO

Neste capitulo abordaremos a fisica da formacao estelar, relacionando sua dinamica
com a evolugao das nuvens moleculares. Observagoes mais recentes mostraram que o
campo magnético, nas regices de formacao estelar, ¢ muito mais forte do que teorica-
mente era esperado (Heiles et al. 1993). Desse modo o campo magnético é de extrema

importancia no processo.

2.1 O Campo Magnético em Nuvens Moleculares

o . . —=
Devemos primeiro fazer uma observacao sobre a notacao adotada : escrevemos B

para o campo magnético completo (diregao e magnitude), B apenas para a diregao, e
B apenas para a magnitude. Os subscritos || e L descrevem as componentes paralela
a linha de visada e no plano do céu, respectivamente.

O meio interestelar e, em particular, as nuvens moleculares estao permeados por
campos magnéticos. As principais técnicas para deteccao do campo magnético exis-

tente nesses meios envolvem os fenomenos da polarizacao e do efeito Zeeman. A



polarizacao linear da luz das estrelas tem sido observada na regiao éptica, devido a
extingao causada por graos de poeira interestelar, e, mais recentemente, na regiao do
infravermelho e mesmo na radiagao térmica emitida pelos graos. O efeito Zeeman pro-
duz polarizacao circular e, embora seja conhecido hé bastante tempo, apenas recen-
temente foi possivel detectd-lo em regides densas, através da emissao radio de masers
OH ali presentes (Heiles et al. 1993). Além destas técnicas, hd outras indicagoes
indiretas sobre os campos magnéticos em nuvens moleculares. Destas indicagoes se
destacam a distribuicao angular de masers HyO, observados na parte posterior de
choques em regices de formacao estelar, a rotagao Faraday e a difusao ambipolar, a

qual comentaremos mais adiante (Heiles et. al 1993).

2.1.1 O Teorema do Virial e a Massa das Nuvens Moleculares

O Teorema do Virial foi formulado a partir do estudo da estabilidade dinamica de
uma nuvem molecular. Da combinacao das equacoes de conservacao do momentum
e da massa , multiplicadas escalarmente pelo vetor posicao 7T e integradas sobre
o volume V da nuvem [suposta ter contornos (i.e., uma superficie fechada S) bem
definidos], obtém-se o teorema do Virial, que envolve as vérias formas de energia que
contribuem para definir o equilibrio da nuvem. Em particular, o teorema do virial
pode ser aplicado na descricao dos efeitos do campo magnético, na estrutura e na
evolucao das nuvens moleculares.

Se temos uma nuvem esférica com densidade uniforme e massa M, poderemos

escrever o teorema do virial, usado em muitos tratamentos observacionais, da seguinte

forma (e.g., McKee et al., 1993):



| W | 43PV =2T + M (2.1)

—3GM?

~»—) Ppara uma nuvem esférica;

onde W é a energia potencial gravitacional (
3RV é o termo de pressdo externa (Fy inclui tanto a pressdo térmica quanto a de

turbuléncia); T é a energia cinética total; e M é a energia magnética total da nuvem:

1 2 2
M= 8—7T/V(B — B3)dV (2.2)

onde B representa o campo da nuvem e By o campo magnético do meio ambiente.

Rawlings (1996) resume bem o raciocinio basico por trés do estudo da fase inicial
de colapso de uma certa massa de nuvem molecular, para formacao de estrelas : “A
dinamica do colapso da nuvem e formagao estelar sao controlados pelo balango entre
forgas gravitacionais e as pressoes internas que resistem ao colapso. Estas pressoes
podem ser térmicas (cinéticas) e/ou nao-térmicas (turbulentas ou magnéticas). E
sempre conveniente pensar em termos de “massas criticas”: Se uma nuvem tem uma
massa que € maior do que um certo valor critico entao a pressao interna nao pode
contrabalancear a contracao gravitacional, e o colapso se seguird 7 (Rawlings 1996).
Tendo M, como a massa da nuvem, Mp como a massa critica em nuvens somente
suportadas termicamente e Mg como a massa critica em nuvens suportadas magneti-
camente, teremos as seguintes classificacoes da estabilidade do equilibrio dessa nuvem

(Rawlings 1996):

a) My > Mr , My > Mp = A nuvem ¢é supercritica termicamente e magnetica-
mente e ird sofrer contragao em uma escala temporal muito préxima ao colapso

de queda livre (¢ ~ 10° anos).



b) My > My , My < Mp = A nuvem é termicamente supercritica, mas é supor-
tada contra o colapso por forcas magnéticas. Se o “congelamento” das particulas
da nuvem as linhas do campo magnético for bastante eficiente, o colapso nao
serd possivel. Na realidade, como temos particulas neutras na nuvem, temos
o efeito da difusdo ambipolar (vide comentarios abaixo). Esse efeito permitira
a ocorréncia do colapso, mas em uma escala de tempo muito maior (¢t ~ 107

anos).

c) My < My, My < Mp = A nuvem ¢ térmica e magneticamente subcritica e é

por isso estavel, nao possibilitando a ocorréncia do colapso.

No plasma interestelar existem particulas neutras e carregadas. As carregadas
interagem forte e diretamente com o campo magnético local, enquanto que as neutras

bl

nao. Quando as nuvens se contraem, as particulas neutras “caem” sob a acao gravi-
tacional sem obstrugao direta do campo magnético que as permeia, ao passo que a
“queda” das particulas carregadas é impedida de ocorrer livremente, pois estas estao
“presas” ao campo magnético (i.e., condicionadas a espiralar em torno das linhas
de campo). Diz-se que o plasma (i.e., a parte eletricamente carregada do plasma)
estd “congelado” ao campo magnético. A esse movimento relativo decorrente entre
particulas neutras e carregadas da-se o nome de difusao ambipolar.

A distingdo entre magneticamente subcritica e supercritica tem sido usada para
explicar a eficiéncia da formacao estelar. Estrelas de baixa massa sao relacionadas
a areas de baixa eficiéncia, enquanto que estrelas de grande massa relacionam-se
a regioes de alta eficiéencia de formagao estelar. Mais geralmente, a massa critica

¢ descrita por M,.., que é aproximadamente igual a My + Mpg, e inclui os efeitos

da pressao do gas e da pressao magnética contra o colapso gravitacional da nuvem



(Heiles et al. 1993; McKee et al. 1993).

Um outro importante dado previsto teoricamente, é o fato das nuvens moleculares
terem sua massa My ~ (1 — 2)Myp (isso coloca a nuvem com uma massa proxima
ao valor de My, ou mesmo préximo a massa critica, se My ~ Mpg). As massas
das nuvens sao freqiientemente estimadas através do teorema do virial, uma vez que
observagoes diretas da massa sao atualmente bastante imprecisas (McKee et al. 1993).
As nuvens moleculares sao observadas como tendo muito mais pressao que o meio
ambiente, e isso somente é possivel para nuvens préximas a massa critica (o mesmo
resultado ocorre em nuvens magnetizadas); entao, as nuvens moleculares observadas
sdo quase criticas. Como as NMGs (Nuvens Moleculares Gigantes) nao sao muito
achatadas, a pressao interna do gas é muito importante no suporte contra o colapso
gravitacional; temos entao o caso ja previsto no inicio desse paragrafo, pois nesse caso
My > Mp, e teremos My ~ M., ~ Mr+Mp > 2Mp (McKee et al. 1993). NMGs sao
magneticamente supercriticas. Como nao esperamos tedrica nem observacionalmente
que M. seja muito maior que Mp, podemos afirmar com relativa seguranca que
My ~ 2Mp (como My ~ M., conseqiientemente Mp ~ Mr) (McKee et al. 1993).

As condensacoes dentro das NMGs nao possuem muito mais pressao que o meio
que as rodeia, por isso nao tém massa necessariamente perto da critica, como as
NMGs. Observacoes em condensagoes de baixa massa mostraram que estas sao real-
mente subcriticas. “Por outro lado, condensacoes mais massivas das NMGs (M >
10?2 — 10° M, dependendo da NMG), as quais possuem uma fragao significativa da
massa da nuvem, sao magneticamente supercriticas e estao em equilibrio gravitacional
do virial 7 (McKee et al. 1993).

O teorema do virial permite que descrevamos o equilibrio e conseqlientemente a
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evolucao da nuvem em termos gerais, a partir dos dados observacionais, sem precisar-
mos nos deter nos detalhes da estrutura interna dessas nuvens. O grande problema é
justamente a base dos dados observacionais, que é muito fragil, apresentando enormes

incertezas nos termos do virial.

2.1.2 Nuvem em Relagao ao Campo Magnético (Modelo Teérico
Padrao)

O modelo tedrico padrao, sempre idealizado para o estudo das nuvens magnetizadas,

é o de um esferdide oblato, sem rotacao, com seu eixo menor paralelo ao campo

magnético. A estrutura geral do campo se assemelharia a uma ampulheta, onde a

constricao seria na nuvem, e o campo ficaria uniforme a longa distancia desta, na

diregao dos polos da “ampulheta” (McKee et al. 1993).

Nuvens grandes, como ja foi mencionado, sao magneticamente supercriticas, e a
turbuléncia é essencial para seu suporte. Um dos problemas atualmente em discussao,
é o papel do campo magnético na dissipacao dos movimentos internos da nuvem. Os
campos magnéticos observados em nuvens sao fortes o suficiente para podermos com-
parar a velocidade de Alfvén as velocidades de dispersao observadas. O mecanismo
pelo qual as velocidades aleatdrias internas se mantém durante varios tempos de
queda livre é um mistério, e o ponto aqui é: o campo magnético em larga escala
aumenta ou reduz essa dissipagao? Célculos feitos, tanto considerando a energia in-
terna dos movimentos da nuvem como ondas Alfvén, quanto considerando colisoes
remotas da nuvem (onde a interagdo das nuvens se dd sem contato direto, apenas
pelos efeitos dos campos magnéticos mituos), mostram que nesses dois processos a
dissipacao aumenta. De qualquer modo, as condigoes onde o campo aumenta ou

diminui a dissipac¢ao ainda nao estao claros (McKee et al. 1993). Em principio nossa
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subrotina Newcloud poderia ser usada, em um futuro proximo, para gerar resultados
que contribuam para solucionar mais esse processo. Nosso interesse imediato con-
siste em colisdes com contato direto (i.e., com parametro de impacto zero ou préximo
de zero), mas o caminho serd virtualmente parecido, apenas enfocando parametros
diferentes, se quisermos simular um choque remoto.

A existéncia dessas ondas Alfvén em condensagbes nao sao suficientes, porém,
para suporta-las contra o colapso gravitacional. Contudo, as condensagoes serao
suportadas se sua massa for M < Mp , para uma condensacao tipica (por exemplo:
n ~ 103em™3,T ~ 10K). Temos de tomar certo cuidado nessas pequenas escalas,
pois “se a turbuléncia for a fonte priméaria de suporte contra o colapso gravitacional,
o critério de Jeans pode ser modificado substancialmente” (McKee et al. 1993). Se
essa predominancia na turbuléncia se verificar, isso pode aumentar a desconfianca

que ja se tem de que pequenas escalas sao menos estaveis que as grandes.

2.1.3 Nuvem em Relacao ao Campo Magnético (Observagao)

Primeiramente devemos notar que as caracteristicas da nuvem nao estao vinculadas
diretamente ao campo magnético. Com isso chamamos a atencao para o fato de que
uma nuvem, com particulas orientadas em uma direcao preferencial do espaco, nao é
garantia de que o campo magnético esteja orientado nesta mesma direcao.

Mapas de polarizacao de nuvens densas, proximas ao infravermelho, mostram que
0s campos magnéticos no interior destas nao apresentam direcoes diferentes do campo
do meio que as envolve (indicados pela polarizagao 6tica). “Em C)rion, as direcoes sao
similares. Na parte mais densa da nuvem molecular p-Ophiucus, (...) a polarizacao
préxima ao infravermelho é similar em direcao e dispersao a polarizagao otica do meio

circundante. A mesma situagao existe em Taurus” (Heiles et al. 1993).
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Os fatos atuais apontam para o quadro visto acima, onde o campo do meio teria
a mesma orientagao do campo no interior das nuvens moleculares. Chamamos a
atencao, contudo, para a fragilidade estatistica desses dados. Nao se tem dados
observacionais suficientes para sustentar a generalidade dessa afirmativa, e nos poucos
dados disponiveis pela observacao, ja se encontra uma excecao: “no interior do glébulo
Bok 2, na nuvem do Saco de Carvao, no hemisfério sul, foi encontrada uma mudanca
definida no angulo de posigao da polarizagao no infravermelho ” (Heiles et al. 1993).
Podemos considerar que, apesar do que foi discutido no paragrafo anterior, admitir
campos das nuvens em diregoes diferentes dos campos do meio circundante nao é um
absurdo, sendo inclusive bastante provavel sua ocorréncia, principalmente em nuvens
“dinamicas”, vindas de outra regiao do espaco e que entao “arrastam” consigo um
campo magnético de diferente orientagao do daquela regiao. Pouco se trabalhou nesta
possibilidade até hoje, e ela é tao importante no estudo da dinamica das nuvens, que
em nossas simulacoes de choque entre nuvens moleculares exploramos as mudancas
de orientagao dos campos, nao s entre as nuvens e o meio, mas também entre as
proprias nuvens, e tiramos com isso preciosos dados da evolucao desses processos.

As nuvens apresentam caracteristicas morfolégicas que nao estao diretamente rela-
cionadas aos campos magnéticos, como dissemos ja no primeiro paragrafo, mas que
apresentam uma certa ligacao com eles, de qualquer modo: “muitas nuvens escuras sao
grandemente alongadas. Modelos tedricos predizem uma orientacao dos eixos maiores
tanto perpendicular como paralela as linhas de campo, conforme indicado pelas ob-
servacgoes 6ticas do infravermelho, dependendo se a nuvem colapsou ou expandiu-se ao
longo das linhas do campo” (Heiles et al. 1993). Contudo, em um estudo abrangendo

muitas nuvens, constatou-se que nenhuma orientacao predominante é observada.
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2.1.4 Resultados Gerais das Observacoes

Até agora, podemos afirmar que temos um quadro bastante completo do campo
magnético em ()rion, e temos também um bom quadro da 1204, situada na MGI1.

3 e as intensi-

Nas regioes estudadas as densidades variam entre 10 em ™3 e 10! em™
dades dos campos magnéticos vao desde poucos puG até varias dezenas de mG. Os

dados existentes permitem inferir a relacao (Heiles et al. 1993):

B = An” (2.3)

onde k =0,5e A~ 1,5 (B estd em uG e n em cm™3). Com k = 0,5, A nos d4

uma velocidade de Alfvén “tipica” (2,1 km/s).

2.2 A Formacao Estelar

2.2.1 Condicoes Iniciais

O valor absoluto da energia gravitacional deve exceder o das energias térmica, rota-
cional, magnética e de turbuléncia, se quisermos ter a condi¢ao inicial minima para a
ocorréncia da formagao estelar. Esses pré-requisitos definem a massa de gas que sera
gravitacionalmente ligada. A chamada massa de Jeans é a massa minima que uma nu-
vem deve possuir para conseguir ser instavel gravitacionalmente (Bodenheimer 1992).

Considerando apenas os efeitos térmicos, teremos para a massa de Jeans térmica

(Lang 1978):

)2 ny? - (2mp) % (2.4)
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onde K é a constante de Boltzmann, T,; é a temperatura da nuvem, GG é a constante
gravitacional, ny é a densidade numérica da nuvem, e my ¢ a massa de hidrogeénio,
em gramas (multipicada pelo fator 2, pois estamos tratando da nuvem de hidrogénio
molecular).

Se considerarmos os efeitos magnéticos, temos que utilizar a massa de Jeans

magnética (Bodenheimer 1992) :

My = ks (2.5)
(3,6G)2 - (57p)>?

onde B é o campo magnético, e p é a densidade, sendo

p=2mg - Ny (2.6)

“Sob condicoes interestelares tipicas, com T'~ 100K, n ~ 10 cm 32 e B~ 3-107°
gauss, a massa térmica de Jeans é 10°M,. Contudo, a massa de Jeans magnética
é ainda mais restritiva, tendo um valor em torno de 2 - 10*M. Assim nds devemos
olhar para regides no espaco interestelar que sao mais densas e frias que a média,
por exemplo, nas nuvens moleculares. As nuvens sao em geral subdivididas em con-
densacoes, que sao observadas em CO, cujas massas caracteristicas 103 — 10 M, raio
de 2 — 5 pc, temperatura de 10 K, significa densidade numérica de H, de 10?2 — 103
em ™3, e campo magnético de 3 - 107° gauss. A largura das linhas mostra velocidades
supersonicas, indicando que algum outro mecanismo além da pressao térmica prove
o suporte contra o colapso gravitacional. Tal mecanismo pode ser uma combinac¢ao

dos efeitos turbulentos e magnéticos. A massa térmica de Jeans, sob essas condigoes,

é de apenas 10 My, enquanto que a massa de Jeans magnética é comparavel a massa
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da condensagao, em torno de 2 - 10°M” (Bodenheimer 1992).

Dentro das condensacoes estao os ntcleos destas. Suas massas sao em torno de 1
M, o tamanho 0, 05—0, 1 pc, temperatura de 10 K, e densidade > 10%cm™3. A massa
térmica de Jeans cai, no nicleo, para um valor da ordem de 1 M,. As larguras de
linha de amonia sao aproximadamente térmicas, indicando que o suporte magnético e
de turbuléncia nao sao mais importantes. O campo magnético estd agora bem pouco
acoplado as particulas. H& indicios de que essas regioes do nicleo representam as

condigoes iniciais para a formacao de estrelas de baixa massa (Bodenheimer 1992).

2.2.2 A Evolucao do Colapso

A formagao estelar pode ser dividida em trés fases, segundo Bodenheimer (1992):

a) A primeira chama-se “formacao estelar”, quando temos nuvens interestelares ou
fragmentos de nuvens, que se resfriaram, mas nao podem colapsar devido ao
excesso de uma ou mais das energias térmica, magnética, rotacional e de tur-
buléncia em relacdo & energia gravitacional. Nessa fase, que dura cerca de 107

anos, ocorre a dissipacao de grande parte dessa energia.

b) A segunda fase chama-se “colapso proto-estelar”, e se inicia quando fragmentos
de ~ 1 M, tornam-se gravitacionalmente instaveis. O colapso comega. Essa

fase dura de 10° — 10° anos.

c) A terceira fase chama-se “contragdo pré-seqiiéncia-principal”, e surge ao final do
colapso instavel, quando entao a pressao do gas comega a contrabalancar a
gravidade . A massa tem entao propriedades de estrela, e ela inicia uma lenta

contragao proxima ao equilibrio hidrostatico. Para 1 M, da contragao até a
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ocorréncia das reacoes nucleares no interior, essa tltima fase dura cerca de 4-107

alnos.

E importante neste ponto deixar claro que, neste trabalho, estudamos as etapas da
formacao estelar que, segundo a divisao acima, poderiam ser classificadas como cor-
respondentes a primeira fase e do inicio da passagem da primeira para a segunda fase,
quando, devido a colisao entre as nuvens, a condicao de instabilidade gravitacional é
atingida em alguns fragmentos das nuvens.

Atualmente especula-se que as estrelas se formam de duas formas. Recentemente
isso tem sido atribuido a grande influéncia do campo magnético nos nicleos das
nuvens (Nakano 1998).

Os nicleos das nuvens sao porgoes das nuvens moleculares cuja densidade é
maior que a do meio onde se encontram, e eles apresentam velocidades de dis-
persao nao-térmicas. Estrelas massivas se formariam, pela contragao dinamica, em
nicleos magneticamente supercriticos, onde o fluxo magnético é menor que o fluxo
magnético critico. J4a estrelas de baixa massa se formariam em nticleos magnetica-
mente subcriticos, onde o fluxo magnético sera maior que o critico; eles se contraem
por difusao ambipolar no inicio, e mudam para a contracao dinamica apds ele se
tornar magneticamente supercritico (Nakano 1998).

Em resumo, como j4 vimos: nuvens magneticamente subcriticas (M, < Mpg) nao
irao colapsar gravitacionalmente, ao passo que nuvens magneticamente supercriticas
(M., > Mgpg) nao serao contidas pelo campo magnético, e irdo colapsar; nuvens
subcriticas sao associadas a formacao de estrelas de baixa massa, que ocorre com
baixa eficiéncia; e nuvens supercriticas, no entanto, formam geralmente estrelas de

massas altas, com grande eficiéncia. Podemos, claro, refinar esse quadro (McKee et
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al. 1993).

Condensagoes magneticamente subcriticas tipicas (e.g., B ~ 30uG, n ~ 103cm™3)
evoluem através da difusao ambipolar até seus nicleos se tornarem magneticamente
supercriticos; o colapso subseqiiente ocorrera no nicleo e arredores. Como tal niicleo
possui momento angular, ele forma um disco no colapso, ao mesmo tempo que a estrela
se forma. Se supusermos que a condensacao inicialmente nao esta girando, devido a
grande eficiéncia da quebra das linhas de campo magnético, ela ird evoluir através
da difusao ambipolar, aumentando sua densidade, até assumir uma configuracao de
pressao estavel (se M < Mry), ou entdo comegar um colapso supercritico, que levard
a formacao da estrela. A formacao estelar subcritica é tida como o modo dominante
de formagao estelar na galaxia (McKee et al. 1993).

Condensacoes magneticamente supercriticas, no entanto, colapsam de forma dife-
rente. A condensagao primeiro colapsa em uma camada (uma “panqueca”) e entao
se fragmenta. Ou seja, a formagao do disco precede a formacao da estrela, nesse caso.
A formacao de um anel de estrelas massivas em W49A é um exemplo de formacao
estelar supercritica em grande escala (McKee et al. 1993).

Pode-se ter a formacao de uma estrela simples, eventualmente com um sistema
planetario a partir da massa do disco, como nos casos acima; mas pode-se igual-
mente ter a formacdo de muitas estrelas em uma regido (Bodenheimer 1992). Na
verdade, a maioria das estrelas jovens observadas sao membros de sistemas estelares
binédrios ou multiplos (e.g., Hartmann 1998, p.4, e referéncias ali citadas). Nossas
simulagoes apontam também nessa direcao, uma vez que as células onde a condicao
de Jeans magnética é atingida contém véarias massas estelares (até umas dezenas de

M) que, no subseqiiente processo de fragmentacao e colapso, poderao naturalmente
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gerar sistemas estelares multiplos.

2.2.3 O Problema do Fluxo Magnético e do Momento Angu-
lar

O campo magnético tem imensa importancia em dois problemas classicos concernentes
a formagao estelar: O problema do fluxo magnético e o problema do momento angular
(McKee et al. 1993).

As nuvens moleculares e seus nucleos tém muito mais momento angular do que as
estrelas que se formam delas. O campo magnético é o mecanismo mais aceitavel para
transportar momento angular para fora dos nicleos densos das nuvens moleculares.
Processos como quebra das linhas do campo magnético, perda de momento angular
em ventos estelares, formacgao dos discos e fragmentacao em sistemas binarios ainda
estao sendo analisados para compor uma solucao aceitavel para esse problema.

O fluxo magnético deveria ser conservado na formacao estelar, mas o que realmente
observamos é uma perda desse fluxo no processo (por exemplo, para uma condensagao

de nuvem molecular de 1 pc de raio, o fluxo BR? ~ 3 - 10%? gauss-cm?

, enquanto
que, para uma estrela de campo médio de 100 gauss, o fluxo magnético é de apenas
10%* gauss-cm?), e isso ainda estd para ser explicado. Contudo, o “congelamento” das
particulas ao campo se quebra durante as fases de formacao estelar, e, como resultado,
a difusao do gas relativa ao campo (leia-se “difusao ambipolar”) resulta na perda de
fluxo magnético e isso alivia de certa forma o problema (Bodenheimer 1992 ).

Se as nuvens nao sao massivas o suficiente para colapsarem com o campo magnético,
entao a formacao estelar sé ocorrera se o fluxo magnético for reduzido; e isso se da

através principalmente da difusdo ambipolar (Bodenheimer 1992; vide também segao

“andlise temporal”), embora o processo de reconexao magnética também possa ser
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importante nesse sentido. Na verdade, a reconexao magnética ¢ um mecanismo que
deve desempenhar um papel fundamental no processo de formacao de estrelas, mas
cujo estudo ainda nao estd sendo feito a contento (McKee et al. 1993).

Quando a estrela se forma, virtualmente todo o fluxo magnético da nuvem molecu-
lar inicial se perde, por isso a energia magnética apds a formacao estelar é desprezivel.
A difusao ambipolar e a reconexao magnética sao considerados os dois processos prin-
cipais responsaveis por essa perda de fluxo. Determinar quando essa perda ocorre,
ou seja, em que fase da formacao estelar ela se da, sera crucial para respondermos
ao problema da perda do momento angular, uma vez que ela determinard a eficiéncia
na qual o campo pode remover momento angular (da nuvem em contracao) através
da quebra das linhas de campo magnético. Modelos tedricos de colapso em trés di-
mensoes mostraram que o problema do fluxo magnético deve ser resolvido em altas

densidades (> 10'° — 10 em™3) (McKee et al. 1993).

2.2.4 Analise Temporal na Formacao Estelar

O tempo de vida dos niticleos das nuvens é aproximadamente igual ao tempo de
dissipacao da turbuléncia, que é muitas vezes o tempo de queda livre dos nticleos.
Anaélises estatisticas , na nuvem molecular de Touro, estimam esse tempo de vida em
2-4-10° anos (que é realmente varias vezes o tempo de queda livre, que ¢ da ordem de
8 - 10* anos para um niicleo de densidade média ny, ~ 2 -10° ecm™3) (Nakano 1998).

O tempo de vida de uma nuvem molecular, que contém muitos ntcleos, deve
ser muito maior que o desses mesmos ntcleos. J4 foi verificado que a eficiéncia na
formagao estelar, em cada ntcleo, é muito baixa; pois muito da matéria do ntcleo é
retirada pela saida de massa, impulsionada pelas estrelas formadas no ntcleo e pelas

regioes compactas HII desenvolvidas por elas. Essa matéria permanece na nuvem,
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e excita a turbuléncia nesta. A turbuléncia prolongada gera a formacao de novos
nicleos, que mantém o processo de retro-alimentacao da turbuléncia. E por esse
motivo que o tempo de vida da nuvem é bem maior do que aquele para um tunico
nicleo individual (Nakano 1998).

O tempo de formacao estelar, para certas condi¢oes na Galaxia, em uma nuvem

molecular com extingao visual média A, é (McKee et al. 1993):

M 2-107 1
ty, = ~ 10 exp(A—6), anos (2.7)

2 v
n3

onde M, é a taxa na qual a massa na nuvem ¢é convertida em estrelas. Nuvens
moleculares frias com A, ~ 2 devem ter menos formacao estelar. Por outro lado,
nuvens quentes com A, ~ 5 — 7 devem ter t,, ~ 3-10% anos (McKee et al. 1993).

A difusao ambipolar pode ser a solucao para o problema do fluxo magnético,
conforme j4 mencionado. O tempo estimado de difusao do campo, que é de 107 anos,
¢ consistente com as idades das estrelas em condensagoes jovens (Bodenheimer 1992).
E esse mesmo tempo se ajusta bem ao tempo estimado de formagao estelar em nuvens
quentes.

A quebra das linhas do campo magnético pode ser a solucao para o problema do
momento angular. Calculos feitos para massas proximas da massa critica mostram
que o tempo de quebra do campo seria maior que o tempo de queda livre da nuvem, de
5-10 vezes. Contudo, simulagoes tridimensionais hidrodinamicas, considerando uma

nuvem com densidade de 10 em ™2, raio de 20 pc, temperatura de 100 K, velocidade

3

Y

de rotacao de 107571 | e um campo de 3 uG, em um meio com densidade 1 cm™
acharam um tempo de queda livre de 1,6:107 anos, e com o campo alinhado com

o momento angular, quase todo o momento angular foi removido em 107 anos (ou



21

seja, menos que o tempo de queda livre). O tempo de quebra foi menor que o de
queda livre nesse iltimo caso, pois a massa da nuvem utilizada foi significativamente
menor que a massa critica (Bodenheimer 1992). A quebra do campo tende a produzir
alinhamento do campo na direcao do momento angular, e essa conclusao é respaldada

pelas observagoes realizadas até agora.

2.2.5 Mecanismos de Inducao Externa de Formacao Estelar

A formagao estelar pode, claro, ser induzida por um mecanismo externo a con-
densagao, como os choques, tanto ocasionados por supernovas quanto por colisoes
nuvem-nuvem, ventos, ondas espirais, entre outros (McKee et al. 1993; Elmegreen
1992).

Pode o campo magnético inibir esse processo de inducao da formagao estelar?
Para condensacoes magneticamente subcriticas é demonstrado que sim. Mas para as
supercriticas temos que as contragoes tridimensionais levam ao colapso gravitacional;
contudo se a compressao do choque é unidimensional, o colapso geralmente nao ocorre
(McKee et al. 1993). Contudo quem mais aprofundou o estudo de formacao estelar
induzida, Elmegreen (1992, e referéncias ali contidas), nos mostra um quadro muito
claro sobre os varios casos esperados.

Elmegreen (1992) analisa em detalhe duas situagoes extremas: duas nuvens mag-
netizadas formadoras de estrelas colidem tendo, em um caso, seus campos magnéticos
intrinsecos (Byupem) paralelos a dire¢ao do movimento relativo e, em outro caso, seus
campos magnéticos sao ortogonais a direcao do movimento. Ele analisa também tal
colisao na auséncia de campos magnéticos. Suas conclusoes podem ser assim resumi-

das:



22

a) A colisdo intensifica o processo de colapso (o qual deve levar a formacao estelar)

significativamente quando Bj,yem = 0;

b) A colisao induz o colapso diretamente quando Byypem 7# 0 € é paralelo a direcao

do movimento relativo (embora com eficiéncia menor que quando B ypem = 0);

c) O colapso ¢é induzido indiretamente quando Bpyem # 0 € é ortogonal a dire¢éo
do movimento, porque a taxa de difusao magnética ¢é intensificada, devido a

compressao perpendicular a dire¢ao do campo; e

d) O colapso é inibido na situagdo do caso anterior se a condutividade elétrica for

suficientemente alta para que a difusao magnética seja desprezivel.

Dos resultados acima podemos depreender uma certa ordenacao na eficiéncia de
formacao estelar devido a colisao entre nuvens moleculares. De fato, desses estudos
tedricos espera-se que a ordem de eficiéncia de formacao estelar devido a colisao, indo
do processo mais eficiente para o menos eficiente, seria colisao envolvendo, respecti-
vamente, os casos a, b, ¢ e d acima.

Neste trabalho analisamos numericamente, através do uso do codigo ZEUS 3D,
ainda numa aproximacao de MHD ideal, os casos b e d, e incluimos um caso inter-
mediario, no qual uma das nuvens tem campo paralelo e a outra tem campo perpen-
dicular a direcao do movimento.

Pudemos comprovar de modo notavel, através de nossas simulagoes, as previsoes
tedrico-analiticas de Elmegreen (1992), com as vantagens de que pudemos ampliar
as configuracoes de campo estudadas, explorar o espaco de parametros de modo
mais variado, e inferir quantitativamente varios fatores, em particular as possiveis

eficiéncias de formacao estelar em cada situacao.
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Existem certos mecanismos tedricos que mostram as condicoes nas quais as estre-
las se formariam, por indu¢ao. Um conhecido processo menciona frentes de choque
ionizadas, formadas por estrelas massivas ja formadas, que se arrastam na direcao do
campo magnético, até que, com o acimulo das frentes, o meio se torna supercritico,
formando nova geracao de estrelas massivas, e o processo prossegue, em uma relacao
de retro-alimentacao. Esse processo tem base observacional confirmada em Orion,
mas a sua aplicacao em grande escala ainda esta para ser confirmada. Outro processo
menciona a interacao entre regioes HII com nuvens moleculares gigantes, processo
esse que geraria também diversas estrelas massivas, que se afastariam da nuvem, mas
continuariam a ionizar o meio (garantindo a estabilidade da regiao HII), formando
mais frentes de choque, que ao interagirem com a nuvem formariam mais estrelas, e
a relacao de retro-alimentagao se perpetuaria também nesse mecanismo (Elmegreen
e Lada 1977; Elmegreen 1992, e referéncias ali contidas). Os conhecidos choques,
tanto ocasionados por supernovas quanto por colisdes nuvem-nuvem, sao contudo os
mecanismos mais comuns de inducao, gerando estrelas massivas nas condensacoes da
nuvem, através desses processos externos de colisao (Scoville et al. 1986), como ja foi
mencionado anteriormente.

A compressao, por si s6, ndo garante a aceleragao da taxa de formagao estelar (o
tempo hidromagnético de expansao é mais curto que o tempo de contragao gravita-
cional). A colisao (ou gerada por frentes de choque, ou entre frentes HII e nuvens, ou
nuvem-nuvem), no entanto, aumenta dramaticamente a massa da regiao (o gas é di-
rigido ao longo do campo), e no caso particular das nuvens, ou no caso da formagao de
condensacoes no meio das frentes de choque, gera mais massa interna, protegida con-

tra a radiagao do meio, o que aumenta a taxa de difusao ambipolar, e isso fatalmente
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aumentard a taxa de formagao estelar (McKee et al. 1993).

2.2.6 O Problema Topolégico do Campo Magnético

Existe um tultimo problema, que chamaremos de problema topoldgico do campo
magnético. Como o campo magnético evolui a medida que a nuvem molecular se movi-
menta no meio interestelar e a medida que as condensagoes internas desta contraem-se
para formar estrelas? Um tépico importante, também, consiste na determinacao de
quando é que o campo de uma condensacao protoestelar desconecta-se do campo
externo local da nuvem. Enfim, a topologia do campo da nuvem como um todo é
também incerta (McKee et al.; 1993). Nas nossas simulagoes, temos meios de tirar
graficamente o campo magnético de uma fatia 2-D especifica a partir da simulacao
tridimensional feita. A evolugao temporal da topologia geral do campo, na nuvem,
durante a colisao nuvem-nuvem, poderia ser obtida, em principio, diretamente dos
graficos citados. Contudo, como nestes estudos nés ainda lidamos com a aproximacao
de MHD ideal, nao é possivel de fato acompanhar uma evolucao real de tais campos,
uma vez que esta certamente envolvera reconexao magnética em alguma (ou vérias)

etapa(s) do processo.

2.2.7 Problemas Ainda a Serem Resolvidos

A evolucao da formacao estelar possui varios problemas ainda em aberto atual-
mente. Citaremos apenas aqueles mais relevantes e classicos, retirados de Boden-
heimer (1992):

Nao sabemos ainda qual a taxa ou qual a eficiéncia que a formacao estelar possui
nas galdxias. Como eficiéncia entendemos a fracao de massa da nuvem molecular

transformada em estrelas (atualmente estipulada em menos de 5%).
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Sob que condi¢oes um mecanismo disparador, como um choque externo ou uma
colisao nuvem-nuvem, é necessario para desencadear a formacao estelar? Isso é
necessario apenas para gerar estrelas massivas, ou isso seria um mecanismo usado
apenas indiretamente (ou seja, para que uma regiao da nuvem molecular fique em um
estado tal, que permita gerar estrelas de forma gradual e espontanea)?

Estrelas de alta massa e de baixa massa se formam por processos diferentes? (Por
“alta massa” entende-se estrelas com massas da ordem de 100 ou mais, enquanto
que considera-se de “baixa massa’ estrelas com massas de cerca de 1M). Conforme
discutimos na secao “A Evolucao do Colapso”, uma proposta mostra que as estrelas
de baixa massa se formariam por uma difusao gradual do campo magnético através
do gas em regioes da nuvem controladas magneticamente, enquanto que as de alta
massa se formariam onde a energia gravitacional supera a magnética, de modo a
ocorrer colapso mesmo na presenca do campo magnético.

Até hoje nao se detectou efetivamente uma protoestrela. Uma protoestrela é uma
estrela que ja se formou, mas que nao se encontra ainda em equilibrio hidrostatico.
Observacoes de uma protoestrela sao muito dificeis, pois a fase de colapso é muito
curta (10° anos) e as regioes de formagao estelar sao altamente obscurescidas pela
poeira.

Os efeitos da rotacao e do campo magnético na formacgao estelar nao foram até
hoje eficazmente abordados. Célculos hidrodinamicos e magneto-hidrodinamicos, em
duas e trés dimensoes, sao necessarios para acompanhar tais efeitos e suas evolugoes

temporais.
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2.3 Nossa Simulacao

Como sera abordado no capitulo 4, sobre o cédigo ZEUS, empregado em nossa sim-
ulacao, nds supusemos que o campo magnético esta “congelado” as particulas do
meio, o que ¢ uma boa aproximagao para a etapa que estamos analisando do processo
(McKee et al. 1993). Utilizamos as equagoes da MHD ideal, e portanto ndo podemos
tratar o processo de reconexao magnética. E também considerada a abordagem de
um fluido, onde todas as particulas do meio sofrem influéncia do campo magnético
local (conseqiientemente o processo de difusdo ambipolar nao é, tampouco, tratado).
Tudo isso consiste em idealizagoes plenamente justificaveis, para a etapa do processo,
as escalas e o tipo de simulagao que pretendemos realizar. A nao ocorréncia de di-
fusao ambipolar é plenamente justificada, em uma primeira aproximacgao da andlise
de nosso problema, pelo fato de ser um processo que nao afetara a evolucao das
ondas de choque que a colisao nuvem-nuvem fatalmente produzird. E a reconexao
magnética sera desprezivel, mesmo quando comparada a propria difusao ambipolar,
pois para que a reconexao seja competitiva com a difusao ambipolar, a densidade
deve ser muito alta, acima da ordem de 102cm™ (McKee et al. 1993), ou seja, di-
versas ordens de grandeza acima da maior densidade que esperamos, mesmo durante
a compressao natural, originada pelo choque. No entanto, ressaltamos que a difusao
ambipolar, e mesmo o processo de reconexao, nao devem ser esquecidos ao estudar-
mos problemas onde os parametros utilizados sejam tais, que esses dois fenomenos
j& ndo possam mais ser ignorados (isso pode ocorrer em certas condensagoes de nu-
vens, onde o campo e a densidade sao grandes demais, e o processo de reconexao,
em particular, pode ocorrer a uma taxa elevada, modificando a topologia local, com

varias implicagoes na redistribuicao do momento angular da nuvem colapsante, como
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j& mencionamos, na dissipagao da energia magnética e mesmo nas propriedades de
transporte com conseqiiéncias globais).

Nossas simulacoes ignoram o efeito da rotacao das nuvens durante o choque. Essa
simplificacao encontra amparo nas observacoes realizadas sobre as nuvens, até o mo-
mento: “Nao parece haver correlagao entre a estrutura e a rotacao, para os ntcleos das
nuvens. (...) Nuvens moleculares parecem exibir pouca rotagao. Isso estd de acordo
com as previsoes tedricas.” (Heiles et al. 1993). A rotacao é, de fato, considerada
um fenoémeno de pouca importancia para nuvens moleculares (McKee et al. 1993).
Considerando, ainda, que o processo de choque entre duas nuvens moleculares leva
um tempo bem menor que a evolucao isolada de uma nuvem, em um processo normal
de contracao, concluimos que o periodo da ja bem reduzida rotacao da nuvem sera
grande, em relagao ao tempo considerado de nosso choque. De fato, uma comparacao
de escalas de tempo envolvidas talvez justifique ainda mais porque a rotagao pode
ser desprezada sem maiores problemas em nossas simulagoes: se tivermos t,.; ~ % e

teol ~ R’;j‘%, onde € é a velocidade angular da nuvem e Af o angulo varrido durante
co

t,ot. Portanto, durante o tempo dinamico da colisao ter-se-a:

Rnuvem Q)

Veol

AG ~ (2.8)

Em nosso caso, R,uwem = 20 pc, e a velocidade relativa de colisao serd v, =~ 32
km/s. As velocidades angulares tipicas para nicleos de nuvens moleculares sao 2 ~
107 — 1071 rad/s (Hartmann 1998, p.18). Portanto, durante o tempo dindmico
da colisao, teremos Af ~ 0,1875 rad ~ 10,74 °, e portanto desprezivel em primeira
aproximacao.

Nao consideramos gravidade em nossa simulagao. Consideramos que o intervalo
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de tempo do choque é pequeno o suficiente, em relacao ao tempo de queda livre.
O emprego de campos magnéticos em nossa simulacao garante um tempo de queda
gravitacional muito maior, devido aos efeitos da tensao magnética sobre as particulas
da nuvem.

A aproximagao das nuvens esféricas e com campos magnéticos intrinsecos sem
curvatura, no instante inicial das simulagoes, encontra amparo em diversos trabalhos
numéricos sobre nuvens moleculares, entre eles o de Marinho et al. (1999) e Rawlings
(1996), que apontam estas condigdes como simplificagbes aceitdveis, nos primeiros
estagios da contracao da nuvem molecular. Se ela é uma boa aproximagao para esses
estagios, ela é mais valida ainda se levarmos em conta que nao estamos estudando
a contragao desta nuvem em si mesma, mas sim o choque desta com outra nuvem,
ambas com as mesmas condigoes iniciais.

Uma vez efetuadas as simplificacoes acima simulamos a colisao nuvem-nuvem,
levando em conta, conforme ja mencionamos, diversas orientacoes relativas direrentes
do campo, tanto o campo do meio quanto o campo intrinseco de cada nuvem. Para
cada variacao na direcao do campo magnético simulamos todo o processo da colisao, e
a isso chamamos um “estudo de caso”, pois consideramos diversos casos diferentes de
campo magnético, mantendo todo o restante do sistema inicial inalterado, a cada novo
caso. Isso permite uma comparacao direta dos casos, o que nos possibilita analises

quantitativas e qualitativas sobre o papel do campo magnético na evolugao da colisao.



Capitulo 3

O PROBLEMA

Nesse capitulo explicaremos detalhes do problema que iremos tratar.

Também é nossa intencao mostrar um pouco do que outros autores fazem, em
termos de simulagao computacional, em &areas afins, de modo a termos uma nocao
geral sobre o processo desse tipo de simulacao. Assim teremos mais base para julgar
0s nossos proprios resultados.

Por fim, daremos uma olhada geral em trabalhos observacionais, com o tnico in-
tuito de obter dados sobre as nuvens moleculares, de modo a auxiliar-nos quando tiver-
mos que escolher os parametros iniciais de nossa simulagao (é claro que, além de res-
peitarmos os dados observacionais, temos de respeitar, na escolha desses parametros,

diversos fatores mais - veja o final do capitulo cinco para mais detalhes).

3.1 A Colisao Nuvem-Nuvem

O problema em si, pragmaticamente falando, é bem simples : queremos estudar a
evolucao da colisao entre duas nuvens moleculares magnetizadas, dando énfase na

taxa de formacao estelar durante o processo.

29
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3.1.1 Simplificacoes Efetuadas

E claro que, para fazer essa simulacao, adotamos diversas simplificagoes do problema
real. Contudo, todas essas simplificagoes sao bem justificadas no final do capitulo
anterior. Elas sao procedentes devido tanto ao problema a ser tratado como as escalas

que adotamos. Em sintese, temos:

a) O campo “congelado” as particulas do meio (sem difusdo ambipolar).
b) Equacoes da MHD ideal (sem reconexao magnética).

c) A rotagdo da nuvem é desconsiderada.

d) Nuvens esféricas e com densidade homogénea, inicialmente.

e) Campos magnéticos intrinsecos uniformes, sem curvatura, inicialmente.
f) Campos magnéticos externos uniformes, inicialmente.

g) Auséncia de gravidade ou de auto-gravidade.

h) Tratamento adiabético.

3.1.2 As Configuracoes Simuladas

Nao fizemos apenas uma simulacao, e sim diversas simulagoes enfocando configuracoes
iniciais diferentes. Fizemos desse modo para podermos comparar, diretamente, as
alteracoes que poucas mudancas, na condi¢ao inicial do problema, provocam na
evolucao temporal do mesmo.

Na verdade, os principais parametros que sao alterados de um caso para outro

sao a direcao e o sentido do campo magnético inicial intrinseco a nuvem. Contudo,
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rodamos também casos com diferentes valores iniciais nos outros parametros fisicos
(como densidades, temperaturas, velocidades e intensidades de campos magnéticos)
a fim de compara-los entre si e com resultados observacionais.

Imagine uma simulacao tridimensional do choque entre duas nuvens moleculares,
uniformemente magnetizadas, praticamente esféricas. Imagine agora um corte, no
plano xy, bem no meio das esferas. O eixo x ¢ a abscissa e o eixo y é a ordenada.
Imagine ainda que o campo externo estd sempre na diregao do eixo crescente de
y. Desse modo, para cada conjunto dos parametros iniciais ja citados, procuramos
simular os 6 casos da préxima pagina (onde V,. é a velocidade relativa entre as nuvens

e as setas representam a diregao e sentido do campo magnético da nuvem):
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3.1.3 Observacoes sobre os casos mostrados nas imagens da
pagina anterior :
Obs. 1) As grandes setas horizontais, no centro das nuvens, representam (cada uma)

metade da velocidade relativa do choque ().

Obs. 2) Os casos “1” correspondem ao seguinte conjunto de valores:
Densidade numérica da nuvem ( ny ) = 6 cm™>.
Temperatura da nuvem ( T ) = 881 K.

Campo Magnético da nuvem ( By ) = 5,89 uG.

Densidade numérica do meio (1, ) =1 cm™3.

Temperatura do meio ( T,, ) = 1,5 -10* K.

Campo Magnético do meio ( B, ) = 1 pG.

Obs. 3) E os casos “2” correspondem ao seguinte conjunto de valores:

Densidade numérica da nuvem ( ny ) = 40 cm™3.
Temperatura da nuvem ( Ty ) = 130 K.

Campo Magnético da nuvem ( B, ) = 4 uG.

Densidade numérica do meio ( n,, ) = 1 cm™.

Temperatura do meio ( T, ) = 10* K.

Campo Magnético do meio ( B,, ) =1 pG.

Obs. 4) Os casos C e D fizeram parte de nosso grupo de testes numéricos. Teorica-

mente nao esperavamos qualquer diferenca na evolucao das simulagoes entre os
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casos C e D, e de fato foi isso que observamos numericamente (isso foi um teste
para reforgar a validade fisica de nossas simulagoes). De modo que o caso D
so foi citado anteriormente com propdésitos didaticos. Nao faremos no entanto

qualquer referéncia futura a este caso, uma vez que ele é idéntico ao caso C.
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Comparando a evolucao do choque para cada configuracao inicial dando, contudo,
énfase na formacao de estrelas no processo, podemos tirar conclusoes importantissimas
sobre como o campo magnético afeta o problema, em especial a taxa de formacao es-
telar, em cada caso. A topologia geral do campo serd obtida diretamente, na evolucao
temporal, e 0 mais importante, qualquer analise pode entao ser comparada entre as

seis configuragoes da péagina anterior.

3.1.4 Objetivos Possiveis

Nossa simulagao, no atual estagio, mesmo com as simplificacoes e restricoes aos dados
iniciais (veja a parte final do capitulo cinco), ja nos permite vislumbrar respostas para
varias indagagoes feitas no capitulo dois.

Os principais objetivos de nossas simulagoes, até o presente momento, sao os

seguintes :

1) Obter a taza de formagao estelar.

M,
Mp

A taxa de formacao de estrelas na nuvem molecular é regida pela relacao =, onde
M, é a massa de estrelas formadas na nuvem, e M,, é a massa da nuvem. Teoricamente

¢ esperado uma taxa em torno de 5% (Bodenheimer 1992) .

2) Quantificar a relagao entre as diregoes relativas dos campos magnéticos das nu-

vens, e a eficiéncia de formacao estelar induzida.

Como j4 foi visto, Elmegreen (1992) fez previsoes tedricas nas quais, em uma co-
lisdo nuvem-nuvem com campos magnéticos como os das figuras (1-A) e (2-A) acima,
terfamos uma relativa inibicao do processo de formacao estelar; ja para campos de

diregdes como as das figuras (5-A) e (6-A), terfamos uma taxa de formagao estelar
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mais alta que a dos dois primeiros casos. Além de simularmos esses dois casos, in-
cluimos um caso intermediario, como pode-se verificar nas figuras (3-A) e (4-A). Nosso
objetivo é comprovar as previsoes tedrico-analiticas de Elmegreen (1992), incluir esse
caso intermediario, analisar, em todos os casos, se a variacao do sentido do campo
(além da diregao) pode afetar os resultados, e apresentar dados quantitativos sobre

os efeitos do campo na colisao nuvem-nuvem.

3.2 Dados Observacionais

3.2.1 A Formacao Seqiiencial

O trabalho de Elmegreen e Lada (1977) trata da formagao de estrelas OB através
de ondas de choque e de ionizacao, que se deparam com uma nuvem molecular. As
estrelas OB formadas na borda da nuvem criam mais ondas de choque e ionizacao,
as quais se dirigem, em parte, novamente para a nuvem. Uma camada de material
denso e neutro forma-se entre as frentes, tornando-se logo instavel gravitacionalmente.
Novos subgrupos OB entao se formariam nessa camada. O processo seria de retro-
alimentacao, ou seja, geraria uma formagcao seqiiencial durante o tempo de vida de
algumas nuvens moleculares.

Nesse mesmo artigo, é apresentada evidéncia observacional para essa hipdtese.
Perto de nebulosas densas como a M42 (Orion) ou a M17 ja foram verificadas frentes
de ionizacao, precedidas por frentes de choque, contra nuvens moleculares adjacentes.
Observagoes da NGC 7538, M17 e M8, levaram a conclusao de que as frentes de
ionizacao e de choque levariam a indugao de formagao estelar. As estrelas, formadas
na camada colapsante gerada, tém massas maiores que as outras estrelas formadas

no restante da nuvem. Isso decorre da dependéncia da temperatura, pois tal camada
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serd mais quente que as demais regides da nuvem (Elmegreen e Lada, 1977).

A M17, M42 e a IC 1795(W3) sao trés bem conhecidos complexos de nuvens
associados com estrelas massivas e emissoes no visivel de nebulosas, que levam a
constatacao de formacoes estelares muito recentes. “Em cada um desses casos, uma
regiao expansiva HII, presumivelmente causada pela ionizagao por estrelas OB do
material da nuvem, é localizada na borda de uma nuvem molecular massiva. Fontes
infravermelhas, masers H,O ou OH, ou fontes compactas continuas sao observadas na
nuvem, indicando que a formacao estelar estda ocorrendo. O ponto importante, con-
tudo, é que essas regioes ativas sempre ocorrem perto da interface entre a regiao HII
e a nuvem”. Esse processo seqiiencial foi igualmente verificado em outras associagoes
como as Cep OB3 e Cep OB4, W58 e M8 (Elmegreen e Lada, 1977).

Para os cédlculos do artigo de Elmegreen e Lada (1977), foram usados parametros
para a nuvem, para a camada e para a regiao de HII : a nuvem teria de 10 a 20 pc de
raio, densidade numérica de 1000 cm~3, e temperatura de 15 K (o campo magnético
nao foi mencionado, exceto que sua direcao ideal seria a paralela ao plano galatico
- perpendicular a extensao vertical da camada, formada com as frentes de choque
na nuvem). A regiao HII teria temperatura de 8000 K. A camada do choque teria
uma temperatura pequena, em torno de 100 K, e uma densidade numérica alta, de
10%cm =3 .

Por fim, Elmegreen e Lada (1977) afirmam o que j& vimos no capitulo dois, quando
dizem que além da formacao seqiiencial proposta, existem outros mecanismos de
inducao, para a formacao de estrelas de alta massa: choques de supernova, choques
de ondas de densidade e colisoes nuvem-nuvem. No caso das supernovas, so existe

uma observacgao feita onde uma supernova pode ter iniciado algum tipo de formagao
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estelar. E observacoes da NGC 1333 dao bons indicios de formacao estelar devida a

colisoes nuvem-nuvem.

3.2.2 Colisoes Nuvem-Nuvem Gerando Estrelas OB

O artigo de Scoville et al. (1986) comega negando que o modelo seqiiencial, acima for-
mulado, funcione, baseado no fato de que esse modelo deveria ser muito eficiente para
grandes nuvens. Apds um estudo com 94 NMGs associadas com regides HII de alta
luminosidade, concluiu-se que a eficiéncia da formagao de estrelas OB diminui signi-
ficativamente com o aumento da massa da nuvem de 10° para 3 - 106 M. Isso levou
a suposicao de que mecanismos como a formacao seqiiencial nao seriam a resposta
para a formacao de estrelas massivas na nuvem.

Scoville et al. (1986) sugerem que as colisdes nuvem-nuvem seriam a resposta para
a formacao das estrelas OB, podendo ser as responsaveis pela alta taxa de formacao
de estrelas massivas no nicleo de galaxias de alta luminosidade infravermelha. Muitas
dessas galaxias tém altissimas concentracoes de gas molecular, o que permitird uma
alta taxa de colisoes nuvem-nuvem. “Amostras das linhas de CO no disco de nossa
galdxia mostraram que 90% do gas de formacgao estelar (...) residem em nuvens
moleculares gigantes (NMG) de massa 10° — 10° M, e tamanho tipico de 10-80 pc ”.

O trabalho de Scoville et al. (1986) apresenta, entao, esse método j& tao discutido
em nossa tese, como uma alternativa para a formagao estelar na galdxia : a compressao
de gas molecular na interface entre nuvens que colidem entre si. Nao apenas isso,
tenta-se ainda sustentar que este é o modo dominante para a formacao de estrelas
massivas nas galaxias. Tais NMGs existem em grande ntimero nos bracos das galaxias,
mas na regiao entre os bragos, embora possam ainda ser vistas (recentes mapeamentos

de alta resolucao em CO e HI em varias galaxias, como a M51 ou a M&3, detectaram
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a presenga de NMGs na regiao entre os bragos destas), sua incidéncia é reduzida,
devido ao relativamente grande caminho livre médio entre as nuvens.

Estudos observacionais mostraram indicios de que, nas NMGs observadas em
regioes de HII, foram detectadas fontes no centro destas. Isso mostra que um modelo
consistente, para explicar a formacao das estrelas OB, deve poder esclarecer por que
se observa a baixa eficiéncia de formagao estelar das nuvens de alta massa (que ja
citamos anteriormente), e ainda mostrar por que estrelas se formam bem no interior
das nuvens. O modelo de formacao seqiiencial nao explica nenhum desses dois tépicos.
Contudo, o modelo onde a formacao de estrelas massivas ¢ induzida na interface entre
NMGs em colisao explicaria isso. Estrelas OB apareceriam na borda, mas elas iriam
se formar principalmente no centro da “mistura” gerada da colisao. Ao mesmo tempo
as NMGs de baixa massa teriam alta formacao de estrelas OB devidas a grande area
de contato que possuiriam na colisdo, em relagao ao seu volume (Scoville et al., 1986).

Para o modelo defendido aqui, viria a explicacao para existirem dois modos de
formacao estelar : “estrelas massivas se formariam onde a freqiiéncia de colisao ¢ alta,
e estrelas de baixa massa se formariam de nuvens individuais, a uma taxa proporcional
a massa da nuvem” (Scoville et al., 1986). A formagao de estrelas de baixa massa seria
menos concentrada nos bragos, se existir uma fragao significativa de H 5 nas regioes
entre os bragos (Scoville et al., 1986).

Poucas simulagoes sobre colisoes de nuvens, contudo, tém sido feitas até o mo-
mento. Scoville et al. (1986) cita uma simulacdo de Hausman, restrita a nuvens
de hidrogénio atomico, de pouca massa e muita velocidade relativa (o que nao se
aplicaria a uma GMC, que possui muita massa e pouca velocidade de dispersao).

Analises observacionais também apontaram que a formacao estelar nas galaxias
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M8&2 e NGC 253 deve ser dominada por estrelas mais massivas que 3 M . Observagoes
em CO em ambas, sugerem uma densidade média de massa de nuvens moleculares
muito mais alta do que nas regioes centrais de nossa galaxia. Metade das galaxias
exibem morfologia otica sugestiva de fusao entre componentes internos destas. Se a
alta saida de energia destas for devida a estrelas jovens, a eficiéncia de formacao estelar
terd de ser muito maior, talvez um resultado da alta freqiiéncia de colisdoes nuvem-
nuvem em galaxias com alta abundancia molecular e campos cadticos de velocidade

(Scoville et al., 1986).

3.2.3 Dados Observacionais Gerais

O artigo de Morras e Bajaja (1983) mostra alguns resultados de observagoes em nu-
vens de alta velocidade (HVC, na abreviagao em inglés). Sao analisados o complexo
HVC 287.5+22.5+240 e as nuvens HVC 2714114258 e HVC 27349.5+258, através
do radiotelescopio IAR. Essas nuvens mostram, em geral, uma estrutura complexa, na
qual pequenas concentragoes de brilho, com pouca velocidade de dispersao (largura
média do perfil de velocidades, de 6 a 8 km/s), estdo imersas em regides com grande
velocidade de dispersao (largura média de 20 a 25 km/s). As nuvens mostraram, em
certos locais, gradientes de velocidade; corrigidas para a rotacao galatica, as veloci-
dades méximas e minimas sao 50 e 5 km/s, respectivamente, as quais ainda deixam
um gradiente de 3,2 km - s7' - pc7!. Todo o material das nuvens, contudo, tem
velocidades altas, de cerca de +230 km/s.

O trabalho de Meyerdierks (1992) estuda uma evidéncia observacional de colisao
de nuvens. Observacoes HI sao realizadas para trés nuvens; uma de velocidade baixa

(| v|< 25 km/s, chamada LVC 127 ), uma de velocidade intermedidria (100 km/s

< | wv| < 25 km/s), e uma de velocidade alta (| v |< 100 km/s, pertencente ao
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complexo Chain A ). A nuvem de baixa velocidade apresenta uma grande gradiente
de velocidades. A nuvem de alta velocidade exibe um nicleo envolto e estrutura de
cabeca e cauda, indicando interagao com o meio, porque isso pode ser interpretado
como sinais de fragmentacgao pds-choque, seguida de uma desaceleragao. A nuvem de
velocidade intermediaria se encontra justaposta sobre a de velocidade alta, e o mapa
posigao-velocidade mostra isso, além da possibilidade de haver mesmo conexao direta
entre essas duas nuvens, a velocidades de 55 km/s e 210 km/s, respectivamente. E
possivel, inclusive, que a nuvem de velocidade intermediaria seja resultado da colisao
da nuvem de alta velocidade com a de baixa velocidade. O artigo diz que foram
utilizadas justamente observagoes de HI 21 cm, com o telescépio Effelsberg de 100m,
para analisar essas trés nuvens ja citadas.

No artigo de Pound (1998), sao apresentadas as primeiras imagens do gas mo-
lecular na nebulosa da Aguia (M16). Os mapas de emissdo mostram uma nuvem
molecular sendo “demolida ” pela intensa atividade de estrelas tipo O proximas. Os

Lope™), em

gradientes de velocidade detectados sao enormes (acima de 20 km - s~
relacao a nuvens tipicas. Os mapas analisados supuseram uma temperatura cinética
de 40 K, baseados nas temperaturas das emissoes de CO. Essas correspondem a uma
extingao visual de A, = 1 — 60. A densidade média da nuvem foi considerada como

3

sendo ny, ~ 3-10* em™3, contudo, nas cabecas das colunas formadas pela nuvem,

onde o raio de curvatura é menor mas a densidade continua alta, temos até mesmo

3 correspondendo a

ng, ~ 2-10° em™3. O fundo da nuvem tem ng, ~ 3-10% em™
A, ~ 3. Pode-se estimar também o tempo para que uma das colunas da nuvem se
evapore pela fotoionizacao, e isso dd um t., ~ 2 - 10" anos. Uma vez que esse tempo

é dez vezes maior do que o tempo de vida de uma estrela O5, a ionizacao nao ira
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destruir completamente as colunas. Considerando um nticleo dentro dessa nuvem, e
considerando que inicialmente este tera densidade uniforme, vé-se que a frente de ion-
izagdo comprime o ntcleo, aumentando a densidade e a velocidade de dispersao neste.
A medida que o nucleo é comprimido, o campo magnético deste cresce, uma vez que
seu fluxo estara “congelado ” as particulas do meio. Supondo-se eqiiiparticao entre as
energias térmica e magnética, o campo inicial seria cerca de 25 uG. Sob compressao,
o campo crescerd, resultando em um campo final de 415 uG , para ng, ~ 2-10° cm 3.
Tais campos, por serem bem fortes, sao certamente detectaveis pelos equipamentos
atuais. A velocidade de Alfvén esperada é de vq = 1,4 km/s, o que serd comparavel
a velocidade de dispersao que ja foi medida, que possui o valor de o, = 1,2 km/s.
O trabalho de Zhang et al. (1998) estuda o colapso dinamico nos niicleos massivos,
em W51 (uma regiao HII no brago espiral de Sagitario). A temperatura rotacional em
cada nicleo é maior que 100 K (similar aos nicleos quentes em Orion e outras regioes
HII), contudo podemos chegar até a uma temperatura rotacional minima uns 40 K. O
CH3CN também traga gés de alta densidade (n ~ 10° cm™3); e analises experimentais
concordam que o CH3CN é realmente um 6timo tracador para a primeira fase da
formacao das estrelas OB. As velocidades dos nicleos €2 e e8 sao 55 km/s e 59
km/s, respectivamente, em relacdo ao sistema da nuvem. A emissao do desvio para
o vermelho (redshift) é de cerca de 57 km/s para o €2 e de 62 km/s para o e8. O
restante da regiao W51 possui temperaturas maiores que 5000 K, com valores tipicos
em torno de 7800 K. A regiao ultra compacta (UC) HII el, que é associada com a
mesma nuvem molecular na qual encontramos e2, tem uma temperatura de 8300 K.
Para uma regiao HIT completamente ionizada, podemos até assumir uma temperatura

minima de 3000 K. A regiao onde e2 estd tem temperatura da UC HII de 4-10% K.
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Ladd et al. (1998) realizam um estudo sobre a observacao das 20 estrelas jovens
mais internas na nuvem molecular de Taurus. Eles afirmam que as estrelas iniciam
suas vidas imersas profundamente em densas porcoes de gas e poeira nas nuvens
moleculares. A escala de tempo na qual as estrelas realizam a acrescao, a partir
da massa dos densos niucleos, nao serd maior que 10° anos. O artigo reforca que
as temperaturas das nuvens escuras sao baixas (da ordem de 10 K), e estima um
tamanho tipico para um nucleo de cerca de 0,05 pc.

O artigo de Garay et al. (1998) apresenta observagoes VLA de gases ionizados e
de gases moleculares., através da regiao de formacgao estelar conhecida como G19.6-
0.2. Essas observacoes confirmam indicagoes recentes de que regioes compactas de
gas ionizado sao freqlientemente associados com condensagoes moleculares quentes e
densas. Para investigar a dinamica dessas regioes, ¢ essencial medir o campo de ve-
locidades das regioes ionizadas e moleculares. A temperatura cinética da condensagao
do meio serd T, > 23 K, e a densidade molecular dessa condensacao é de 9 - 10°
em~3. Supondo-se que essa condensacao tem geometria esférica, com raio de 0,023
pc, deriva-se a massa molecular dessa condensacao do meio, que sera ~ 25 M. Foi
derivada uma temperatura para a poeira da regiao de G19.6-0.2 de 25 K. A con-
densacao norte teria a temperatura de 38,3 K e densidade de ~ 2 -10° em™3. A
condensacao sudoeste teria temperatura de 30 K e densidade molecular de ~ 1 - 10°

em ™3, e deriva-se para essa ultima condensacao uma massa ~ 4 M.

3.3 Abordagens Numéricas

Marinho e Lépine (1999) analisam a formagcao estelar na colisao de duas nuvens mole-

culares, com um novo cédigo SPH (Smoothed Particle Hydrodynamics). A dinamica
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do gas ¢ analisada, levando em conta a auto-gravidade. E usado o critério de Jeans
para a formacao estelar induzida na colisao. Eles tratam duas nuvens perfeitamente
esféricas, de 20 pc de diametro cada, que colidem uma com a outra com uma ve-
locidade relativa inicial de aproximagao de 10 km/s. Dois casos sdo explorados: um
com colisdo frontal, e outro com colisao 50% fora do centro. As principais conclusoes
foram a verificagao de que a colisao realmente desencadeia formagao estelar induzida,
e que a taxa de formacao estelar é duas ordens de grandeza maior, na colisao frontal,
do que no outro caso. Na simulacao apresentada nao foram considerados nem o
campo magnético, nem diferentes tamanhos ou densidades de nuvens (as duas seriam
idénticas e com densidade uniforme). As esferas tém raio de 10 pc e massa total de
22225 Mg, e temperatura de 20 K. O pico de densidade no choque, para ambos os

casos, foi de ~10* cm™3, e, depois, ele chega a ~10° cm™3

nas condensacgoes. A tem-
peratura mais elevada atinge ~ 5000 K. Apés 3-10° anos a regiao do choque se torna
mais fria do que o géas circundante. A formacao estelar nas partes centrais é uma
conseqiiéncia da rapida contracao e alto grau de resfriamento daquela regiao, e isso
nao é devido a colisdo. A colisao frente a frente exaure 83% da energia total, contra
38% do caso fora do centro. A formacao estelar, nos dois casos, é estimulada pela
colisao supersonica das nuvens, principalmente devido as instabilidades térmicas e de
Raleigh-Taylor. Durante a colisao, a camada de choque, em vez de virar uma zona
quente, como se esperaria, se torna mais fria que as regioes circundantes. Como con-
seqiiéncia, o gds continuamente se junta, em acrescao, em ambos os lados da camada
de choque. As estrelas formam-se preferencialmente na regiao central, a do choque,

mas ocorrem estrelas nas bordas também. A simulacao, contudo, detetou estrelas

formadas antes do encontro fisico entre as nuvens, o que representa um problema,
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pois as estrelas subseqiientes poderao ou nao ser originadas do choque (nao foi feito
um estudo de como tal separagao entre estrelas espurias, geradas eventualmente por
flutuagoes numéricas de cddigo, e estrelas induzidas pelo choque poderia ser feita).
Apds 107 anos, a colisdo inicial transforma-se em uma massa de gés difuso e amorfo,
com temperaturas baixas (~ 10 K). Neste estagio as densidades sdo proibitivamente
baixas para permitir qualquer formacao estelar.

No trabalho de Pongracic et al. (1992), sao realizadas simulagoes de formagao de
protoestrelas massivas, usando uma combinacgao do “tree-code gravity” com o c6digo
SPH. “A transformacao do géas interestelar em gas protoestelar ocorre na camada de
choque do gas denso, que forma-se onde duas sub-nuvens, de uma nuvem molecular
gigante, colidem supersonicamente. Devido ao esfriamento radiativo, a compressao
do choque é forte. Porg¢oes do gds comprimido se tornam gravitacionalmente instaveis
e colapsam " (Pongracic et al. 1992). As protoestrelas formadas tém massas entre 1 e
20 Mg, diametros entre 100-400 UA (unidades astronomicas), e densidades acima de
102 em ™3, ou seja, 1019 vezes a densidade inicial do gés. Apesar da sua importancia
na astrofisica, a formacao estelar é dificil de ser simulada, e por isso é muito pouco
compreendida. Isso se deve as grandes variagoes de densidade e temperatura e efeitos
fisicos envolvidos no processo, bem como a complexidade das condigoes iniciais e de
contorno envolvidas. A formacao estelar encontra-se concentrada nas NMGs, que
tém dezenas de parsecs de comprimento, e massas entre 10° e 10° M, . Em grandes
escalas, as NMGs parecem ser estaveis em relagao a contragao gravitacional, ou pela
turbuléncia supersonica, ou pelo estresse magnético, ou uma combinagao desses dois
fatores. Contudo, existem diversos mecanismos que disparam a contragao gravitacio-

nal, como ja discutimos. Um desses mecanismos é a compressao pelo choque entre
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duas sub-nuvens supersonicas, que ¢ justamente o caso tratado nesta simulagao. Uma
vez que a taxa de esfriamento radiativo do gés interestelar aumenta com a densidade,
o gés nas NMGs sao normalmente muito frios (~ 10 — 100 K) e choques com ve-
locidades relativamente modestas produzem grandes fatores de compressao. Segue-se
entao que um possivel efeito do choque de alta compressao é desestabilizar nuvens
que, antes, eram estaveis a contragao gravitacional. A simulag¢do conta com duas nu-
vens idénticas, esféricas, homogéneas e de mesma temperatura, que, individualmente,
sao estaveis a contragao. Elas sao porgoes menores de uma NMG. As protoestrelas
se condensam fora da camada de choque do gas denso, formada na colisao. Colisoes
feitas com pequeno parametro de impacto geraram uma unica protoestrela, perto
do centro da colisao; colisoes com parametros de impacto maiores produziram um
sistema binario, ou seja, duas protoestrelas em o6rbita mitua. Colisoes com grandes
parametros de impacto geraram duas protoestrelas nao-ligadas gravitacionalmente.
Se aumentamos ainda mais o parametro de impacto, gerando colisoes de “raspao”,
nao ocorre mais producao protoestelar. As nuvens tém velocidade relativa de 1,62
km /s, massa de 75 M (cada), e raio de 1 parsec. Foram realizadas simulagoes para
parametros de impacto de (0,0), (0,2), (0,4), (1,0), e (2,0) pc. Tais simula¢oes nao
consideraram as sub-nuvens com balanc¢o hidrostatico, mas foi citado que simulacoes
de terceiros, tomando os cuidados que neste artigo foram desconsiderados, mostraram
resultados muito semelhantes.

Klein e Woods (1998) também desenvolveram um trabalho sobre colisdes entre
duas nuvens interestelares. Eles realizaram colisoes entre nuvens homogéneas, com o
uso de equagoes de estado adiabaticas e isotérmicas, utilizando depois resfriamento

radiativo e até perturbacoes iniciais de superficie. O grau de detalhamento do sistema
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foi alto, resultando em uma colisdo complexa, onde se analisou principalmente as ins-
tabilidades de Kelvin-Helmholtz e Rayleigh-Taylor. Tais instabilidades ocorreram nos
choques isotérmicos e nos de resfriamento radiativo. Nos choques adiabaticos elas s6
foram detectadas para compressoes muito grandes (fortes). Os calculos realizados so-
bre as instabilidades provéem um novo mecanismo para gerar estruturas filamentares
inomogéneas, que parecem ser comuns no meio interestelar. Nas simulagoes foram us-
adas os seguintes dados: para a nuvem, n = 20 cm ™2, Vegisao = 10 km/s, B = 0,7 uG
e o meio tem n,, = 0,13 cm ™3, e temperatura de 8,5-103K. Um ponto importante a
salientar é sobre a simulacao adiabatica feita. Mais precisamente, sobre a andlise que
o artigo faz dessa simulacao. Uma das maiores diferencas entre colisoes adiabaticas e
as que envolvem equagoes isotérmicas ou de perda radiativa, é que colisoes adiabaticas
nao permitem que a energia cinética da colisao seja dissipada por perdas radiativas, o
que leva a uma menor compressao do gés durante o processo de colisao nuvem-nuvem.
Isso reduz o tempo sob o qual as instabilidades podem se desenvolver. A conclusao
final é que, mesmo produzindo instabilidades na superficie das nuvens, no tratamento
adiabatico foram detectadas poucas instabilidades, e quase apenas na superficie; o
interior das nuvens era homogéneo. A mesma simulacgao foi feita sem as perturbacoes
na borda das nuvens, e resultado semelhante foi obtido, o que mostra que a memoria
das perturbacoes iniciais é essencialmente perdida na colisao adiabdtica.

O trabalho de Raga et al. (1996) descreve um possivel mecanismo de acopla-
mento entre as ejecoes de matéria e os movimentos turbulentos. Houve muita es-
peculagao sobre o fato de que injecoes de momentum, devido as ejegoes bipolares de

matéria de estrelas jovens no meio, poderiam alimentar o processo de turbuléncia
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em nuvens moleculares, contrabalancando os efeitos da dissipacao da turbuléncia in-
terna.Os movimentos de turbuléncia tém uma estimativa de duracao de ~ 107 — 108
anos nas nuvens moleculares. Para durar tanto tempo, é claro que um mecanismo
de alimentacao dessa turbuléncia precisava existir, conforme ja haviamos comentado.
Tal turbuléncia poderia levar a formagao de estrelas de baixa massa. Para que essa
hipétese seja aceita, um mecanismo de acoplamento eficiente, entre a turbuléncia e as
ejegoes de matéria bipolares, precisava ser encontrado. Raga et al. (1996) descrevem
um mecanismo no qual um jato, gerado teoricamente como uma ejecao de uma estrela
jovem do meio, colide com condensacoes de alta densidade, o que geraria movimentos
complexos tais que o mecanismo de turbuléncia seria enfim alimentado a contento,
dentro da nuvem molecular. Para esse fim foram realizadas simulagoes numéricas
em duas dimensoes, cujos parametros do jato sdo n; = 0,1 em™®, T; = 1000 K,
didmetro d; = 5 - 10" cm e velocidade v; = 100 km/s; o jato foi injetado em um
ambiente composto por um meio difuso de n,, = 0,01 em ™2 e temperatura 7T}, = 10*
K, contudo quatro condensacoes de n. = 100 em ™3 e temperatura 7, = 10 K. Um
alerta é feito, contudo, devido ao fato desses parametros nao representarem nem os
encontrados em ejecoes de matéria em forma de jato, nem os do meio de uma nuvem
molecular tipica. Foi deixado explicito também que as distancias entre os elementos
foram escolhidas de modo a permitir a simulacdo, na escala adotada. A simulacao
detectou estruturas topologicas que seriam facilmente enclausuradas dentro da nuvem
molecular, podendo a partir dai alimentar a turbuléncia do meio.

Hetem Jr. (1996), analisa a estrutura e evolug¢ao das nuvens moleculares em sua

tese de doutorado. A origem das nuvens moleculares situadas a mais de 100 pc acima
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(ou abaixo) do plano galatico é abordada. A colisdo entre uma nuvem de alta veloci-
dade (NAV) e o plano galdtico gera compressoes e instabilidades gravitacionais na
regiao do choque, o que levaria a formagcao de alguns complexos estelares localizados
fora do plano galatico. As regides de formacao estelar mais estudadas estao situadas
nessas regioes especiais, onde existem nuvens moleculares longe do plano galatico.
Hetem Jr. usa o cédigo ZEUS 3D para simular essa colisdao entre uma NAV e o
plano galatico, enfocando também a formacao estelar no processo. Como em nossa
simulacao, Hetem Jr. usou o critério de Jeans para estabelecer a formacao estelar: a
célula que apresentasse massa maior que a massa limite de Jeans geraria estrela. Ele
utilizou a massa de Jeans térmica como a massa critica, uma vez que ele nao inclui
campo magnético em sua simulacao. Assim como nos, ele também nao pode acom-
panhar a evolucao da referida célula critica até a efetiva formacao das estrelas, devido

ao volume fisico excessivamente elevado de cada célula da grade computacional.



Capitulo 4

O CODIGO NUMERICO
ZEUS-3D

4.1 Sintese do Cddigo

A importancia da dinamica dos fluidos como ferramenta para a modelagem de proble-
mas astrofisicos é incontestavel. Em particular, quando incluimos o campo magnético
nesses problemas, temos a magnetohidrodinamica (MHD) como nossa base central.
Uma vez que as equacoes da MHD geralmente nao podem ser resolvidas analitica-
mente, sem adotarmos severas restrigoes ao problema proposto, as solugoes numéricas
dessas equacoes é o caminho mais natural nos modelos tedricos atuais.

As equacgoes da MHD formam um conjunto de equacoes diferenciais parciais e
hiperbdlicas. Algoritmos numéricos diversos foram elaborados para a resolucao dessas
equagoes, e foram implementados em uma variedade de codigos numéricos. Um desses
cédigos, desenvolvido especialmente para a resolucao de problemas astrofisicos, é o
ZEUS.

O cédigo ZEUS comecgou a ser desenvolvido como projeto de tese de M. Norman
para estudar o colapso e evolucao de nuvens de gas interestelar em rotacao durante

a formacao estelar. Ao longo dos anos, o algoritmo foi melhorado e expandido, e o

20
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cédigo foi usado extensivamente para modelar jatos em radio galdxias. Mais recente-
mente, David Clarke incorporou um algoritmo MHD para modelar jatos confinados
magneticamente em radiogalaxias (vide comentérios e referéncias em Stone & Nor-
man, 1992a).

De todos os métodos numéricos para resolucao das equacoes MHD ja desenvolvi-
dos, um dos mais bem construidos e diretos é o método das diferencas finitas. Tal
método é atrativo por muitas razoes: é robusto, facil de codificar, eficiente, e pode ser
facilmente modificado e estendido com novos algoritmos (Stone & Norman, 1992a). O
cédigo ZEUS-3D é um cédigo simples, que usa um algoritmo euleriano MHD baseado
no método de diferencgas finitas. O ZEUS, além disso, implementa um formalismo co-
variante, que possibilita uma mudanca direta do sistema de coordenadas ortogonais;
tal formalismo serd descrito mais adiante. Em nosso problema optamos por adotar
matrizes cartesianas, e um sistema de integra¢do monotonico (ou seja, sdo considera-
dos apenas incrementos positivos de tempo) acurado até segunda ordem (Hetem Jr.,
1996).

O ZEUS permite simulagoes de uma gama muito vasta de problemas astrofisicos,
permitindo a inclusao de detalhes fisicos novos e complexos, garantindo um trata-
mento auto-consistente dos efeitos do campo magnético e de transferéncia de radiagao.
A dinamica dos fluidos em simulagées HD e MHD pode ser desenvolvida no ZEUS de
uma forma macroscopica, uma vez que esse codigo evolui as equagoes de conservagao
de massa, momento e energia explicitamente ao longo do tempo (Clarke et al., 1994);
englobando uma variedade imensa de problemas astrofisicos, como ventos e jatos de
nicleos ativos de galaxias, dinamica do meio interestelar, acres¢ao em objetos com-

pactos, explosoes de supernovas, e até formacao de estrelas devido a choques entre
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nuvens moleculares magnetizadas (como é o nosso caso).

Para suportar uma versatilidade tao grande, o ZEUS precisava ser robusto, con-
seqiientemente o codigo estd baseado em métodos de diferencas finitas e volumes fini-
tos, uma vez que essas técnicas estao suficientemente evoluidas e suas propriedades
sao bem compreendidas (Hetem Jr., 1996).

O tratamento numérico do ZEUS supoe o “congelamento” das linhas de campo (
“flux-freezing” ), que é, por outro lado, geral. Um cuidado excepcional tem sido dado
para que o problema do divergente do campo magnético nao interfira de modo algum
com a simulacao. Em todos os testes que fizemos, o divergente do campo magnético
sempre foi nulo. Essa maravilhosa propriedade do cédigo foi garantida com o uso do
algoritmo CT ( “constrained transport” ) na evolucao das componentes do campo
magnético nas simulagoes (Stone & Norman, 1992b).

Resumindo, o programa ZEUS usado para as simulagoes soluciona as equacgoes de
um fluido MHD em 3 dimensoes, para o caso nao-relativistico, através da integracao
numérica das equacoes diferenciais como funcao do tempo e do espaco feita com um
cddigo euleriano de diferencas finitas. Os valores das variaveis a cada novo passo de
tempo sao calculadas segundo o esquema PPA ( “Parabolic Piecewise Advection” ),
que é comprovadamente robusto e estavel (Hetem Jr., 1996).

Uma detalhada descricao do codigo ZEUS, dos algoritmos, dos métodos numéricos
e dos problemas fisicos usados para testar o codigo encontra-se em Stone & Norman

(1992a), Stone & Norman (1992b) e Stone et al. (1992).

4.2 Aspectos Gerais e Computacionais
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4.2.1 As Equacoes

Transcrevendo a sintese das equagoes utilizadas no Zeus, do apéncice B da tese de
Hetem Jr. (1996), as equagoes MHD nao-relativisticas, incluindo auto-gravidade,

sao:

g—?ﬂﬁ-?:o (4.1)
p%;ﬁ:—V%—pV@+Ei%§- (4.2)
Sy = ¥ (4.3
% = VxE (4.4)

onde p, e e ¥ sao a densidade do fluido, a energia interna e a velocidade, respecti-
ﬁ 7’ 7’ . 7’ . 7’ 7 .
vamente. B é o campo magnético, ¢ é a velocidade da luz no vacuo, e ® é o potencial

gravitacional. O operador % representa a derivada lagrangeana, ou convectiva,

D 9
_ 9. 5.5 4
DotV (4.5)

O campo elétrico E é definido pela Lei de Ohm :

7

o

(E=-7xB+ (4.6)
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onde o é a condutividade elétrica do fluido; e a derivada de corrente elétrica T é

dada por

47”7 —VxB (4.7)

O sistema de equagoes do fluido é fechado por uma equagao de estado p = p(p, e),
onde p é a pressao, p ¢ a densidade de massa e e ¢é a energia interna, e pela equacgao

de Poisson,

V20 = 47Gp (4.8)

onde G ¢é a constante de gravitacao universal.

As equagoes (4.2.1) a (4.2.4) descrevem a conservagao da massa, momento, energia,
e fluxo magnético de um fluido auto-gravitante, respectivamente. Com o intuito
de evitar erros numéricos de truncagem, optou-se por escrever as aproximagoes de
diferencas finitas para a forma forte das leis de conservacao, que significa integrar-se
as equagoes (4.2.1) a (4.2.4) sobre um volume arbitrario e sua superficie. Esse volume
correspondera a uma célula individual da matriz onde ocorrerao as simulacoes.

Considere-se um volume finito V(t) ndo estaciondrio e sua superficie S(t). Integrando-
se as equagoes (4.2.1) a (4.2.3) em V(t) e utilizando-se o teorema de transporte em

matriz adaptativa apresentado por Winkler et al. (1984), obtém-se

%/Vpdvz—ﬁp(ﬁ—v_g’)-cﬁ (4.9)
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i/vadV: jipv? 7)) - dS — /7p+p?®—7 _))dV (4.10)

%/Veﬁdl/:—ﬁe(ﬁ—@)‘ﬂﬁ—/vp(ﬁ'ﬁ)dv (4.11)

onde T, ¢ a velocidade da matriz (“g” de grid) medida com relacao ao padrao
euleriano (estaciondrio). O operador denota a derivada temporal total com relacao

ao referencial em movimento,

gl

% + 7, -V (4.12)
Essas expressoes estabelecem as taxas de troca de massa, momento e energia
contidas em V(t) como funcao do fluxo total destas grandezas através da superficie
S(t), somada a integral no volume das forcas e outros termos externos.
Usando-se 0 mesmo processo, integra-se a equacao (4.2.4) sobre um elemento

mével de superficie S(t) limitado por um circuito mével C(t) (o perimetro de S). O

resultado é a forma geral da lei de Faraday,

% B -dS = —cfﬁ’-ﬂ (4.13)

onde E'é o campo elétrico medido no referencial em movimento. Entretanto, £
deve ser expresso em termos das grandezas estdticas f, BelT. Assim, denota-se

ﬁo como a aproximacao de primeira ordem do campo elétrico medido no referencial

do fluido. E’ = ﬁ—l— %V xB] e ? ﬁ—i—m A corrente no referencial do fluido
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70 relaciona-se com o campo elétrico no referencial do fluido através da lei de Ohm
70 = aﬁo. Usando-se estas relagoes e supondo-se neutralidade de carga elétrica
total (o que equivale a T = 70) e um fluido perfeitamente condutor (o = o0), a

equagao (4.2.13) transforma-se em

% ﬁdﬁzﬁf@twpxﬁiﬁ (4.14)
S c

O cddigo ZEUS soluciona as equagoes (4.2.9) a (4.2.11) e (4.2.14) em duas fases,
identificadas como fonte e transporte. Na fase fonte, as velocidades do fluido sao
aceleradas devido a acao conjunta da pressao, gravidade e forca de Lorentz. Nessa
fase, o trabalho devido a press@o (que contribui junto a energia interna do gés) é

calculado através da aproximacao de diferencas finitas

%:—(?pqtp?@)—V-QqL?—iB (4.15)

% = pVT -Q- V7T (4.16)

onde foi utilizada a notacao em gradientes e introduz-se o tensor de dissipacao
viscosa () para o tratamento de ondas de choque. Na fase de transporte, o fluxo e
a densidade de campo magnético sao transportados através da matriz numérica via

aproximacoes de diferencas finitas para as expressoes

%/Vpdvz—]ip(T—v—;)-c@ (4.17)
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d
D pwav = - ]f 0T (T —T7) - 38 (4.18)
S

%/Vedvz—]ie(ﬁ—v—g))-cﬁ (4.19)

d g —_—
2 B-aﬁ:—c]{(v—@)xgﬂ (4.20)
S c

As equagoes de diferengas finitas sao derivadas apds a transformagao das ex-
pressoes (4.2.8) e (4.2.15) a (4.2.20) em uma forma covariante para um sistema ar-
bitrario de coordenadas ortogonais. O esquema covariante do ZEUS sera descrito na

proxima secao.
4.2.2 O Formalismo Covariante

O formalismo covariante do ZEUS, que diferencia as equagoes dinamicas, evita o
tedioso processo de se alterar tais equagdes (e assim também o cédigo numérico)
sempre que se deseja resolver o mesmo problema em outro sistema de coordenadas.
Usando fatores de escala de um tensor métrico diagonal, que descreve o sistema de
coordenadas ortogonais particular que se deseja utilizar, podemos escrever todos os
operadores vetoriais e tensoriais que aparecem nas equagoes em uma forma indepen-
dente de coordenadas (Stone & Norman, 1992a).

Em coordenadas cartesianas teremos:

(xhl'g,l'g) = (xayv Z)7 ) (hla h2; h3) = (17 ]-7 1) (421)
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Em coordenadas cilindricas teremos:

($1,£B2,ZE3) = (Z,’f‘, qb), (hl, hg, hg) = (1, 1,7“) (422)

Em coordenadas esféricas teremos:

(21, 22, 23) = (1,0, 9), (h1, ha, hg) = (1,7, 7sin0) (4.23)

onde o h; é o fator de escala métrico. Os fatores de escala sao funcoes simples das

coordenadas, tais que:

ho = f(lfl) =92 (4-25)
hs = f(x1>f<~r2) = g31932 (4-26)

onde temos entao gi, go, gs1 € g32 como as verdadeiras varidveis dos fatores de
escala no ZEUS (e que aparecem nas equagoes de diferengas finitas abaixo). Para
algumas das equagoes covariantes, as derivadas dos fatores de escala sao necessarias.
Assim,

Para o caso cartesiano:
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992 dg31 0932
ZZ2 0, =2 =0, == 4.27
8.1'1 ’ 8331 ’ 8962 ( )
Para o caso cilindrico:
992 dg31 0932
22—, =2 -0, 22X -1 4.28
8:1:1 ’ 8;1:1 ’ 8372 ( )
Para o caso esférico:
0 0 0
G2 g, SBL gy 992 g (4.29)

ory  Ory | Ox

Escrevendo os fatores de escala na forma das equacgoes (4.2.24) a (4.2.29) pode-
mos reduzir a requisicao de memoria e operacoes de ponto flutuante do formalismo
covariante (Stone & Norman, 1992a). A métrica geral, utilizando esse formalismo,

sera:

ds® = hyda} + hodxl + hada (4.30)
4.2.3 A Matriz de Diferencas Finitas

Cada variavel das equacoes sera discretizada sobre o espago da matriz computacional.
Sao entao resolvidas aproximagoes diferenciais finitas (equagoes algébricas) para cada
equagao diferencial nessa malha discretizada. Os dominios espaciais da matriz sao
discretizados em zonas.

As posigoes espaciais na grade sao definidas utilizando-se coordenadas vetoriais.

As posigoes nos limites de cada célula sao identificadas pelo indice “a” e nos centros
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de cada célula pelo indice “b”. As distancias entre as zonas podem ser especificadas
independentemente, tal que dzia; = x1a;41 — x10; € dv1b; = x1b; — x1b;_1 € 0 mesmo
processo se faz para x5 e r3.

No caso de singularidade do sistema de coordenadas, faz-se as diferengas com
respeito ao volume ao invés da distancia, o que reduz erros devidos a discretizacao.
Assim, neste caso, as equagoes de diferencas finitas sao transformadas segundo (Hetem

Jr., 1996)

1 oF 1 AF 1 OF 1 AF
hahs 04 g32 dvy ’ hs 0z g31 dvg

(4.31)

A matriz de coordenadas pode ser movida em relacao ao fundo estatico usando-se
as velocidades de grade. Os vetores de velocidade da grade sao definidos na interface
das zonas do mesmo modo que os vetores de posicao. Em cada passo de tempo as
velocidades da grade sdo usadas para recalcular as posigoes dos limites (a) e dos
centros (b) das zonas. O movimento da grade nas trés dire¢oes é independente.
Desse modo, para tornar o cédigo semi-lagrangeano, podemos igualar a velocidade
da grade com a velocidade do fluido ao longo de uma faixa de zonas. Ou, se estamos
estudando um problema de colapso, podemos querer que a grade colapse de tal modo

que se aproxime do colapso dinamico do fluido (Stone & Norman, 1992a).

4.2.4 Condicoes de Borda

Para que se possa calcular as diferengas finitas em zonas préximas dos limites da
matriz precisamos dos valores das grandezas além dos dominios estabelecidos. As-
sim, para cada limite adiciona-se duas zonas “fantasmas”. Os valores das variaveis

dependentes nas zonas fantasmas sao especificados através de condigoes de borda
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apropriadas para a geometria e o problema que estd sendo estudado (Hetem Jr.,
1996).

As condigoes de borda tentam manter os valores das zonas fantasma consistentes
com as zonas ativas. Tais condigoes sao as seguintes: condicao reflexiva, condicao
com simetria axial, condi¢ao de fluxo para dentro (“inflow”), condigao de fluxo para
fora (“outflow”) e condigao periddica.

Cada condicao de borda estabelece valores e dire¢oes para os vetores de velocidade
do fluido nas zonas fantasmas, de modo a refletirem a fisica da condicao de borda
escolhida. Em nossa simulacao escolhemos como a ideal a condigao de borda de fluxo
para fora, que foi uma das mais dificeis de serem implementadas pelo ZEUS. Tal
condicao coloca todos os valores das varidveis nas zonas fantasma iguais aos valores

na correspondente zona ativa (extrapolando o fluxo, para fora, através da borda).

4.2.5 A Estruturacao Basica

Sendo bastante pragmatico, o “modo de agir” do ZEUS é relativamente simples. Ele é
um cédigo modulado; isso quer dizer que funciona basicamente chamando subrotinas
dentro do corpo central do cédigo. Durante o processo de compilagao, os mddulos
sao “ligados”, e as subrotinas chamadas pelo programa sao incluidas para compor um
arquivo executavel denominado “xzeus34”.

O arquivo de macro “zeus34.mac” contém os parametros gerais da simulacao,
como qual geometria serd usada (cartesiana, cilindrica ou esférica), quais equagoes
serao pertinentes (tratamento HD, MHD, ISO (isotérmico), GRAV (auto-gravidade)),
quais subrotinas serdo chamadas (principalmente as do problema a ser tratado e as
subrotinas de saida dos dados, se existir uma), etc. Ele precisa ser editado com os

parametros concernentes a simulagao pretendida, antes da compilagao do programa.
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As subrotinas novas devem ser colocadas no médulo “chgz34 ” (no problema que
estudamos tivemos de incluir nao s6 uma nova subrotina para o problema, como
também uma subrotina escrita somente para extrair os dados necessarios, para analise
grafica futura, conforme discutimos no capitulo seguinte) (Clarke et al., 1994).

No processo de compilagao do programa, o arquivo “zeus34.mac” determina quais
subrotinas serao chamadas de dentro do corpo central do ZEUS. Se tal subrotina
for nova, ele a incluira através do médulo “chgz34”. Apds a compilagao um arquivo
executavel (“xzeus34”) é criado.

O arquivo “inzeus” interage com o executavel “xzeus34”. Através do inzeus pode-
mos alterar muitos parametros, que mexem com a simulacao em si, sem precisar
recompilar o programa novamente (o que é muito 1til, sem divida). Dentre as possi-
bilidades de alteracao, estao: o tamanho da grade computacional, o tipo e a quanti-
dade de arquivos de saida de dados que queremos, as condigoes iniciais do problema,
etc. (Clarke et al., 1994).

Sendo bastante sintético, o processo basico ja foi descrito: alteramos o “zeus34.mac”
para os parametros gerais do problema a ser tratado. Se necessério, incluimos sub-
rotinas novas no “chgz34”. Compilamos o programa, gerando o executavel “xzeus34”.
Alteramos o “inzeus” sempre que quisermos alterar a grade, as condigoes de borda, a
quantidade e tipo de dados de saida, as condigoes iniciais do problema, etc. (se a mod-
ificacao for mais drastica e o “inzeus” nao permiti-la, devemos alterar o “zeus34.mac

7

e comecar tudo de novo) (Clarke et al., 1994).
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4.3 Vantagens e Desvantagens do ZEUS-3D

Certas capacidades do ZEUS fazem dele um dos melhores cédigos para a simulagao
dinamica de fluidos astrofisicos magnetizados. O cédigo perfaz uma evolugao explicita
no tempo, é euleriano e baseado no método das diferencas finitas, caracterizado por
um alto grau de simplicidade, robustez e velocidade. Melhoramentos e mudancas
nos algoritmos podem ser facilmente incorporados e testados. Novas fenomenologias
podem ser incorporadas ao codigo facilmente (Stone & Norman, 1992a), o que garante
um profundo dinamismo e sofisticacao dos problemas estudados.

O ja citado formalismo covariante garante facilidade de transposi¢ao de um mesmo
problema para diferentes geometrias, e os algoritmos CT, MOC e recentemente o
HSMOC garantem ao ZEUS um acurado tratamento do campo magnético, garantindo
respeito a fisica ao forcar o divergente do campo magnético a zero durante toda a
simulacao (Clarke et al., 1994).

O cédigo ZEUS incorpora a solucao das equagoes MHD com auto-gravidade, sendo
portanto utilizavel na modelagem dos estagios ultimos da formacao de estrelas, jatos
e colapso em discos. Uma vez que o método de integragao implementado (o PPA) é
comprovadamente estavel e robusto, o ZEUS pode ser usado para simulacoes de even-
tos explosivos como choques muito energéticos ou supernovas, e também em modelos
que exijam altos refinamentos numéricos devido a presenca de campos magnéticos
(por exemplo as instabilidades de Parker em discos galaticos) (Hetem Jr., 1996).

Uma das maiores desvantagens do ZEUS é justamente um dos fatores que fazem
dele um cédigo tao “limpo” e estavel em relagao aos campos: ele é um cédigo de
grade. Isso dificulta o estudo da formacao estelar, pois devido ao grande tamanho

dos elementos gasosos de uma grade média, nao é possivel seguir em detalhes os
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processos hidrodinamicos nos seus interiores. Mesmo com a aplicacao de técnicas
de subdivisao de elementos selecionados, o mecanismo de formagao estelar exigiria
um imenso esfor¢o para ser simulado (Hetem Jr., 1996). Como esse também nao é
o objetivo de nosso trabalho, a utilizacao do ZEUS continua muito procedente, até
porque nos é fundamental a inclusao do campo magnético, e a maestria com que o
ZEUS desenvolve a fisica da MHD coloca-o em prioridade, acima dos cédigos SPH ou
até SPMHD padroes (cédigos lagrangeanos de particulas suavizadas, que permitem
uma visualizacao de particula na formacao estelar, mas gera muitos problemas como
o divergente do campo magnético, por exemplo, e nao sao cédigos “limpos ” como
o ZEUS). Estes tipos de cddigos ainda estao sendo desenvolvidos e podem ser muito
promissores no tratamento de vérios problemas em astrofisica (Marinho 1997; Mar-
inho & Lépine 1999).

Mas apesar do mecanismo de formagao estelar nao ser um dos objetivos do presente
trabalho, permanece a adverténcia da limitacao do ZEUS citada no paragrafo anterior.
Desse modo, os mecanismos de formagao estelar de nosso trabalho sao limitados a
uma massa critica, que uma vez ultrapassada no interior de um elemento gasoso
(entenda-se elemento de volume da grade computacional, ou célula da grade) leva a
geragao do que chamaremos de grupo estelar (GE) e, menos provavelmente, de uma
estrela isolada (vide capitulo 5 onde comentamos mais em detalhe a que estamos nos
referindo quando falamos em formagao estelar nesse trabalho).

Outra grande desvantagem do ZEUS é que, em muitos aspectos, ele é uma caixa
preta. Ele oferece um tratamento cuidadoso, onde relevantes aspectos fisicos e matematicos
sao considerados com rigor; porém, na forma de “franquia” a que tivemos acesso ao

programa, nao nos é possivel lidar com todos os detalhes da programacao. Na pratica
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isso implica que, para garantirmos que os resultados obtidos eram fisicos, e nao meros
artefatos do calculo numeérico, tivemos que empreender um ntmero de testes e contra-
testes muito maior do que o que normalmente é necessario nesse tipo de abordagem.
Os problemas foram contornados mas, muitas vezes, a um custo de energia e tempo

bastante grande devido a inacessibilidade a partes mais centrais do programa.



Capitulo 5

A SIMULACAO

Este capitulo tratard da simulacao em si. Todos os passos serao cuidadosamente
explicados; toda a evolugao do nosso trabalho serd esclarecida, para que fagamos assim
nao apenas uma explanacao seca e retérica sobre a simulagao feita, mas também um
valioso documento que servira de base, para que os que vierem depois de nds possam

encontrar uma fonte de dguas cristalinas onde antes s6 existia um deserto pedregoso.

5.1 A subrotina Newcloud

O problema bésico que estavamos interessados em estudar relacionava-se com a formagao
estelar desencadeada por colisao de nuvens moleculares. Tendo em mente aplicacoes
mais abrangentes em futuro préximo, precisavamos de uma subrotina que simulasse
duas nuvens em colisao. Os parametros fisicos, como energia interna, velocidades,
campo magnético, densidade, e varios outros mais, deveriam ser aplicados indepen-
dentemente em cada nuvem e no meio que as circundaria.

Com isso criariamos a possibilidade de, apenas com uma subrotina, estudar varios
tipos de nuvens moleculares, em colisao ou nao, em movimento ou nao, isoladas, em

pares ou em grupos maiores, com diferentes raios e densidades, colisoes com diferentes

66
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parametros de impacto, etc. Mas o mais interessante é que poderiamos realizar estu-
dos nao s6 das nuvens, mas com o mesmo processo analisar a evolugao, colisional ou
nao, das condensacoes dentro das nuvens moleculares, ou ainda dos nicleos das nu-
vens, que estao dentro das condensacoes e que seriam regices de formagcao de estrelas
de baixa massa (Bodenheimer, 1992).

A subrotina que realizaria todas as maravilhas acima... nao existia. Tivemos que
obter, com a ajuda do Annibal Hetem, uma subrotina que somente tinha uma forma
redonda bidimensional no centro de um quadrado. Tudo estdtico, bidimensional e
sem nada a nao ser a forma redonda; no entanto, apesar da pobreza, ostentava o
nome de “cloud”. Mas ja era um comego.

A partir de entao expandimos o espaco para ter trés dimensoes, incluimos os cam-
pos magnéticos e de velocidades, criamos condigoes fisicas independentes tanto para o
meio quanto para as duas nuvens (claro, uma segunda nuvem seria necesséria para a
analise colisional. Essa segunda nuvem é facilmente retirada do problema, se assim o
desejarmos). A posigao central de cada nuvem poderia ser introduzida independente-
mente, assim como seus raios. A energia interna, a densidade, a pressao, velocidades,
campos magnéticos e demais parametros fisicos relevantes poderiam ser introduzidos
facilmente como as condigoes iniciais, tanto do meio como de cada nuvem, a partir do
inzeus, que como vimos no Cap.4 é a interface do problema com o arquivo executavel
do ZEUS.

Apesar de tantas modificagoes, para nao desmerecer o pilar sobre o qual ergue-
se nossa construcao, decidimos chamar nossa subrotina de Newcloud. Ela é a base
de toda simulagao, dentro da qual introduzimos os dados tedricos e observacionais

existentes e, a partir da estruturagao do problema, estudamos sua evolugao no tempo
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e retiramos valiosas conclusoes.

5.2 A Subrotina Cloudump

Uma das maiores dificuldades do ZEUS diz respeito a saida dos dados. A simulacao é
feita, mas a saida padrao, que d4 valores dos parametros ao longo do tempo (TimeS-
lice), além de nao ser pratica, ndao exibe um formato ideal para ser usada por plota-
dores graficos externos.

O ZEUS acena com a possibilidade de saidas dos dados tipo grafico HDF diretas
(Clarke et al., 1994), mas elas exigiam configuragdes “mdgicas” nos arquivos de login
da workstation. Além de nao ser pratica de configurar e utilizar, esse tipo de saida
fica fechada as possibilidades do préprio ZEUS. E mais: o pacote HDF é caro e nao
teriamos possibilidade de adquiri-lo, mesmo institucionalmente.

Outra boa possibilidade do ZEUS sao as saidas tipo NCAR (Clarke et al., 1994).
Sao melhores que as HDF, mas todos os plotadores que aceitam esse tipo de saida sao
comerciais (e portanto inacessiveis para nés). Cientes de que nao precisamos gastar
milhares de ddlares para fazer a mesma imagem, sem perda de qualidade ou precisao,
com plotadores freeware, invalidamos as saidas NCAR.

Optamos entao por construir uma subrotina personalizada de saida dos dados do
ZEUS. Essa subrotina nao sé daria a saida no formato ideal de tabelas, que seriam
lidas com facilidade por qualquer plotador grafico, como também faria todo o processo
de varredura das fatias escolhidas, ou mesmo do sistema completo, calculando em cada
varredura tudo o que quiséssemos, e incluindo peculiaridades fisicas que detalharemos
adiante. Denominamos nossa subrotina de saida de Cloudump.

Além da maleabilidade e do amplo controle conseguidos, os dados calculados na
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propria subrotina geram excelentes graficos, que foram plotados pelos maravilhosos
programas Surfer (que gera curvas de nivel e gréficos de superficie) e Super Mongo
(que gera graficos de campos vetoriais e de particulas). Poderfamos igualmente ter
utilizado o Origin, o Grapher ou semelhantes para a mesma tarefa, e todos sao exce-
lentes plotadores gratuitos ou pelo menos amplamente acessiveis a qualquer usuario
médio de computador.

A seguir detalharemos o que, exatamente, a subrotina Cloudump faz.

5.2.1 As Equacgoes Utilizadas

Os parametros dados pelo ZEUS durante a evolu¢ao do problema (que é gerado
pela subrotina Newcloud), como a energia interna (e(i,j,k)) ou a densidade numérica
(d(i,j,k)), sdo apenas nimeros que normalizamos em fungao do tratamento fisico
dado (vide abaixo o procedimento que adotamos para definir a unidade de tempo,
por exemplo). A Cloudump usa esses dados para calcular valores fisicos reais.
Poderiamos utilizar os valores fisicos diretamente no problema dado, mas os
nimeros reais sao muito grandes ou muito pequenos, e a capacidade de célculo da
CPU da estagao de trabalho iria facilmente estourar com isso. O uso desses nimeros
menores normalizados, que chamaremos mais facilmente de “unidades fisicas”, é entao
necessario. A seguir explicaremos como fizemos a transposicao dessas unidades para

os valores fisicos reais.
Unidades de Volume e de Massa

O ZEUS é um cédigo baseado em uma grade computacional composta de intimeras
células quadradas (em 2D), e em 3D forma um cubo composto por células cibicas

pequenas. Quanto maior o nimero de células, maior resolucao o espaco 3D tera. O
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inzeus determina o nimero de células que usaremos, ao longo do espaco (cuja extensao
também determinamos).

A extensdo do espago serd dada em parsecs (pc), nas trés diregoes do espago
(estipulamos isso como base).

Assim, por exemplo, construimos uma grade com 85 pc de extensao (em cada eixo),
e decidimos que nesse trecho queremos, por exemplo, apenas 32 células. Teremos
entao 32 células correspondentes a 85 pc. O volume de cada célula é tirado facilmente

da expressao:

Vol = (52)[pc’] (5.1)

onde a expressao entre colchetes representa a unidade, que no caso esta em parsecs
cibicos. Como temos que 1pc® = 2,95 -10%°cm?, podemos inferir que, para 32 células

(ou grade 32, denominagao que a partir de agora usaremos):

Vol = 5,528 - 10°°[cm?] (5.2)

A densidade numérica da célula (nimero de particulas por centimetro cibico), é
dada pela varidvel d(i,j,k) (onde i, j, e k sao as trés diregdes do espago onde a célula se
localiza; adotamos coordenadas cartesianas). A massa de cada particula do sistema
é duas vezes o valor da massa do hidrogénio (estamos usando nuvens compostas por
hidrogénio molecular). Assim, a massa da particula multiplicada pelo niimero de

particulas em um centimetro ctibico determina a densidade volumétrica de massa (p):

p=2mp - d(i,j,k) = (3,34 -107*%) - d(4, j, k) [g - em 7] (5.3)
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Como queremos em unidades de massas solares, e 1M, = 1,99 - 1033 :

p=(1,678-10"°") - d(i, j, k)[Mg - em™?] (5.4)

A massa da célula (dm) sera essa densidade de massa (p) multiplicada pelo volume.
Se considerarmos ainda a grade 32, entdo podemos usar o volume da equagao (5-2),

e teremos :

dm = p-Vol = p-(5,528-10°%) = (0,928) - d(i, j, k) [M) (5.5)

Vemos entao que a massa de cada célula é calculada tomando-se o valor da den-
sidade numérica (que o ZEUS calcula na evolugao do problema proposto) e multipli-
cando este por uma constante (que varia a medida que variamos o nimero de células
na grade computacional estipulada). Desde que consideremos sempre a grade 32, a
equagao (5-5) sempre serd valida, e dard sempre o resultado fisico real em massas

solares para a correspondente célula (i, 7, k).
Unidade da Densidade de Energia Interna

A densidade de energia interna sera dada pela equacao

Ei:g-n-k-T (5.6)

onde n é a densidade numérica (d(i, j, k)), k é a constante de Boltzmann (1, 38 -
107%[erg - K~']) e T é a temperatura (em Kelvin).
Utilizando os parametros iniciais do meio ambiente na equagao (5-6), teremos um

valor que correspondera a unidade da densidade de energia interna que utilizaremos.
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Ou seja, a salda da densidade de energia interna, dada pelo ZEUS, sera multiplicada
por essa unidade, para termos um valor fisico real em ergs - cm ™3 .
Cada vez que alteramos os parametros iniciais do meio, devemos refazer as contas

e estabelecer o novo valor dessa unidade.

Unidades de Espaco, Tempo e Velocidade

O ZEUS possui uma variavel (time) que dd o tempo numérico da evolugao da sim-
ulacao. Esse tempo esta sujeito a fisica do problema tratado, e a evolugao do mesmo.
Fazendo calculos sobre o tempo de colisao esperado, que é a razao entre o raio da

nuvem e a velocidade da nuvem,

Rcl

cl

(5.7)

teotl =

estimamos que, para diversos valores tipicos de raios e velocidades de nuvens
moleculares, esse tempo sempre ¢ da ordem de 10° anos. Logo, a unidade de tempo
natural em nosso caso serd de 10°® anos. Toda saida de tempo do ZEUS terd que
ser multiplicada por essa unidade para termos o tempo fisico, em mega-anos, do
problema.

Cada unidade do espaco tera 1 pc de extensao, como ja vimos. Essa é a unidade
espacial.

Tendo a unidade do espaco em pc, e a unidade de tempo em mega-anos, a unidade

de velocidade sera dada diretamente em km/s. Simples assim !

5.2.2 A Varredura Geral

A subrotina Cloudump realiza uma varredura em todas as células do sistema, de onde

tira dados prontos do ZEUS, ou calcula outros dados a partir dos existentes.
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Durante a varredura geral, é escolhida uma fatia bidimensional, que pode ser tanto
xy, xz ou yz, de onde tiramos tabelas de dados para a andlise grafica do corte.

Também durante a varredura serd explicado como sabemos quando e onde um
grupo estelar (GE) se forma, e como fazemos para retirar esse grupo sem causar
muitos “traumas” a posterior evolugao do sistema (a retirada do grupo estelar, assim
que verificada sua formagcao, é necessdaria, caso contrario a massa de nosso “grupo
estelar” ja formado ird migrar e ajudar na formacao de outros, e isso nao seria fisi-
camente esperado. Como nao temos como isolar o grupo estelar formado do resto do
sistema, o unico modo ¢é retira-lo dele. Este é um procedimento habitual neste tipo

de abordagem, como comentaremos no capitulo 6 mais em detalhe.).
Energias, Campo Magnético

Durante a varredura geral, o médulo do campo magnético e o angulo (calculado em
sentido anti-horério, tendo como base o eixo dos cossenos do circulo trigonométrico)
sao usados para se saber o modulo, a direcao e o sentido do campo vetorial magnético
em cada célula. O mesmo processo pode ser estendido facilmente ao campo de ve-
locidades. Esses dados serao extraidos na fatia bidimensional escolhida, para que
possamos plotar graficos dos campos vetoriais do corte, através do Super Mongo.

A densidade de energia interna é tirada diretamente do ZEUS, mas sua equacao
tedrica é a mesma da equacao (5-6). A densidade de energia magnética serd calculada

pela equagao

BQ

B

€B (5.8)

onde B é o médulo do campo magnético. A energia cinética é calculada pela
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equacao

1
B = §dm\/v% + v3 + v3 (5.9)

onde dm é a massa de cada célula, e vy, v9,v3 sao as velocidades em x, y e z,

respectivamente.
Um Grupo Estelar se Forma.

Durante a varredura geral, é calculada a massa de cada célula em massas solares
(equagao (5-5)).

A massa minima que uma por¢ao de massa precisa alcangar para comecar a ap-
resentar instabilidade gravitacional é genericamente denominada de massa de Jeans.
Acima desta massa limite, qualquer massa apresenta uma energia gravitacional que
excede a soma das energias térmica, magnética, rotacional e turbulenta, e isso satisfaz
as condigoes iniciais para a formagcao estelar (Bodenheimer 1992).

Como no nosso problema consideramos o campo magnético, e partindo do principio
que efeitos térmicos e rotacionais nao sao importantes na analise atual, calculamos a

massa de Jeans magnética para cada célula (e.g., Bodenheimer 1992):

B? B? B3
My = = = (7-10%)

, : — Mo
(3,6G)2(47p)?  (3,6-6,67-1077)>(dm - 2my - n)? n?

(5.10)

onde B é o médulo do campo magnético e n é a densidade numérica. Agora temos,
para cada célula, o cdlculo de sua massa (dm) e o cdlculo da massa de Jeans magnética

estipulada para ela (Mj). Sempre que
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dm > M, (5.11)

consideramos que a célula formou estrelas, pois, conforme exposto, as condi¢oes
iniciais para a formacao estelar foram satisfeitas ali. Como a célula é uma entidade
da grade, e nao mostra as particulas no seu interior, e nossas aproximacoes nao nos
permitem acompanhar a evolugao posterior das células onde o critério de instabilidade
de Jeans foi satisfeito, nao podemos saber quantas estrelas se formaram nela, nem
qual seria a massa de cada uma separadamente. SO podemos saber a massa total
de formacao estelar naquela célula, e por isso mesmo dizemos entao que na célula
houve a formacao de um Grupo Estelar, como ja foi explicado no final do Capitulo 4.
(Vide também esclarecimento sobre o que denominamos “formagao estelar” ou “taxa

de formagao estelar” no Capitulo 6.)
A Retirada do Grupo Estelar

A célula que gera um Grupo Estelar é marcada e serd mais um dado para os graficos.
Mas logo em seguida devemos retirar a massa estelar formada, para que esta nao
interfira novamente com o sistema, como ja foi explicado. Mas qual a melhor maneira
de se fazer essa retirada de massa?

H&a diversas propostas para tal em trabalhos anteriores semelhantes ao nosso.
Hetten (1996), por exemplo, adota uma prescrigdo ad hoc para definir a fracao da
densidade do gés que passa para o Grupo Estelar (na célula onde a condi¢ao de Jeans
foi satisfeita) cuja massa serd, entdo, removida do sistema. A fragao definida estd
relacionada ao volume da célula e a prescricao tenta garantir a conservagao da massa

total, momentum e energia cinética no processo de remog¢ao do GE, porque naquele
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estudo, em particular, o autor esta interessado em analisar a distribuicao espacial
futura dos GE formados. Marinho (1997), como outro exemplo, simplesmente retira
a massa da estrela formada, considerando que a massa desta (em comparacao & massa
total do sistema) é muito pequena, e que portanto sua retirada, mesmo sem outras
precaucoes com certos aspectos fisicos envolvidos neste procedimento, apesar de gerar
um vacuo temporario na regiao, como o préprio autor destaca, nao causara maiores
alteracoes na evolucao do sistema.

Nosso método consistiu em retirar 90 % da massa da célula que forma o Grupo
Estelar, mas manter a mesma densidade de energia interna na célula. Mantendo 10%
da massa e a mesma densidade de energia, visamos, por um lado, evitar a geracao
de um vacuo artificial extremado na regiao e, por outro lado, manter o equilibrio
energético térmico nas redondezas da célula. Assim, procuramos retirar a massa do
GE formado do modo mais “suave” possivel, para tentar garantir que a evolucao fisica

do sistema prossiga sem maiores interferéncias devido a tal remocao.

5.2.3 Passos Computacionais

O ZEUS lera a subrotina Cloudump a cada passo computacional feito, durante a
evolucao do problema da Newcloud. Sempre que ele fizer isso, gerara a cada rodada
no tempo um novo arquivo de dados, com tudo o que se calculou acima, e mais um
grande nimero de outros parametros interessantes para analisar, mas que para nos,
no momento, nao sao tao importantes quanto os citados neste capitulo.

Ap6s o término da simulacao, teremos uma sucessao de arquivos de saida, cada
qual mostrando um quadro estatico do corte bidimensional, feito durante o processo
de varredura da Cloudump. A andlise dos quadros, em seqiiéncia, leva a uma visao

ao longo do tempo dos processos fisicos do problema. Mas criamos um outro arquivo
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com a evolucao das massas do sistema, da fatia escolhida, e das massas de formacao
estelar, tanto no sistema todo quanto s6 no corte bidimensional, ao longo do tempo,
e nesse mesmo arquivo consta a evolucao das energias cinética, magnética e interna
total, ao longo do tempo.

O inzeus controla a quantidade de arquivos que sera tirada, e de quanto em quanto

tempo um novo arquivo de saida serd criado.

5.3 Vinculos Fisicos

Para todo o sistema temos de estabelecer, como parametros iniciais, em cada célula,
os valores da densidade numérica, da temperatura e do campo magnético (existem
outros mais, mas aqueles sdo fundamentais para os vinculos fisicos).

Esses valores iniciais, para a nuvem e para o meio, nao podem ser escolhidos
aleatoriamente. Eles téem que ser valores que sejam compativeis com dados observa-
cionais e que respeitem os vinculos fisicos que, no caso tratado, sao principalmente os
seguintes: equilibrio de pressao (total, i.e., térmica mais magnética) entre a nuvem
e 0 meio que a circunda e equiparticao de energia (traduzida pela expressao 5 ~ 1,

onde a grandeza (3 é definida logo abaixo).

5.3.1 O Equilibrio de Pressao

Em nossas simulagoes estudamos a colisao entre nuvens que inicialmente estao em
equilibrio de pressao com o meio circundante. Esta condicao garante que elas nao
estao sofrendo compressao nem expansao nesse instante inicial, o que esté de acordo
com indicagoes observacionais para nuvens desse tipo, em geral.

Os termos contribuintes para a pressao total sao aqueles definidos pela pressao
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cinética ou térmica do meio, também chamada densidade de energia interna, dada

por:

Pr=n-k-T (5.12)

e pela pressao magnética, também chamada densidade de energia magnética, dada

por:

BQ

C 81

Py (5.13)

Assim sendo, o equilibrio de pressao total entre a nuvem e o meio que a circunda

existe quando:

2

Ba _ o k.r, 4 Bh (5.14)

ncl'k'Tcl+ ST T

onde o subscrito “cl 7 refere-se aos valores da nuvem, e o “m ” refere-se ao meio.
A equacao 5-14 deve ser respeitada, quanto aos valores iniciais de n, T" e B para as
b1 ) )

nuvens e para o meio.

5.3.2 A Equiparticao de Energia

H4 outra grandeza relevante no tratamento de fluidos magnetizados que é o conhecido
parametro # do plasma, ou simplesmente parametro 3, que mede a importancia
relativa entre as componentes térmica e magnética da pressao. Quando a contribuicao
de cada uma dessas componentes é da mesma ordem (i.e.,  ~ 1), diz-se que ha
equiparticao entre as densidades de energia térmica e magnética, ou de modo mais

resumido, diz-se que ha equiparticao de energia.
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Para o tipo de nuvem que estudamos, as observacgoes indicam que normalmente se
tem equiparticao de energia. Por este motivo impomos outro vinculo inicial ao nosso
problema, que é o de ter-se o valor de # na nuvem () da ordem da unidade.

O parametro 3 é definido como a razao entre as densidades de energia cinética
e magnética do meio, que, para o caso dos parametros da nuvem, pode ser escrito

COINoO:

N - k- T,
fa =~ (5.15)

B
Para a nuvem, inicialmente, como mencionado, é esperado que esse parametro seja

~ 1. Para o meio externo espera-se que a importancia relativa dos campos magnéticos

na dinamica do mesmo seja menor, e portanto deve-se ter, para esse meio, 3,, > 1.

5.3.3 A Escolha Ideal de Parametros

Quando escolhemos os valores iniciais dos parametros para nossas simulagoes, pre-

cisamos escolher de tal modo que todos os topicos abaixo sejam satisfeitos:

a) Existe base observacional para a escolha.

b) A escolha ndo vai contra o que se esperaria teoricamente.

c) O equilibrio de pressao é respeitado.

d) O parametro [ possui valores aceitdveis (no sentido discutido acima).

e) A simulagao aceita bem os valores (i.e., nao ocorre nenhum impedimento computa-
cional, tipo instabilidades numéricas ou parametros atingindo valores proibiti-

vamente altos, de rodarmos a simulacao até o fim).
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f) Gera-se estrelas no processo (i.e., a condi¢ao de Jeans é atingida para alguma(s)
célula(s) ao longo da simulacdo; isto implica iniciarmos as simulagoes com as
nuvens numa condicao de equilibrio metaestavel, onde o critério de Jeans esta
préximo de ser atingido; isto esta de acordo com indicagoes observacionais so-
bre essas nuvens (e.g., Heiles et al. 1993 e referéncias ali contidas) e é o que
normalmente se adota em simulagoes desses contextos (e.g., McKee et al. 1993,

Hartmann 1998, e referéncias ali contidas)).

Os requisitos a serem respeitados sao tantos, que freqiientemente nos sentimos
como que amarrados. A busca nao é mais apenas para realizarmos uma simulacao,
que por si s6 ja ¢ muito complexa, mas também para adequarmos essa simulagao aos
mais rigorosos crivos cientificos.

Parece a primeira vista facil, mas a cada alteragdo, mesmo que dos menores
parametros do sistema, torna-se necessario novo estudo para que as condigoes ini-
ciais sempre respeitem os seis requisitos acima. Nosso tnico consolo é, no final de
tanto trabalho, oferecer como resultado uma simulacao bem feita, e a mais realista

que nossas condicoes atuais permitem.



Capitulo 6

RESULTADOS

Este capitulo trata essencialmente dos principais resultados de nossa simulacao. Para
dois conjuntos de valores fisicos iniciais, para as nuvens e o meio, sao analisados diver-
sos casos diferentes, abrangendo diversas configuragoes do campo magnético durante
a colisao nuvem-nuvem. Os valores fisicos iniciais, como a densidade numérica, a tem-
peratura e o campo magnético, tiveram de ser escolhidos de forma tal, que tanto a
equacao de equilibrio de pressao entre as nuvens e o meio externo, quanto a exigéncia
de termos (5 ~ 1 para as nuvens, tenham de ser respeitados simultaneamente.
Fizemos a simulacao durante um intervalo tempo predeterminado. Esse tempo
teve de ser escolhido de forma a ser grande o suficiente para nos permitir uma analise
bastante completa da colisao como um todo, mas também nao ser tao grande a ponto
de prejudicar nossa andlise com efeitos fisicos que embora sejam despreziveis numa
certa escala de tempo, podem tornar-se importantes para intervalos de tempo maiores
(lembramos, por exemplo, que estamos usando a equacao de estado adiabdtica, e
portanto ndo ha perda radiativa no processo). Além disso, ele deve ser um tempo
pequeno o suficiente para que todas as simplificagoes feitas na abordagem do problema

(e explicitadas no final do capitulo 2 e no comego do capitulo 3) continuem fisicamente
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justificaveis durante todo o tempo considerado para a simulagao.

Ap6s uma andlise cuidadosa dos varios aspectos envolvidos no problema, concluiu-
se que o tempo ideal de corte da simula¢do é o “tempo de colisao” (t.). Esse tempo
é calculado tomando-se o raio da nuvem e dividindo-o pela velocidade relativa do
choque (V,). Para todas as simulagoes mostradas aqui, usamos para V, o valor de
32 km/s (tal valor tem base no trabalho de Elmegreen (1992), que cita nuvens com

estas velocidades). O raio de nossas nuvens é de 20 pc. Desse modo:

R, 20pc

- = -~ 6
o~ 32km]s 10%anos (6.1)

teol =

Portanto o intervalo de tempo que rodamos cada uma de nossas simulacoes é da
ordem de 10° anos.

A seguir, mostramos novamente, com o intuito de facilitar a anélise dos gréficos, o
resumo dos casos tratados, explicitando logo em seguida os dois conjuntos de valores
utilizados nas simulagoes, e por fim os graficos obtidos, junto com nossas analises e

conclusoes.
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6.1 Observacoes sobre os casos mostrados nas ima-
gens da pagina anterior :

Obs. 1) As grandes setas horizontais, no centro das nuvens, representam (cada uma)

metade da velocidade relativa do choque ().

Obs. 2) Os casos “1” correspondem ao seguinte conjunto de valores:

Densidade numérica da nuvem ( ngy ) = 6 cm ™.

Temperatura da nuvem ( Ty ) = 881 K.

Campo Magnético da nuvem ( By ) = 5,89 uG.

Densidade numérica do meio (1, ) =1 cm™3.

Temperatura do meio ( T,, ) = 1,5 -10* K.

Campo Magnético do meio ( B,, ) = 1 pG.
Obs. 3) E os casos “2” correspondem ao seguinte conjunto de valores:

Densidade numérica da nuvem ( ny ) = 40 cm™3.
Temperatura da nuvem ( Ty ) = 130 K.

Campo Magnético da nuvem ( By ) = 4 uG.

Densidade numérica do meio ( n,, ) =1 cm™.

Temperatura do meio ( T,, ) = 10* K.

Campo Magnético do meio ( B, ) = 1 uG.

Obs. 4) Os casos C e D fizeram parte de nosso grupo de testes numéricos. Teorica-
mente nao esperavamos qualquer diferenca na evolugao das simulagoes entre os

casos C e D, e de fato foi isso que observamos numericamente (isso foi um teste
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para reforgar a validade fisica de nossas simulagoes). De modo que o caso D
so foi citado anteriormente com propdésitos didaticos. Nao faremos no entanto

qualquer referéncia futura a este caso, uma vez que ele é idéntico ao caso C.

Obs. 5) A seguir serd mostrada a evolugao temporal das simulagoes. Os cortes bidi-
mensionais sao feitos na camada central das duas nuvens. Serao mostrados os
cortes de densidade e de campo magnético. Nos cortes de densidade, adotamos
um codigo simbdlico, dado pela legenda abaixo, para que possamos ter uma

idéia mais clara da variacao da densidade durante o choque nuvem-nuvem.

| = dm<0,1 Mg

X —=0,1<dm<1 Mg
= 1<dm<to M,
A - dm10M
@ —»dn> M,
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CASO A1 CASO C1 CASO E1

Simulamos o choque entre duas nuvens idénticas, cada uma com 20 pc de raio,
densidade igual a 6 particulas/cm?®, temperatura de 881 K, e campo magnético de 5,9
pG, em um meio interestelar de densidade igual a 1 particula/cm?®, temperatura de
1,5-10* K e campo magnético de 1 uG.

Variamos as direcoes e sentidos dos campos magnéticos, e cada simulacao feita
com a configuragao do campo alterada recebeu o nome de “caso”. Os casos A e E
aqui simulados foram tratados como previsoes tedricas por Elmegreen (1992), que
mostrou teoricamente indicios de que o caso A inibiria a formacao estelar, devido
a configuracao de campo ortogonal a direcao do movimento, enquanto que o caso
E induziria diretamente a formacao estelar, pelo fato dos campos serem paralelos a

direcao do choque.
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Em nossas simulagdes, usamos esses casos tratados por Elmegreen (1992), e in-
cluimos ainda um caso intermediario, onde uma das nuvens teria o campo ortogonal
ao movimento, e a outra teria o campo magnético paralelo ao movimento. Esse é o
caso C mostrado acima.

As figuras 6.6 (caso Al), 6.22 (caso C1) e 6.38 (caso E1) acima correspondem,
cada uma, ao mesmo intervalo de tempo (1,256-10° anos) transcorrido desde o inicio
da respectiva simulagao.

Dos resultados acima, é evidente que o caso Al apresenta inibicao quanto a
formacao dos grupos estelares na camada de choque, e o caso E1 apresenta uma boa
formacao desses mesmos grupos durante o choque. Isso comprova numericamente as
previsoes de Elmegreen (1992). Notamos ainda que o caso intermediario entre o Al
e o E1, ou seja, o caso C1, apresenta uma formagao de grupos estelares a uma taxa
intermediaria entre os casos Al e E1.

Antes de prosseguirmos na discussao, convém chamar a atencao para uma ex-
pressao que usamos com freqiiéncia (qual seja: formacdo estelar) que deve ser en-
tendida como algo potencial e nao literal. A situagao fisica que estudamos neste
trabalho, na escala de dimensoes que a estamos estudando, com as aproximacoes que
fazemos e durante o tempo em que tem sentido fisico rodar o programa (pelos con-
textos, simplifica¢oes e aproximagoes adotados), ndo nos permite estudar a formagao
estelar propriamente dita (i.e., como ja mencionamos no capitulo 3, em nosso estudo
nao podemos avancar muito além da fase 1 da formacao estelar, nos termos definidos
por Boddeheimer (1992) para tal processo e ld resumidos). Ou seja: embora falemos
o tempo todo em “taxa de formacao estelar”, na verdade, rigorosamente falando,

estamos nos referindo a taxa com que as células definidas pela grade computacional
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passam a satisfazer o critério de instabilidade gravitacional de Jeans (térmico ou
magnético, dependendo se o campo magnético da nuvem é ou nao nulo, respectiva-
mente). No momento em que uma célula satisfaz a condigao de Jeans ela é retirada
do sistema e nao participa mais da subseqiente dinamica do mesmo. Este é um
procedimento habitual em simulages do tipo que fazemos (vide, e.g., Hetem 1996 e
Marinho & Lepine 1999, e comentérios ali contidos). Se considera que a massa de tal
célula colapsara, rumo a formagao estelar, e nao interferira mais de modo significativo
na evolugao dinamica do gas restante (i.e., do gas do sistema que nao atingiu essa
condicao de instabilidade).

Em principio, do instante em que a massa de uma célula atinge a condicao de
Jeans em diante ha condicoes fisicas para que tal massa comece a colapsar sob a
acao da auto-gravidade, sofra fragmentagao (ou nao) e termine formando um sistema
multiplo de estrelas (ou, menos provavelmente, uma tinica estrela).

A verdadeira eficiéncia de formacao estelar, para um sistema como o que estu-
damos, s6 pode ser inferida se, além de se conhecer a eficiéncia com que as células
atingem a condigao de Jeans (eficiéncia esta que nossas simulagoes permitem obter
para os casos rodados), se conhecer também a eficiéncia com que cada uma dessas
células formara efetivamente estrelas em sua evolugao posterior (e estd além do escopo
de nossa abordagem acessar essa etapa do processo). Em resumo: quando nos referi-
mos, de modo mais livre, a “taxa de formacao estelar”, na verdade estamos querendo
dizer “taxa com que as células da grade computacional passam a satisfazer a condicao
de Jeans”. Portanto, aquilo que chamamos de “taxa de formagao estelar” pode ser
entendido, a grosso modo, no maximo como um limite superior para a verdadeira

taxa de formacao estelar no sistema estudado, porque de fato sé uma pequena fracao
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da massa de uma célula que atingiu o critério de Jeans sera finalmente convertida em
estrelas. Boa parte dessa massa permanecerd na forma de gds, uma vez que se espera
eficiéncia muito baixa nesse processo (e.g., McKee et al. 1993; Hartmann 1998; e
referéncias ali citadas).

Retomando a discussao anterior, é importante destacar que embora as figuras
acima digam respeito a apenas uma fatia do sistema, no plano xy, e apenas a um
instante da evolucao dinamica do choque, nossa analise, para podermos fazer as
afirmacoes acima, foi exaustiva. Quando dizemos que a taxa de formagao estelar
no caso Cl tem um valor intermedidrio entre os casos Al e E1, significa que todo o
sistema foi avaliado (e nao apenas uma fatia do mesmo) e durante todo o intervalo
de tempo em que as simulacgoes sao fisicamente aceitaveis. As figuras acima foram
tomadas como emblemadticas porque nelas é visualmente muito evidente (para o in-
stante e fatia representados) que hd um nitido aumento da taxa de formagao estelar
conforme os casos Al, C1 e El sao considerados, nesta ordem. Porém, repetimos, o
mesmo aumento e ordenacao do aumento de tal taxa sao observados em diferentes
fatias correspondentes de cada caso, tomadas nos respectivos mesmos instantes para
cada caso, ao longo do tempo que duram as simulagoes. Portanto, na avaliacao quan-
titativa da taxa de formacgao estelar do caso Al por exemplo, resumida no grafico
anterior, foi considerada a taxa total de formagao estelar em todo o sistema, durante
todo o tempo que durou a simulacao, para aquele caso.

E interessante observar que no caso C1 existe uma predominancia de grupos es-

telares no lado direito, onde a nuvem apresenta o campo paralelo ao choque (ha
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inibicao da formacao desses grupos no lado esquerdo, de campo ortogonal ao movi-
mento). No caso E1, por outro lado, a situagao é simétrica quanto a formagcao es-
telar, em relacao a linha central da figura, paralelamente ao eixo y. No caso Al
também ha essa relativa simetria, s6 que com poucas células satisfazendo a condicao
de Jeans. A interpretagdo destes fatos é que o campo magnético de fundo (B,,)
desempenha papel importante nos resultados obtidos. B, é paralelo a y e aponta
no sentido crescente de y. Como a eficiéncia de formagao estelar aumenta da co-
lisao com campos perpendicular-perpendicular (caso A), para aquela com campos
perpendicular-paralelo (caso C), para aquela com campos paralelo-paralelo (caso E),
a interacao da nuvem magnetizada em movimento, com o meio externo, também
magnetizado, fica igualmente sujeita as eficiéncias mencionadas dependendo da ori-
entacao relativa entre o campo da nuvem (By) e B,,. Assim, se B, e B,, reproduzem
a configuracao perpendicular-perpendicular do caso A, nao serao muitas as células
a atingirem condicao de Jeans na interface da nuvem com o meio externo no hem-
isfério da nuvem voltado para a frente do movimento. Se B, e B,, reproduzem a
configuracao perpendicular-paralelo, mais células de tal interface satisfarao o critério
de Jeans. E se B, e B,, reproduzem a configuracao paralelo-paralelo mais células
ainda dessa interface atingirao a condi¢ao de Jeans. Isto esclarece duas coisas: 1)
nem todas as células dessa interface que a figura mostra que satisfizeram a condicao
de Jeans, o fizeram como conseqiiéncia direta da interacao nuvem-nuvem; aquelas
células nessa condicao, que estao no hemisfério voltado de frente para a diregcao de
movimento mas que estao fora da regiao de “contato” entre as nuvens, sao células
espurias ao choque propriamente dito, i. e., elas atingem a condi¢ao de Jeans devido

a interacdo nuvem-meio externo; e 2) por isto quando nas figuras 6.6, 6.22 e 6.38,
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observamos as partes das bordas das nuvens (do hemisfério do choque) que estao
nas porgoes fora do “contato” entre as nuvens, notamos os efeitos de predominancia
menor ou maior de grupos estelares nessas bordas, conforme destacamos acima.
Continuamos, entao, em nossas analises. Interessados em ampliar as previsoes
para as configuragoes do campo magnético no choque, variamos o sentido do campo,
com o intuito de verificar se o sentido, além da direcao, provoca alguma alteracao
na evolucao do choque, enfocando principalmente alteracoes ou nao na formacao dos
grupos estelares. A seguir, nossas analises quanto as alteracoes do sentido do campo

serao expostas :
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Comparemos agora o caso Al e o caso B1l, no campo magnético. O intervalo
de tempo tomado para comparagao deve ser o mesmo (todos os cortes das figuras
acima foram tomados para o intervalo de tempo t = 1,256 -10° anos). Observamos
diretamente das figuras acima que o caso Al apresenta maior inibicao, quanto a
formagao de grupos estelares, que o caso Bl. A direcao e o sentido de todos os
campos magnéticos, tanto das nuvens quanto do meio, sao iguais no caso Al. Ja no
caso B1, a nuvem da esquerda tem seu campo com sentido invertido em relagao aos
demais. Essa inversao implicard que ao serem for¢ados um contra o outro (devido ao
movimento relativo das nuvens) esses campos opostos se adicionarao (vetorialmente),
diminuindo portanto o valor do campo magnético total na regiao de “contato” entre as
nuvens. Essa diminuigao relativa do campo total, acrescida do aumento da densidade
causada pela compressao do choque, diminuira o valor da massa de Jeans magnética
na regiao, tornando mais propicia a instabilidade gravitacional de porcoes das nuvens
(células) localizadas em tais regides. Ou seja: embora a tnica diferenga entre os casos
Al e Bl seja que neste tltimo o campo de uma das nuvens tem sentido oposto ao
do primeiro caso, vemos que as implicacoes para a taxa de formacao estelar poderao
ser muito grandes. Em particular, o caso Bl gera mais grupos estelares que o caso
Al. Este fato é outra evidéncia da influéncia do campo magnético no processo de
formacao estelar desencadeada pela colisao entre nuvens moleculares magnetizadas.

Note, contudo, que uma situagao como a descrita no caso B1 implicaria, a rigor,
uma configuracao muito favoravel a ocorréncia do processo de reconexao magnética,
0 que torna esse caso mais distinto ainda do que o caso Al. Porém, como ja explici-
tamos, nossa abordagem segundo MHD ideal nao possibilita que analisemos esse tipo

de distincao entre esses dois casos.
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Apesar de nao notarmos visivelmente uma clara distingao entre os casos E1 e F1
nas figuras acima, uma réapida analise na evolucao desses dois casos, apresentada nas
figuras de densidade e campo magnético ja mostradas anteriormente, comprovara um
comportamento semelhante ao dos casos Al e Bl ja citados. Na evolucao temporal,
vemos que E1, onde as nuvens apresentam campos magnéticos antiparalelos entre si,
apresentard posteriormente maior formagao estelar que o caso F1 (onde as nuvens
possuem campos magnéticos paralelos entre si).

E interessante destacar que Elmegreen (1992), ao tratar o caso em que os campos
das nuvens sao perpendiculares a direcao do movimento relativo entre elas, curiosa-
mente nao distingue o caso em que tais campos sao paralelos daquele em os campos
sao anti-paralelos. Como podemos ver, tanto do esperado teoricamente, quanto do
obtido mesmo em nossa simulacao de MHD ideal, esses dois casos, embora envolvendo
situagoes fisicas iniciais muito semelhantes, levam a conseqiiéncias muito diferentes,

inclusive no que se refere a taxa de formagao estelar resultante em cada caso.

OBSERVACOES:

Acabamos de analisar a evolugao dos casos Al, B1, C1, E1 e F1 para um conjunto
especifico de valores dos parametros fisicos relevantes. Confirmamos as predigoes
tedricas de Elmegreen (1992) e ampliamos as configuragoes de campo estudadas,
nao s6 criando um caso intermedidrio aos casos extremos de Elmegreen (1992), mas
incluindo alteracoes no sentido dos campos de cada um dos casos tratados. A anélise
das alteracoes no sentido do campo magnético, nos casos Al e B1, e nos casos El e

F1, levou a duas conclusoes finais bastante significativas:

1) Os casos antiparalelos induzem mais formagao estelar do que os respectivos
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casos paralelos.

2) A inversao de sentido de um dos campos, de paralelo para antiparalelo, provoca

aumento na taxa de formacao de estrelas.

6.2 NOVOS CASOS ESTUDADOS

Achamos interessante mostrar mais um conjunto de simulagoes realizadas. Estudare-
mos o equivalente aos casos A, C e E (ou seja, os dois casos descritos por Elmegreen
(1992) e o nosso caso intermedidrio), os quais denominaremos, respectivamente, de
A2, C2 e E2. 86 que utilizaremos um novo conjunto de parametros iniciais, citados
abaixo. Como enfocaremos somente esses trés casos, sem nos preocuparmos com a
analise do sentido do campo magnético, poderemos nos aprofundar em outras andlises,
como a da taxa de formacao estelar e o estudo dos cortes yz no plano.

Utilizaremos os seguintes valores iniciais em cada nuvem, para esse novo conjunto

de simulacoes:

Densidade numérica ( ny ) = 40 cm™3,
Temperatura ( T, ) = 130 K.

Campo Magnético ( By ) = 4 uG.

E para o meio teremos os seguintes parametros :

Densidade numérica (n,, ) = 1 cm™3.

Temperatura ( T, ) = 104 K.

Campo Magnético ( B,,, ) = 1 uG.
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Figure 6.94: t= 1.755 E05 anos. Campo Magnético. CASO E2
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Na péagina seguinte temos, para o tempo computacional de 2 -10° anos, a visao
do choque nuvem-nuvem, tanto no plano xy, quanto no plano yz (onde o ponto de
corte em X, para esse plano, recai exatamente sobre a camada de choque). Observa-
mos os casos A2, C2 e E2, e novamente notamos a comprovacao numérica para as
previsoes tedrico-analiticas de Elmegreen (1992), que j& foram bem discutidas ante-
riormente. Nosso caso intermedidrio (caso C2), continua a apresentar formacao de
grupos estelares a uma taxa intermedidria entre os casos extremos A2 e E2.

Notamos que através dos cortes em yz fica ainda mais evidente que ha um aumento

na eficiéncia de formacao estelar conforme se vai do caso A2 para o E2.
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6.2.1 Taxa de Formacao Estelar

Obtivemos um grafico da integracao da massa de grupos estelares pelo tempo, para o
caso A2 (que é o caso onde temos maior inibigao a formacao desses grupos estelares).
Com esse grafico podemos estimar a taxa minima de formagao de grupos estelares,
em nossas simulacoes.

O eixo das abscissas representa o tempo, em unidades de mega-anos. O eixo das
ordenadas mostra valores das massas, em unidades de massas solares.

A linha pontilhada na parte superior do grafico representa a massa total do sis-
tema. Essa curva nao estd na mesma unidade que a curva com linha cheia; a curva da
massa total tem que ser multiplicada por 10, ou seja, seu valor inicial é em torno de
40000 massas solares. Vemos que a massa total do sistema decai com o tempo devido
a perda de massa pelas bordas da grade computacional, e mesmo devido a prescri¢ao
de retirada da massa dos grupos estelares, logo que formados (ver capitulo 5 ).

A linha continua, na parte inferior do grafico, representa a integracao da massa
dos grupos estelares formados durante a colisao nuvem-nuvem. Observe que o valor
final da massa dos grupos estelares formados é de pouco mais de 1000 massas solares.

Lembramos aqui a discussao feita no capitulo 5, onde explicitamos que, a rigor,
quando nos referimos a “taxa de formacao estelar” na verdade estamos tratando
da “taxa com que as células atingem a condicao de Jeans”, ou seja, nossa “taxa de
formagao estelar” é no maximo um limite superior para a taxa de formacao de estrelas
efetiva no sistema.

Para estimar a taxa de formacao estelar, dividimos a massa total de grupos este-
lares formados pela massa total inicial do sistema. O que nos dé como resultado 0,025.

Entao, a taxa de formacao de grupos estelares minima, em nossas simulagoes, sera de



195

2,5 %. O que esta dentro do esperado segundo as indicagoes observacionais, que apon-
tam para baixas taxas de formagao estelar, conforme mencionado (e.g., Bodenheimer
1992).

Cloud-Cloud HD
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Capitulo 7

CONCLUSOES

Ap6s todo o processo de aprendizado do cédigo ZEUS, da subseqiiente criacao das
subrotinas Newcloud e Cloudump (para analisar o problema e para extrair seus da-
dos, respectivamente), apds adeqiiar as simulagoes com todas as exigéncias fisicas
do problema estudado, de modo a utilizarmos em nosso problema apenas valores
iniciais corroborados observacionalmente e teoricamente, depois de exaustivo estudo
de diversos casos e variacoes de parametros, enfim pudemos extrair os dados mais
significativos do problema tratado. A analise desses dados gerou conclusées muito
interessantes, e que aqui sintetizamos.

Apoés analisar o estudo da colisao nuvem-nuvem, usando diversas configuragoes de
campo magnético, variando sua diregao e sentido, concluimos que campos ortogonais a
direcao do movimento inibem a formacao estelar, campos paralelos a esse movimento
induzem uma formagao estelar bastante efetiva (o que esté de acordo com as previsoes
de Elmegreen (1992), como ja foi dito antes), e o caso onde temos uma nuvem com
campo ortogonal, e a outra com campo paralelo ao choque, estrelas sao geradas a
uma taxa intermedidria entre os dois casos anteriores (o que estd de acordo com a

situacao desse ultimo caso, que é um caso visivelmente intermediario, entre os dois
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anteriores).

Da analise da variacao do sentido dos campos, concluimos que os choques onde
a configuracdo do campo é paralela ao movimento tém uma formacao estelar in-
dependente do sentido desses campos. Ja para nuvens com campos ortogonais ao
movimento, durante a colisao, notamos que a formacao estelar é dependente do sen-
tido desses campos. Campos magnéticos, das nuvens, ortogonais ao movimento e
com sentidos contrarios (i.e., anti-paralelos) formam estrelas a uma taxa maior que
campos ortogonais ao choque e ambos de mesmo sentido, mostrando claramente a
influéncia dos sentidos relativos dos campos quando estes sao for¢cados um contra o
outro pela colisao. Campos de mesmo sentido tém sua magnitude acrescida, durante
a colisao, 0 que aumenta a pressao magnética do meio e inibe a formacao estelar,
enquanto que campos de sentido contrario sofrem um efeito inverso, por assim dizer,
durante a colisao, onde notamos uma queda local da magnitude do campo resultante,
o que abaixa o valor da pressao magnética, e isso somado ao aumento da densidade
local, devido a colisao, faz com que a massa de Jeans magnética seja baixa na regiao,
aumentando ali a taxa de formagao estelar.

Calculamos a taxa de formagao estelar minima que nossas simulagoes alcancaram,
e obtivemos o valor de 2,5%; um valor baixo, que estd de acordo com as indicacoes
observacionais.

Obtivemos varios resultados notaveis neste trabalho. A comprovagao numérica de
previsoes tedricas, como as hipdteses de Elmegreen (1992) acima citadas, e mesmo
observacionais, como o resultado quantitativo da taxa de formacao estelar demon-
strou, nos deixaram muito felizes. Mas ainda tivemos a oportunidade de ampliar os

conhecimentos que hoje possuimos sobre os estudos das fases iniciais do processo de
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formacao estelar, sobretudo aquele associado a formacao induzida de estrelas devida a
colisao entre nuvens, ao propormos casos novos de configuracao do campo magnético
e analisarmos a evolucao da colisao para cada um desses casos. A relacao entre o
campo magnético e a taxa de formagao estelar na colisao nuvem-nuvem é um es-
tudo complexo, mas terminamos esse trabalho com a certeza de que encaixamos mais

algumas pecas nesse imenso e importantissimo quebra-cabega astrofisico.



Capitulo 8

REFERENCIAS
BIBLIOGRAFICAS

Bodenheimer, P., 1992 Star Formation in Stellar Systems, eds. G. Tenorio-Tagle, M.

Prieto & F. Sanchez, Cambridge University Press, Cambridge, p.1.

Clarke, D.A., Norman, M.L., & Fiedler, R.A., 1994 Zeus-3D User Manual, LCA,

NCSA, University of Illinois.

Elmegreen, B.G., 1992 Star Formation in Stellar Systems, eds. G. Tenorio-Tagle,

M. Prieto & F. Sanchez, Cambridge University Press, Cambridge, p.381.
Elmegreen, B.G., & Lada, C.J., 1977 ApJ 214:725.
Garay, G., Moran, J.M., Rodriguez, L.F., & Reid, M.J., 1998 ApJ 492:635.

Hartmann, L., 1998 Accretion Processes in Star Formation, Cambridge University

Press.

Heiles, C., Goodman, A.A., McKee, C.F., & Zweibel E.G., 1993 Magnetic Fields

199



200

in Star-Forming Regions. I - Observations. Publicado em Protostars and Planets III,

eds.M. Matthews and E. Levy, Tucson: University of Arizona Press, p.279.

Hetem Jr., A., 1996 Estudo Tedrico da Estrutura de Nuvens Moleculares. Tese de

doutorado, Departamento de Astronomia, IAG, USP.

Klein, R.I., & Woods, D.T., 1998 ApJ 497:777.

Ladd, E.F., Fuller, G.A., Deane, J.R., 1998 ApJ 495:871.

Lang, K.R., 1978, Astrophysical Formulae, Springer - Verlag.

Marinho, E.P., 1997 Implementacao de um Cédigo Lagrangiano Tridimensional
para o Estudo da Dinamica do Meio Interestelar. Tese de doutorado, Departamento

de Astronomia, IAG, USP.

Marinho, E.P., & Lépine, J.R.D., 1999 Star Formation in Colliding Molecular

Clouds With an SPH code (submetido para publicacao).

McKee, C.F., Zweibel, E.G., Goodman, A.A., & Heiles, C., 1993 Magnetic Fields
in Star-Forming Regions. II - Theory. Publicado em Protostars and Planets III, eds.

M. Matthews and E. Levy, Tucson: University of Arizona Press, p.327.

Meyerdierks, H., 1992 A&A 253:515.

Morras, R., & Bajaja, E., 1983 A&AS 51:131.

Nakano, T., 1998 ApJ 494:587.



201

Pongracic, H., Chapman, S.J., Davies, J.R., Disney, M.J., Nelson, A.H. & Whit-
worth, A.P.; 1992 Mon. Not. R. astr. Soc. 256:291

Pound, M.W., 1998 ApJ 493:1113.

Raga, A.C., Canto, J., & Steffen, W., 1996 Q.J.R. astr. Soc. 37:493.

Rawlings, J.M.C., 1996 Q.J.R. astr. Soc. 37:503.

Scoville, N.Z., Sanders, D.B., & Clemens, D.P., 1986 ApJ 310:L77.

Stone, J.M., & Norman, M.L., 1992a ApJS 80:753.

Stone, J.M., & Norman, M.L., 1992b ApJS 80:791.

Stone, J.M., Mihalas, D., & Norman, M.L., 1992 ApJS 80:819.

Winkler, K.H.A., Norman, M.L., & Mihalas, D., 1984 J. Quant. Spectrosc. Ra-
diat. Transfer, 31 N° 6:473.

Zhang, Q., Ho, P.T.P., & Ohashi, N., 1998 ApJ 494:636.



