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RESUMO

Em regioes de formagao estelar de nossa Galaxia, encontramos os objetos Herbig-
Haro, que resultam do choque supersonico de efluxos (outflows) originados em es-
trelas jovens com o meio interestelar adjacente. O mecanismo que se acredita ser
responsavel pela geracao dos jatos (processo de aceleragao magneto-centrifuga) en-
volve a presenca de um campo magnético possivelmente remanescente do colapso
gravitacional que deu origem ao sistema disco-protoestrela. A propagacao do jato
no MI também pode ser influenciada pelas caracteristicas do campo magnético in-
terestelar. Este trabalho é um estudo observacional baseado em polarimetria 6ptica
CCD para a procura de correlacoes entre as caracteristicas do campo magnético do
meio interestelar nas vizinhancas de objetos Herbig-Haro e as propriedades desses
objetos e de suas fontes centrais. Nossa amostra é composta de 28 campos contendo
1 ou mais objetos Herbig-Haro. Os resultados obtidos foram: o alinhamento entre
a geometria do objeto estelar jovem e o campo magnético depende da idade do
objeto, sendo que é observado alinhamento para objetos de Classe 0 e I, mas nao
para objetos de Classe II e III; jatos mais extensos tendem a ser perpendiculares ao
campo magnético do meio interestelar; a dispersao média do campo magnético do
meio interestelar é maior para objetos mais evoluidos, evidenciando que a forma-
¢ao estelar deve transferir momentum para o meio; objetos de maior massa tendem
a se localizar em locais com maior dispersao do campo magnético, sendo provavel
que essa maior dispersao seja uma caracteristica da regiao anterior a formagao es-
telar de alta massa, influenciando-a; a polarizacao média dos campos cresce com o
avermelhamento em regioes de baixa massa, mas decresce em regioes de alta massa.






THE ROLE OF THE INTERSTELLAR MAGNETIC FIELD IN THE
STAR FORMATION ASSOCIATED TO OPTICAL JETS

ABSTRACT

Herbig-Haro objects result from the shocks of outflows from young stellar objects
with the surrounding interstellar medium of our Galaxy. The mechanism believed to
be responsible for the generation of jets (magneto-centrifugal acceleration) involves
the presence of a magnetic field. It can be remnant from the interstellar magnetic field
in the parent molecular cloud from which the protostellar object has been formed.
Moreover, the interstellar magnetic field may influence the outflow propagation.
We present an optical polarimetric study for the search of correlations between the
interstellar magnetic field and the characteristics of Herbig-Haro objects and its
central sources. Our sample is composed of 28 fields having one or more Herbig-
Haro objects. We have found that there is an alignment between the jet and the
interstellar magnetic field for Class 0 and Class I objects, but not for Class II and
Class III objects. The most extended jets in our sample tend to be perpendicular to
the magnetic field. The average dispersion of the magnetic field in the studied regions
is larger for older objects, showing that the star formation process can transfer
momentum to the medium. From a point of view of the mass of the central source,
larger magnetic field dispersions are found in regions containing high mass objects.
We suggest that the observed dispersion is a characteristic of the region prior to star
formation, playing a role on the collapse of this kind of object. The mean interstellar
polarization grows with extinction in low mass star forming regions, but decreases
in the high mass ones. It could be explained by a smaller polarizing efficiency in
these regions.
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CAPITULO 1
INTRODUCAO

Este é um trabalho observacional cujo objetivo é verificar a existéncia de correlagoes
entre as propriedades do campo magnético do meio interestelar (CMI) de nossa ga-
laxia e as caracteristicas associadas a estrelas em formacao com objetos Herbig-Haro
(HH) associados. O presente capitulo apresenta uma revisao dos temas pertinentes
a este trabalho. Iniciamos com uma visao histérica da formagao estelar (FE) (se¢ao
1.1) e a apresentacao de alguns conceitos sobre a FE e a evolugao pré-sequéncia
principal (SP) (segao 1.2). Em seguida, introduzimos os HHs, que motivaram este
estudo (se¢ao 1.3), o CMI, sua importancia no contexto de FE e como medi-lo (segao

1.4), e, para finalizar, a segdo 1.5 apresenta a justificativa deste trabalho.
1.1 Um pouco de histéria

Nesta sec¢ao, apresentamos um resumo historico do conhecimento sobre FE. As prin-
cipais referéncias utilizadas foram o livro de Stahler e Palla (2004) e os trabalhos de
revisao de Bachiller (1996) e Reipurth e Bally (2001).

Os primeiros resultados quantitativos sobre o nascimento das estrelas sao relati-
vamente recentes, remontando a menos de um século. Comegando nos anos 40, os
objetos T Tauri (TT) foram observados. Hoje sabe-se que essas variaveis represen-
tam uma fase primitiva de evolugao das estrelas de tipo solar. Também parecia que
esses objetos deviam ter se condensado das nuvens escuras em que eram encontrados.
Por volta de 1950, Herbig (1951) e Haro (1952) descobriram pequenas nebulosidades
com um espectro peculiar em linhas de emissao, os hoje chamados ’objetos Herbig-
Haro’ (HH) (vide segao 1.3). Estes objetos foram logo associados a ventos estelares
(OSTERBROCK, 1958), e assim comegou o estudo de fendmenos de perda de massa
em estrelas jovens. A década seguinte mostrou avancos no entendimento da fisica
bésica do colapso de nuvens. Os passos de descoberta aceleraram-se rapidamente nos
anos 70, como resultado, principalmente, de nova instrumentagao. A astronomia no
infravermelho (IV) permitiu observar-se através da poeira e ver objetos ainda mais
jovens. Observagoes no milimétrico, em raios-X e detectores mais sensiveis no 6p-
tico e IV proximo todas tiveram seu impacto. Nesse meio tempo, a pesquisa tedrica
avancou rapidamente, com estudos cobrindo desde reacoes quimicas no ambiente das

nuvens até a estrutura de estrelas jovens. Observou-se que os objetos HH estavam
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associados a interacao de um vento estelar supersonico com o material ambiente
(SCHWARTZ, 1975). Medidas de movimentos préprios (CUDWORTH; HERBIG, 1979)
confirmaram que a ejecao se origina de uma estrela recém formada. Nos anos 80
notou-se a natureza bipolar dos efluxos e observacoes de nuvens moleculares em li-
nhas de CO levaram a detecgao de um grande nimero de efluxos. Desde meados de
1990, as observagoes revelam planetas gigantes em torno de estrelas jovens. Também
busca-se um entendimento mais geral do processo de formacgao de planetas e como
esses corpos se formam a partir dos discos circunstelares que aparecem durante o

colapso do objeto estelar central.

A FE também é observada no contexto extragalactico. Podemos tracar observaci-
onalmente essa transformacao em galdxias proximas e distantes. O padrao de FE
numa galdxia é uma caracteristica fundamental que as vezes determina sua estru-
tura. Em nossa galaxia, por exemplo, os bragos espirais sao um aumento temporario
da densidade do disco, levando a um aumento na taxa de FE. Assim, quando a onda
espiral passa, a taxa de FE cai novamente. Os jatos também sao observados em
outras fases da evolucao estelar, como em binarias de raios-X, ou mesmo em cen-
tros de galaxias ativas. Nesses casos, o fenomeno também é associado ao acréscimo
de matéria. Ou seja, jatos sao comuns em diversas escalas e observaveis em varios
comprimentos de onda. Assim, o que era visto como um fenémeno local (tanto a FE

quanto os jatos) é agora apreciado como verdadeiramente globall
1.2 Evolugao pré-seqiiéncia principal e efluxos

O nascimento das estrelas acontece no meio interestelar (MI), que é a matéria exis-
tente entre as estrelas dentro de uma galaxia. Ele difere do meio intergalactico, que
é muito mais ténue e atinge temperaturas muito maiores. As estrelas formam-se das
regioes mais densas do MI, as nuvens moleculares (0,1 - 30 pc), que contém prin-
cipalmente hidrogénio molecular gragas a suas baixas temperaturas (10 - 30 K) e
altas densidades (10® - 10! cm™3). Partes dessas regides podem colapsar gravitacio-
nalmente para dar origem a estrelas, que podem originar jatos, como mostrado na
Figura 1.1. Esta imagem também ilustra a alta extingao (regido mais escura, sem
estrelas), provocada pelo adensamento de matéria associado a uma regiao de FE.
Iniciaremos dando uma visao geral do processo de colapso. O papel do CMI na FE

sera abordado na secao 1.4.

Inicialmente, o gas se contrai pela gravidade e neste processo irradia parte da ener-
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FIGURA 1.1 - Composicdo de imagens em [Sll] e Ha de HH46/47 e o glébulo de Bok ESO 210-6A
(BOK, 1978) associado. Note a extingdo (regido central, sem estrelas) causada pelo
material do meio, e o jato, na parte superior esquerda. Esse objeto faz parte de nossa

amostra.
FONTE: Stahler e Palla (2004)

gia interna do gas para o ambiente. Nesse estdgio, a condensagao (~ 1071 — 1072
pc), com temperaturas da ordem de 20 K, pode ser detectada nos regimes milimé-
trico e submilimétrico. Chamamos este objeto, que ja possui jatos, de protoestrela.
Conforme o colapso continua, o nicleo se aquece, pois a radiacao térmica, agora,
nao mais escapa, gragas a crescente densidade e profundidade optica. Isso retarda
o colapso até serem atingidas sucessivamente as temperaturas de dissociagao do hi-
drogénio molecular e de ionizacao do hidrogénio e outros elementos. Esses processos
absorvem a energia térmica, levando a mais colapso do nucleo. Quando todo o ma-
terial ja esta ionizado, a pressao térmica cresce o suficiente para competir com a
pressao gravitacional, de modo que um equilibrio hidrostatico quasi-estavel é atin-
gido. Uma estrela pré-SP nasce (estrela+disco ~ 1073 - 107 pc). Nesse estdgio,
grande parte do envelope de poeira jé se dissipou, e o objeto estelar jovem (OEJ)

atinge temperaturas da ordem de 2000K, podendo ser observado no IV.
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Entretanto, com o colapso, e considerando a conservacao do momento angular, a
rotacao tenderia a crescer drasticamente, opondo-se ao colapso. Desse modo, o mo-
mento angular precisa ser removido para que possamos acumular matéria no objeto
central. Os jatos e efluxos associados a OEJs seriam formas de remover eficiente-

mente o excesso de momento angular.

Observacionalmente (vide Figura 1.2) classificam-se os estagios de formagao de uma
estrela por sua distribuigao espectral de energia. Essa classificacao é baseada nos
OEJs de baixa massa (BM) ja que eles sdo mais faceis de investigar do que os
de alta massa, que evoluem muito rapidamente. O primeiro estagio corresponde a
objetos de Classe 0, que sao condensagoes de alta extingao visual (as fontes mais pro-
fundamente embebidas). Tais objetos ainda tém envelopes de massas compardveis
a massa do objeto central. Todos os objetos de Classe 0 estao associados a efluxos
moleculares altamente colimados. Os objetos de Classe I ainda estao profundamente
embebidos em nticleos moleculares densos e nao sao opticamente visiveis. Sao fre-
quentemente associados a efluxos moleculares bipolares. Os objetos de Classe I, ou
estrelas T'Tauri (TT) Cldssicas, tém um disco de acréscimo, mas nao tém envelopes
em queda e, as vezes, tem jatos. Finalmente, objetos de Classe III tém uma fotosfera

com vento estelar e sao livres de quantidades significativas de material circunstelar.

As luminosidades de OEJs de BM podem ser até centenas de vezes maiores que o
valor de luminosidade que o objeto possuird na SP (Figuras 1.3 e 1.4). Objetos de
massa intermedidria e alta (MIA) possuem essa diferenga menos pronunciada. Essas
figuras também mostram que a luminosidade bolométrica tende a ser maior nas fases
O, I e I com relagao a fase III. Em particular, os modelos de Myers et al. (1998) -
Figura 1.4 - indicam que os objetos de classe I podem ser aqueles onde as maiores

luminosidades bolométricas sao alcangadas.

As TT sao resultado da FE de BM (< 2 M) enquanto os objetos pré-SP de massa
um pouco maior (2 — 8 M) sao chamados Herbig-Ae/Be. Os objetos ainda mais
massivos (> 8 M) ndo sao facilmente observaveis no estiagio pré-SP, pois, quando
se tornam visiveis, dispersando o gas e poeira em seu entorno, o hidrogénio em seu

centro ja iniciou a fusao termonuclear, e sao, portanto, objetos de SP.

Como visto acima, a FE, em seus estagios iniciais, produz efluxos de matéria par-
tindo do objeto central. Acredita-se, atualmente, que todos os OEJ’s tém periodos

de grande perda de massa. As observagoes mostram, em muitos casos, que os efluxos
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FIGURA 1.2 - Classificagdo espectral associada com a sequéncia evolutiva para objetos de baixa massa
proposta por Andre e Montmerle (1994).
FONTE: Bachiller (1996)

emergem bipolarmente. Esses ventos rapidos e bem colimados varrem o gas molecu-
lar ambiente em suas vizinhancas, formando duas cavidades orientadas em direcoes
opostas com respeito a estrela central. Para regioes muito densas ou distantes tal
atividade pode ser o melhor meio de revelar a presenca de um OEJ. Quando esses
efluxos possuem velocidades supersonicas com relagao ao MI adjacente, sao chama-
dos de jatos, e temos a formacao de choques. Os objetos HH, presentes em nosso
trabalho, sao manifestacoes em comprimentos de onda visiveis desses choques. Des-

crevemos com mais detalhes esses objetos na secao 1.3, a seguir.

Para mais detalhes sobre o tema desta segao, consulte Andre et al. (2000), Lery et
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FIGURA 1.4 - Modelo de Myers et al. (1998)
para sequéncia evolutiva de FE.
FONTE: Myers et al. (1998)

al. (2004), Bachiller (1996) e Stahler e Palla (2004).
1.3 Objetos Herbig-Haro

Herbig (1951) e Haro (1952) notaram, independentemente, a presenga, em Orion, de
dois “caminhos” nebulosos brilhantes em Ha, de espectro nao usual, numa area ja
conhecida por conter muitas estrelas TT. Adicionalmente a Ha e outras linhas de
Balmer, os objetos emitiam em algumas transigoes épticas proibidas: [S 1], [N II],
[Fe I1], [O 1], [O II] entre outras. Sabia-se, da observacao de supernovas, que esse tipo
de espectro era devido a choques. As camadas préximas a um choque compreendem
um grande intervalo de condigoes fisicas conforme o gas se resfria, passando de
ionizado a atomico, e, entdo, ao estado molecular (DOPITA; SUTHERLAND, 2003).
Esses objetos mostraram-se bastante comuns em regices de FE, e foram chamados
de ‘objetos Herbig-Haro’ (HH). Eles ocorrem em regices de FE tanto de alta quanto
de BM (REIPURTH; BALLY, 2001).

Os HHs apresentam-se normalmente como pequenas nebulosidades alinhadas cha-
madas de nos de emissao. Os tamanhos tipicos da cadeia de nés vao de 0,01 a 1

pc. O movimento préprio desses nés mostra que suas velocidades (10 - 1000 km/s)
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sao comparaveis as velocidades de ventos estelares, sendo plausivel que eles estejam
tracando o fluxo de um jato. Sua morfologia depende das caracteristicas do MI:
distribuicao de matéria, presenca de ventos e/ou emissao ionizante, por exemplo.
Na Figura 1.5 vemos um jato altamente afetado por essas condigoes. Essa imagem

também ilustra os nds de emissao.

Ha NW5. &
4 ‘
-
N4
NW3
. Nwi2
NWI.
S
star . i 1
S

FIGURA 1.5 - Imagem de HH336. A direcdo do jato é afetada pelas condi¢des do MI. Note a deflexdo
da extremidade noroeste (NW) do jato. Os nds de emissdo também est&o indicados por
seus nomes (SE1, NW2, etc) na imagem.

FONTE: Bally e Reipurth (2001)

Os objetos HH sao denominados seguindo o padrao “HHxxx”, onde xxx corresponde
a um nuamero que segue a seqiiencia temporal de descoberta. Inicialmente associava-
se um nimero a cada né de emissao. Depois, ao descobrir-se que varios deles faziam
parte do mesmo sistema fisico, como no caso do sistema HH7-11 (REIPURTH, 1994),
notou-se que seria mais pratico utilizar um mesmo niimero para um conjunto fisico
de nés, com cada né geralmente sendo distinguido pelo acréscimo de uma letra, como
por exemplo HH135A, HH135B. Mesmo assim, ainda foram encontradas dificuldades,
ja que objetos HH inicialmente nao associados entre si mostraram-se fazendo parte
de um mesmo sistema fisico. Exemplos sao os jatos gigantes, que se estendem até
varios parsecs da estrela original. Na Figura 1.6 vemos uma pequena parte de um
fluxo gigante do qual fazem parte os HHs 90, 91, 92, 93, 597, 598 e a fonte IRAS
05399-0121, que é o OEJ que da origem ao jato.
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FIGURA 1.6 - Imagem de HH92. Ele faz parte de um fluxo gigante (4pc) que compreenderia HH90,
HH91, HH93, HH597, HH598 e a fonte IRAS 05399-0121. Esse objeto faz parte de
nossa amostra.

FONTE: Bally et al. (2002)

A melhor forma de identificar inequivocamente um objeto nebuloso numa regiao de
FE como HH é tomar seu espectro. Porém, a técnica mais eficiente para descobrir
objetos HH é através de imageamento por filtros estreitos, principalmente em linhas
[SII]. Se o objeto observado aparece forte em [SII], entdo é muito provéavel que se
trate de um objeto HH. Para mais detalhes e outras técnicas consultar Reipurth

(1994).
1.3.1 Outros observaveis relacionados a objetos Herbig-Haro

H4& outras emissoes associadas aos HHs, ja que eles sao uma pequena parte da mor-
fologia de um OEJ como um todo. Os HHs apresentam-se como nebulosidades com
espectros tipicos de choque no optico, IV e ultravioleta. Entretanto, se queremos
estudar a regiao mais proxima a estrela de origem, devemos observar comprimentos

de onda que podem atravessar a poeira na qual o objeto esta embebido.

Em rédio, vemos linhas moleculares nos efluxos e continuo livre-livre nas vizinhangas
de suas fontes (REIPURTH; BALLY, 2001). Essas emissoes nao sao necessariamente
associadas a choques, mas podem estar presentes em OEJs que apresentam o feno-
meno HH. A alta resolucao angular dessas observagoes nos permite, muitas vezes,
achar a fonte central, ou obter sua localizacao mais exata. Esses efluxos moleculares

sao gas da nuvem colocado em movimento por um OEJ. Parece que praticamente
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todos os OEJs embebidos tem efluxos moleculares em algum nivel (STAHLER; PALLA,
2004). Esses efluxos podem ter angulos de abertura grandes ou pequenos. Assim, po-
dem ter relagdo com a origem dos jatos, que sao efluxos que mantém uma estrutura
relativamente estreita e tém velocidades suficientes para gerar choque. Associados
aos HHs também podem existir masers (REIPURTH; BALLY, 2001).

Instrumentos operando no milimétrico e submilimétrico com capacidade de medir
fluxo e polarizacao com boa resolugao angular téem fornecido informagoes importan-
tes sobre as estruturas de pequena escala em regices de FE, indicando, por exemplo,
uma compressao das linhas de CM em nucleos densos protoestelares. Girart et al.
(2006) observaram uma geometria de “ampulheta” para o CM préximo a NGC1333
IRAS 4A, conforme ilustrado na Figura 1.7.

34"

§ (J2000)

31°13'30"
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FIGURA 1.7 - Imagem de NGC1333 IRAS 4A, um sistema bindrio protoestelar, em 345 GHz (submi-
limétrico) com resolucdo de 360 UA. Os contornos sio emissdo de poeira. As barras
vermelhas representam a direcdo do CM. As linhas cinza sdo o melhor ajuste a um

modelo.
FONTE: Girart et al. (2006)

Ainda nao estd claro como se formam os efluxos em OEJs. Porém, o mapeamento
de suas propriedades fisicas com alta resolucao espacial é importante para distinguir
entre os diferentes modelos propostos na literatura, ja que as previsoes tedricas sao

bastantes distintas (vide Figura 1.8).

35



Molecular outflow properties predicted by different models

Predicted property of molecular outflow along axis
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FIGURA 1.8 - Propriedades observaveis preditas pelas 4 grandes classes de modelos de efluxos mole-

culares.
FONTE: Arce et al. (2007)

Com o advento dos detectores IVs, notou-se que muitos objetos HH emitem também
nesses comprimentos de onda com morfologias similares as observadas no 6ptico.
Alguns efluxos moleculares apresentam emissao de Hs no IV, tipica de choque, sem
que haja emissao no éptico. E provavel que esses objetos difiram de objetos HH
ordindarios s6 na quantidade de extingao ao longo da linha de visada. Entretanto,
muito trabalho nas propriedades IVs dos objetos HH ainda precisa ser feito antes
que se justifique expandir a definicao de objeto HH para incluir todos os objetos
detectados s6 no IV. A Figura 1.9 mostra um exemplo de objeto incluido como
HH, cuja morfologia sugere que o Hy traga bow shocks criados pelo jato. Essa é uma
regiao que poderia ter sido um objeto HH éptico se estivesse em um ambiente menos

denso.

Nos anos recentes um numero crescente de regioes em choque foram encontradas
em associacao com estrelas evoluidas. Cinematicamente e morfologicamente esses
objetos nao parecem diferir muito de objetos HH (vide Figura 1.10), mas a abun-
dancia quimica indica que se trata de uma estrela evoluida. Esses objetos nao sao,
portanto, incluidos como HHs ja que estes sao, historicamente, considerados como
um fenomeno estritamente de FE (REIPURTH, 1994).
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FIGURA 1.9 - Efluxo molecular HH211. Os contornos brancos representam emiss3o rotacional de CO.
Os contornos vermelhos tracam emissdo continua em 1,3mm. A emissdo na linha de
2,12pum do Hs, indicativa de choque, é mostrada em verde. Este objeto poderia ser
observado como HH éptico em ambiente menos denso.

FONTE: Stahler e Palla (2004)
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FIGURA 1.10 - Imagem em [OI]A6300 + Ha de CLR618, uma estrela pés-AGB
FONTE: Lee et al. (2003)

1.4 Campo magnético do meio interestelar

As principais evidéncias da existéncia de um CM no MI sao a rotacao de Faraday
(SPITZER, 1978), o efeito Zeeman em regioes de FE (CRUTCHER et al., 1993; VLEM-
MINGS, 2008) e a polarizacao interestelar . Através do efeito Zeeman, podemos de-
terminar o CM na linha de visada. Uma outra técnica utiliza razoes de larguras
de linha (HOUDE et al., 2002) para obter a inclinagdo do CM com relagao a linha
de visada. Neste trabalho, utilizaremos a polarizacao interestelar para determinar
a direcao do CMI no plano do céu, através da polarimetria éptica. A polarimetria
Optica se baseia na hipotese de que a direcao da polarizacao interestelar no éptico é
paralela a direcao do CM no plano do céu. Veremos mais detalhes de como obté-la
na secao 1.4.1. Em seguida apresentamos uma pequena revisao sobre o papel do CMI
na FE (secao 1.4.2). Finalizamos com os trabalhos sobre alinhamento entre diregoes
de CM e o eixo de simetria de OEJs (secao 1.4.3), e, na se¢ao 1.5, mostramos onde

nosso trabalho inserir-se-a neste cenario.
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1.4.1 Determinacao do campo magnético no meio interestelar através

da polarimetria

Para determinar a direcao do CMI no plano do céu, podemos utilizar a polarizagao
interestelar no optico. E consenso que a polarizacao interestelar no 6ptico é produ-
zida por graos interestelares, que de algum modo produzem um meio dicréico (vide
secao 2.3.1.2). A hipdtese mais aceita é que a anisotropia do MI seja causada pelo
alinhamento de graos nao esféricos pelo CM, e o mecanismo mais aceito para gerar
esse alinhamento é o proposto por Davis e Greenstein (1951). Nesse caso, os graos
sao paramagnéticos, e o método de alinhamento é tal que pequenos torques nao con-
servativos sao usados para amortecer as nutagoes e causar precessao nao circular,
que levara o eixo a uma posicao preferencial. Essa tendéncia a orientagao devido a
relaxacao paramagnética é contrariada pelas colisoes dos atomos com os graos de
poeira, que ocorrem em direcoes aleatérias. Se ambos, torques e colisoes, agem, o
sistema vai atingir um estado de equilibrio em que os graos estarao com seus eixos
menores parcialmente alinhados com o CM, gerando uma absor¢ao dicrdica no meio
(se¢do 2.3.1.2). O mecanismo de Davis e Greenstein (1951) s6 ¢ eficiente se os graos
possuirem inclusoes paramagnéticas (JONES; SPITZER, 1967). Além desse, ha ou-
tros mecanismos de alinhamento possiveis (DRAINE; WEINGARTNER, 1997), alguns
dos quais podem prever alinhamento de graos paralelamente ao CMI (LAZARIAN,
1994) (nesse caso em regides com fluxo supersonico). Isso pode ser importante ao

compararmos regioes de FE de alta e BM, por exemplo.

Neste trabalho temos como hipétese que o mecanismo de Davis e Greenstein (1951)
com inclusées paramagnéticas (JONES; SPITZER, 1967) alinha os graos. Assim, a di-
recao da polarizagao no optico, como em nossas observagoes, ¢ a direcao do CM.
Observe que se a polarizagao for por emissdo, como no submilimétrico (Figura 1.7),
a direcao de polarizagao observada serd paralela a direcao do grao e, portanto, per-

pendicular a direcao do CM.

Uma discussao recente sobre esse tema pode ser encontrada em Lazarian e Cho
(2005).

1.4.1.1 Intensidade do campo magnético

A dispersao da direcao do CM, em um dada regiao, pode ser utilizada para estimar

sua intensidade, conforme o método proposto por Chandrasekhar e Fermi (1953).
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Esse método é baseado no equilibrio no MI da energia magnética com a turbuléncia,

e preve:

B= (%m))é o) (1.1)

0B

onde p é a densidade média de massa do MI, o(v) é a dispersao da velocidade
turbulenta 3D e o é a dispersao da direcao do CM. O valor de o pode ser estimado
pela largura da distribuigao de angulos de posicao da polarizacao, conforme explicado

na secao 3.2.

Uma generalizac¢ao da féormula de CF pode ser vista em Houde (2004), que também
explica os varios problemas encontrados ao usar essa féormula e da varias referéncias
para as diversas correcoes envolvidas. Algumas referéncias para essas corregoes sao:
Ostriker et al. (2001), Heitsch (2005), Matsumoto et al. (2006).

1.4.2 O papel do campo magnético na formagao estelar

O CM pode ter um papel importante em diferentes aspectos da FE. Ele é importante
no colapso que leva a formagcao de um objeto protoestelar (< 0,1 - 0,01 pc) e também
em escalas estelares (~ 107 pc) como um dos ingredientes principais no mecanismo
responsavel pelos efluxos em OEJs, atuando como colimador. Em regioes mais dis-
tantes do OEJ (2 0,1 pc) podemos perguntar se o CM tem um papel na propagagao

do efluxo no MI. Cada um desses aspectos é abordado nas se¢oes seguintes.
1.4.2.1 No colapso inicial

Como as nuvens moleculares (0,1 - 30 pc), que tem massas tipicamente 102 a 10* vezes
maiores que a massa de Jeans, podem se sustentar contra sua propria gravidade?

Ao tentar responder a essa pergunta, nos deparamos com 2 ingredientes principais:

e a turbuléncia (CRUTCHER, 2005; WILLIAMS et al., 2003; ELMEGREEN, 2000;
KLESSEN et al., 2000);

e 0 CM (SHU et al, 1987; MOUSCHOVIAS, 1995; CIOLEK; MOUSCHOVIAS,
1995; CRUTCHER, 2005; BASU; MOUSCHOVIAS, 1995).

No caso de a turbuléncia ser mais importante no processo, as nuvens moleculares se

formariam e dispersariam, com grupos de nuvens as vezes se tornando gravitacio-

39



nalmente ligados. Mesmo que uma turbuléncia original dé sustentacao a nuvem, ela
também a dissipa rapidamente e os niucleos colapsam para formar estrelas. Nesse ce-
nario, nao é necessario haver sustentacao das nuvens por grandes periodos de tempo,

e a pergunta perde sua importancia.

Considerando que os CMs sejam importantes no suporte das nuvens, se toda a ma-
téria contribuisse para a pressao magnética, contrabalancando a forca gravitacional,
as nuvens moleculares poderiam persistir indefinidamente e a FE nao ocorreria. Os
CMs estao acoplados aos fons da nuvem, mas nao ao gas neutro e poeira. Assim,
conforme essas particulas neutras colapsam, elas colidem com os ions. A esse pro-
cesso da-se o nome de difusao ambipolar. Ela diminui a taxa de colapso, levando a
tempos de vida da nuvem muito maiores que o tempo de queda livre. O CM dificulta
o colapso na direcao perpendicular, mas as particulas neutras vao arrastar os ions
e as linhas de CM. Isso resulta numa estrutura em forma de ampulheta nos nticleos
densos, como j4 foi observado em algumas regices (Figura 1.7). Além disso, o colapso
nao é impedido ao longo das linhas de campo, de forma que os ntcleos colapsantes

devem ter uma morfologia de disco.

Os principios fisicos por tras dos dois modelos sao bem diferentes, mas tanto nos
modelos turbulentos como nos modelos envolvendo CMs as taxas de FE sao consis-
tentes com aquelas observadas em nossa galdxia. Porém existem outras previsoes,
que devem ser testadas observacionalmente. Para as mesmas condig¢oes de turbu-
lencia, se o CM ¢é fraco, as linhas de CM se distribuem aleatoriamente pelo espaco,
misturadas pela turbuléncia. Se o CM ¢é forte, essa mistura nao ocorre, e as linhas de
campo sao, entao, aproximadamente paralelas. Ha trabalhos apoiando ambos os ce-
narios de formacao, e é possivel que ambos sejam importantes em diferentes regioes
de FE (CRUTCHER, 2006).

1.4.2.2 No mecanismo de formacgao e colimagao dos jatos

Os efluxos que dao origem aos jatos podem ser gerados colimados ou ser colimados
a maiores distancias da estrela. Os mecanismos de geracao e colimagao de efluxos
podem ser hidrodinamicos ou magnetohidrodinamicos (MHD). Nos mecanismos hi-
drodinamicos, a matéria fluiria pelo canal de menor resisténcia mecanica, ou seja,
pelos podlos rotacionais. Ja nos mecanismos MHD, a matéria seria colimada pelos

CMs proximos a estrela.
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De forma geral, os modelos tendem a produzir efluxos nao tao colimados quanto
os observados (vide Figura 1.8). Entretanto, em TTs, por exemplo, os jatos devem
ser intrinsecamente colimados, pois elas nao possuem envelopes densos que possam
confinar o fluxo. Até o momento, o tinico mecanismo fisico capaz de produzir tais
fluxos supersonicos unidirecionais nas escalas necessarias ¢ o MHD. Resta saber se o
mecanismo de lancamento ocorre predominantemente do disco de acréscimo circuns-
telar, da estrela em rotagao ou de sua magnetosfera; ou, ainda, de uma combinacao

deles (FERREIRA et al., 2006).

Acredita-se que o processo de acréscimo de massa é essencial aos jatos observados,
embora a conexao fisica precisa ainda nao seja clara (FERREIRA et al., 2006). E
importante salientar que jatos/efluxos existem em OEJs de todas as massas. Uma
revisao de efluxos, incluindo uma discussao dos modelos propostos na literatura, é

apresentada por Arce et al. (2007).

Vimos que o CM ¢é importante em grandes escalas, no processo de colapso inicial,
e que ele também deve ser importante nos mecanismos de geracao e colimagao de
jatos. Entretanto, fica a seguinte pergunta: qual a origem do campo que d& origem
ao efluxo? Ele pode ser remanescente do CMI existente no colapso inicial e ter
alguma memoria de sua direcao? Na secao seguinte apresentamos uma breve revisao
de trabalhos sobre o alinhamento entre direcoes de CM e eixos de simetria de OEJ,

que tentam contribuir para responder a essa questao.
1.4.3 Alinhamento entre a direcao do CM e eixos de simetria de OEJs

Nesta secao, apresentamos uma breve revisao de trabalhos sobre o alinhamento
entre direcoes de CM e o eixo de simetria de OEJs. Para os trabalhos no optico,
a direcao do CMI é estimada através de polarimetria fotoelétrica das estrelas de
campo, realizada para poucas estrelas de uma dada regiao, sendo a polarizacao
das estrelas do campo causada por absorcao dicréica, como em nosso trabalho. As
escalas dos campos observados envolvidas em nosso trabalho sao em média de 2 pc,
e nos trabalhos anteriores podem ser ainda maiores. Os trabalhos no submilimétrico
tratam de regides mais densas dentro da nuvem (cores), sendo a polarizacao nesses
comprimentos de onda causada por emissao térmica de graos nao-esféricos alinhados.
As escalas dos cores ficam entre 107! e 1072 pc. As escalas estelares (1073 - 1074
pc), envolvendo estrela e disco, podem ser vistas tanto no submilimétrico (vide fig

1.7), por emissao da poeira, quanto no IV e no dptico; nesses dois ltimos casos a
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polarizacao nao ocorre por absorcao dicrdica, mas é resultante de espalhamento por
estruturas assimétricas no ambiente circunstelar. Nem sempre essas medidas tem
resolucao espacial; assim, a polarizacao medida representa a integracao de todo o

envoltério.

Na escala das nuvens moleculares (0,1 a 50 pc), os mapas de polariza¢ao no éptico
de Myers e Goodman (1991) e Goodman et al. (1990) sao exemplos de que hd uma
dire¢do preferencial de polarizagao (e portanto de CM) nas nuvens estudadas. Por
exemplo a nuvem escura de Musca é bastante elongada na direcao perpendicular ao
CM tragado pela polarimetria (PEREYRA; MAGALHAES, 2004), podendo indicar que

o CMI talvez atue no processo de colapso.

Ja ha muito tempo, foi notada uma correlacdo entre a diregdo do CMI (medido
no éptico, polarizagdo por absorgao dicréica) e a dire¢ao da polarizagao IV de fon-
tes protoestelares embebidas. E importante lembrar que a polarizacao das fontes
¢é proveniente do espalhamento por material circunstelar supostamente um disco.
A polarizacao é perpendicular ao disco se este é opticamente fino, e é paralela a
um disco opticamente espesso. Os trabalhos pioneiros sao os de Kobayashi et al.
(1978), Dyck e Lonsdale (1979) e Heckert e Zeilik II (1981), sendo os dois tltimos
com amostras da ordem de 30 objetos. Independentemente da origem da polarizagao
intrinseca, a interpretacao imediata desses resultados é que a geometria do OEJ nao

esta desconectada da diregao do CMI.

Ainda sobre a busca de correlacao de polarizacao IV com a direcao do CMI, Tamura
e Sato (1989), estudando uma amostra de 39 estrelas T Tauri, encontram correlagao
entre a direcao do CMI e a geometria do OEJ: objetos com efluxos de CO ou jatos
opticos tem polarizacoes IV perpendiculares a direcao do CMI, enquanto as demais
TT tendem a ter uma polarizacao IV paralela ao CMI. Se levarmos em conta a
mudanca esperada na profundidade éptica dos discos circunstelares conforme os
OEJs evoluem, essas tendéncias sugerem que os planos dos discos circunstelares em
torno de OEJs sao alinhados perpendicularmente ao CM. Isso, por sua vez, sugere
que os discos se formaram sob o efeito do CMI. Eles comparam seus resultados com
aquele da polarizacao IV de fontes IRAS de baixa luminosidade na mesma regiao
e sugerem uma seqiiéncia evoluciondria na polarizacao IV de OEJs. Hashimoto et
al. (2008) também propdem uma possivel seqiiéncia evoluciondria das estruturas
circunstelares, nesse caso através de diferentes caracteristicas polarimétricas das

nebulosas em torno de OEJs massivos.

42



A correlagao entre CMI e simetria do OEJ também pode ser buscada usando a
direcao do efluxo para caracterizar a geometria do objeto jovem. Os primeiros tra-
balhos também indicam alinhamento entre essas duas dire¢oes ((VRBA et al., 1986),
(HODAPP, 1984), (COHEN et al., 1984), (STROM; STROM, 1987) ¢ (APPENZELLER,
)). Particularmente, os trabalhos de Hodapp (1984) e Tamura e Sato (1989) am-
bos afirmam que objetos com efluxo de CO ou jatos épticos tem polarizagao IV

perpendicular a direcao do CMI.

Assim, até a década de 1990, a evidéncia observacional em favor de um alinhamento
entre a geometria do OEJ e o CMI era forte. Recentemente, Ménard e Duchéne
(2004) estudaram o alinhamento do eixo de simetria de 37 estrelas TT clédssicas na
nuvem de Touro com o CM circundante e obtiveram uma distribuicao aleatoéria das
direcoes relativas. Eles sugerem uma possivel correlacao: objetos com jatos brilhantes
teriam seu eixo de simetria (diregao do jato) paralelo ao CMI, enquanto objetos que
ainda possuem discos mas tem jatos fracos teriam o eixo de simetria perpendicular

ao CMI. Isso tornaria esses resultados consistentes com aqueles publicados até entao.

Nao mais que duas décadas atras a possibilidade de realizar polarimetria no submili-
métrico trouxe um grande nimero de resultados nessa area. Nesses casos, entretanto,
a maioria dos trabalhos busca correlagoes entre a geometria do OEJ propriamente
dito (elongacao do core) e do CM na mesma regidao. Lembramos que a polarizagao
nesse caso origina-se da emissao térmica de graos anisotrépicos e alinhados. Os es-
tudos nessa regiao do espectro ainda nao sao conclusivos sobre a existéncia de uma
correlagao entre as diregoes de elongagao do nicleo denso (core) e/ou dos efluxos dos
OEJs com o CM do filamento (AKESON et al., 1996), (AKESON; CARLSTROM, 1997),
(WARD-THOMPSON et al., 2000), (MATTHEWS; WILSON, 2000) (GLENN et al., 1999).
Basu (2000) mostra que as observagoes no submilimétrico de cores moleculares sao
consistentes com nuvens achatadas na direcao do CM, ja incluindo os efeitos de pro-
jegao existentes nas observagoes. Curran e Chrysostomou (2007) faz polarimetria no
submilimétrico em 16 regioes de FE de alta massa e compara com as diregoes dos
efluxos. Nao encontra alinhamento entre jato e CM associado a condensacao para a
amostra. Wolf et al. (2003) discute a possibilidade de que as diferentes orientagoes do
CM relativamente as direcoes dos efluxos reflitam diferentes estagios evolucionarios
de glébulos de Bok, sendo que inicialmente o CM ¢é paralelo ao efluxo, e perpendi-
cular num estagio evolucionario mais adiantado. Uma revisao sobre polarimetria no

submilimétrico pode ser vista em Matthews (2005).
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Wright (2007) tem como principal objetivo estudar a diregao do CM no envoltério
para discriminar entre modelos de formacao de jatos. Mas, além disso, eles fazem
um estudo de CMI versus diregdo do disco e de CMI versus dire¢ao do jato (Fi-
gura 2 dele), encontrando duas populagoes. Eles usam a polarizacao interestelar de
catdlogos disponiveis em areas tipicamente de 1° x 1° com poucos objetos, como
(MENARD; DUCHENE, 2004).

Apresentamos acima uma sele¢ao de resultados observacionais relativos ao alinha-
mento de CMs com o eixo de simetria de OEJs. A seguir, citamos o que as simulacoes

indicam nesse contexto.

Para Matsumoto e Tomisaka (2004), o CM de uma estrela jovem esté inclinado a
nao mais que 30° graus para um campo de 20 uG enquanto fica bem alinhado (<5°)
para 40 puG. Mesmo para modelos com 90° entre o eixo do CM e o eixo de rotagao,
o efluxo é alinhado paralelamente ao CM. Em Matsumoto et al. (2006) o efluxo é
alinhado com o campo magnético do core quando este ultrapassa 80 uG. Assim,
ambos os trabalhos indicam alinhamento entre jato e CMI para CMs acima de um

dado valor.

No contexto da propagacao no MI de um jato ja formado, as simulagoes de Colle
e Raga (2005) indicam que adensamentos de matéria se movendo paralelamente ao
CM sao mais estaveis que adensamentos com movimentos perpendiculares ao CM,
enquanto as simulagoes de Jones et al. (1996) indicam o contrario. Essas simulagoes
nao consideram adensamentos suportados por pressao e representam, portanto, uma
pequena fracao dos objetos Herbig-Haro. Hurka et al. (1999) simulam a propagagao
de jatos no MI com o objetivo de estudar a deflexao de jatos pelo campo magnético

interestelar.

E notével a grande diversidade de abordagens e resultados. Tenta-se ver em que
escalas o CM seria importante, ou em que casos especiais, ja que os resultados nao
seguem todos numa mesma direcao. Fazem-se necessarias tanto mais observagoes
quanto uma compilagao de dados ja presentes na literatura para termos uma visao
mais geral dos fatores realmente relevantes em cada caso. Mostramos na secao 1.5,

a seguir, como visamos contribuir na construcao deste cenério.
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1.5 Justificativa deste trabalho

Nosso objetivo é investigar se hd alinhamento dos jatos com o CMI e se essa corre-
lacao é dependente de outros parametros, como a massa, luminosidade bolométrica
e estagio evolutivo do OEJ e com a extensao do jato. Adicionalmente, veremos se
outras caracteristicas do MI (dispersao e polarizacdo média) guardam correlagoes

com esses parametros do OEJ.

Do ponto de vista da técnica, um aspecto relevante deste trabalho esta relacionado
com a utilizagao da polarimetria com CCD. Em primeiro lugar, essa técnica (descrita
no préximo capitulo) nos permite ter uma estatistica mais rica com relagao aos tra-
balhos anteriores tanto no que concerne ao nimero de objetos observados por campo,
descrevendo melhor estatisticamente as caracteristicas do CMI, quanto no nimero
de campos (diregoes de diferentes OEJs) observados por noite, possibilitando-nos ob-
servar mais objetos para este trabalho. Além disso, a simultaneadade das observacoes

de um campo fazem a técnica muito mais eficiente que a polarimetria fotoelétrica.

Este trabalho esta organizado da seguinte forma: no capitulo 2 apresentamos os de-
talhes da técnica polarimétrica, utilizada para medir o CMI; no capitulo 3 apresenta-
mos nossos dados observacionais e o método de determinacgao das caracteristicas da
distribuicao do CMI nos campos estudados; em seguida, no capitulo 4, mostramos
como obter as direcoes dos jatos HH e uma compilagao das outras informacoes da
literatura; finalmente, no capitulo 5, apresentamos nossos resultados; e, no capitulo

6, as conclusoes.
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CAPITULO 2
NOS BASTIDORES DA POLARIMETRIA

Neste capitulo apresentamos a técnica polarimétrica, utilizada neste trabalho. Inici-
amos com um pouco da histéria e das dificuldades técnicas envolvidas (segao 2.1).
Continuamos com uma revisao da polarizacao da radiagdo eletromagnética (se¢ao
2.2). A seguir, apresentamos alguns conceitos fundamentais para a compreensao da
técnica (sec@o 2.3) e o instrumento utilizado em nossas observagoes (segao 2.4). As
informagbes aqui presentes encontram-se em Kitchin (2003), Rybicki e Lightman
(1979), Tinbergen (1996), Serkowski (1974a), Serkowski (1974b); entretanto, como
nao encontramos em nenhum lugar um célculo detalhado da polarimetria da forma

que nés a realizamos, achamos necessaria uma apresentacao mais detalhada.
2.1 Historia

A descoberta da polarizacao da radiagao eletromagnética em fontes astronoémicas
deu-se em 1811, por Arago e Barral (1858), observando a luz refletida pela super-
ficie da lua. Sabe-se que, historicamente, a polarimetria era a drea da astronomia
com mais resultados contraditérios (SERKOWSKI, 1974a). Os valores de polarizacao
que mediremos (capitulo 3) sdo da ordem de 1%, enquanto que a polarizagdo at-
mosférica pode exceder 50% quando temos contaminacao por espalhamento da luz
da lua ou no crepusculo. Tal contaminagao pode, ainda, ser varidvel tanto espacial
quanto temporalmente. Essas variagoes podem ser bem dificeis de modelar, ja que
a simples passagem de uma nuvem ou uma variagao na luz da lua podem modificar
bastante a polarizacao observada. A técnica polarimétrica baseia-se na comparacao
entre os fluxos dos feixes ordindrio e extraordindrio, como sera mostrada neste ca-
pitulo. A modulacao dessa diferenca permite o calculo dos parametros de Stokes do
feixe incidente no instrumento. Na polarimetria realizada com fotomultiplicadoras,
muitas vezes se observa os feixes ordinario e extraordinario nao simultaneamente.
Assim, a variagao de fluxo pode advir nao apenas da polarizacao do feixe incidente,
mas de modificacoes das condicoes atmosféricas. Para contornar esses problemas,
foram desenvolvidas varias técnicas, como a observagao simultanea dos dois feixes
de polarizacao, que fazem com que a polarizacao atmosférica seja subtraida natu-
ralmente ja que as regioes ordindrias e extraordindrias do céu vao se sobrepor por
toda a imagem (PIIROLA, 1973). Além disso, com as fotomultiplicadoras, esbarrava-

se no problema do préprio alinhamento do sistema, que gerava respostas diferentes,
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e com o proprio fato de usarmos fotomultiplicadoras diferentes, cujo funcionamento
era variavel de forma diferente no tempo. No nosso caso, com o CCD, nao temos
mais esses problemas, e as medidas astronomicas para os graus de polarizagao que

mediremos sao agora reprodutiveis.
2.2 Polarizacao da radiagao eletromagnética

A radiacao eletromagnética é dita polarizada quando os vetores campo elétrico num
feixe de radiacao distribuem-se em direcoes nao aleatérias. No caso de feixes de
radiacao completamente polarizados, a polarizagao linear esta associada a vetores de
campo elétrico restritos a uma tnica diregao, enquanto a circular refere-se a vetores
que percorrem um circulo na dire¢ao perpendicular a propagagao com a mesma
freqiiéncia da radiacao. Apesar dessa distingao, esses casos podem ser considerados
como diferentes aspectos de radiacao elipticamente polarizada. No caso mais geral,
temos a luz parcialmente elipticamente polarizada, composta de uma componente

completamente nao polarizada e outra componente elipticamente polarizada.

Consideremos agora a componente polarizada. Trataremos inicialmente do caso elip-
tico, mais geral, e depois mostraremos o que caracteriza os casos particulares. Para

isso, consideremos a Figura 2.1:

FIGURA 2.1 - Rota¢do das componentes = e y do campo elétrico por um angulo 6 para coincidir com
os eixos principais da elipse de polarizagdo.
FONTE: Rybicki e Lightman (1979)

—
Vamos examinar o vetor campo elétrico £ num ponto arbitrario e escolher eixos
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7 e Y. A direcdo da onda ¢é para fora da pagina, indo para o observador. O vetor

ﬁ
campo elétrico é a parte real de E':

o - ~ —twt = —twt
E = (zE, + gEs)e = Ege ™", (2.1)
A A~ I . ~ — — . , [N
sendo T e 7 os vetores unitarios nas direcoes x e ¥y respectivamente; w ¢é a freqiién-

cia de oscilacao no tempo do vetor campo elétrico; e E; e Ey sao as amplitudes

complexas, que podem ser expressas como:

By =1 e E, = ey, (2.2)

sendo €1 e €5 nimeros reais e ¢; e ¢y as fases, também reais. Tomando a parte real

H
o - =
de E, encontramos as componentes do campo elétrico ao longo de =" e y:

E, = &1 cos(wt — ¢1),
(2.3)
E, = gy cos(wt — ¢a).

~ . . . . . . —), —),
As equagbes para uma elipse relativa aos seus eixos principais (@ e "), conforme

a Figura 2.1, sao:

E! =gy cos B coswt,

(2.4)
E, = —epsin Fsinwt
sendo
LB,
[ = tan™* ﬁ (2.5)

A elipse pode ser tragada no sentido horério (0 < § < 7/2) ou anti-horario (—7/2 <
3 < 0). Essas possibilidades sdo chamadas polarizacao a direita ou a esquerda (ou

elipsidade positiva e negativa). Essa convenc¢ao nao é universal. Os casos especiais
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de polarizacgao eliptica surgem quando:
o =m/4(E,=E,), e a elipse torna-se um circulo;
e 3 =0 ou /2, e temos polarizagao linear.
Para fazer a conexao entre os casos das equacoes 2.1 e 2.4, vamos rotacionar, na

Figura 2.1, as componentes Fj e E, do campo elétrico para os eixos z e y pelo

angulo 6:

E, = go(cos [ cos  coswt + sin 3 sin 0 sin wt)

2.6
E, = ¢¢(cos B sinf cos wt + sin 3 cos O sinwt). (2:6)
Abrindo a equagao 2.3 e igualando os termos, ficamos com:
£1COS 1 = £g cos (3 cos b,
€1 8in ¢ = g sin Fsin b,
18in @1 osin 8 (2.7)

€9 COS (g = £¢ COS 3 sin 6,

€9 8iN pg = —&( sin 3 cos b.

Uma forma de resolver essas equagcoes é por meio dos Parametros de Stokes, definidos

por:

— 2 2 _ 2
I =ei+¢e5=¢g,

Q =¢e? — &2 =¢ecos23cos 20,

2.8
U = 2e169 cos(¢) — ) = €3 cos 23 sin 20, (28)
V = 2e1e98in(gy — o) = €5 sin 203,
dos quais podemos obter os parametros da elipse:
o = \/T
B=1isin 'Y (2.9)
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Os significados dos parametros de Stokes sao:

e [: Proporcional ao fluxo total de energia ou intensidade da onda e portanto

nao negativo;

e V: Parametro de circularidade. E funcao dos eixos principais da elipse, e
se ela é percorrida num ou noutro sentido. Se V=0, a polarizacao ¢ linear

ou nula;

e Q e U: Medem o tamanho da elipse e a orientacao relativa ao eixo z. A

condicao para polarizacao circular ou nula é Q = U = 0.

Para um feixe completamente elipticamente polarizado, temos uma relagao entre os

4 parametros de Stokes, dada por:

P=Q*+U*+V? (2.10)

Entretanto, o caso mais geral nos diz que:

P>Q*+U*+V? (2.11)

j& que podemos ter s6 parte da radiacao polarizada (dizemos que a radiagao esta
parcialmente polarizada). Para ondas nao polarizadas, temos Q = U = V = 0.

Assim, medimos o grau de polarizagao, definido como:

W
11 = e UV (2.12)

I 1

Podemos também definir o grau de polarizagao linear:

p_ YL+ (2.13)

1

O angulo 0 (vide Figura 2.1 e equagao 2.9), dado por:
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1
6 = - tan™" v (2.14)

¢é dito o angulo de polarizagao, e sera muito importante em nosso trabalho.
2.3 Polarimetria

Os polarimetros sao instrumentos que medem a polarizacao de um feixe de radiacao.
Para isso, eles contém alguns componentes que agem sobre a radiagao, alterando seu
estado de polarizacao através de alguns fenomenos opticos, como a birrefringéncia e
o dicroismo, discutidos na secao 2.3.1. Esses fenomenos sao propriedades de meios
materiais, e, portanto, também podem ocorrer no MI, como vimos na se¢ao 1.4.1.
Os polarimetros sao compostos de varios elementos Opticos, os quais podem ser
classificados em trés grupos: polarizadores, conversores e despolarizadores. Falaremos

dos dois primeiros, que usaremos em nosso trabalho, na secao 2.3.2.
2.3.1 Fenomenos 6pticos
2.3.1.1 Birrefringéncia

Num material birrefringente, a direcdo de polarizacao da radiacao incidente com
respeito a estrutura do material é importante. O raio dito ordinario segue a éptica
geométrica normal. O raio dito extraordinario nao segue a éptica geométrica normal
e tem direcao de polarizagao perpendicular a do raio ordinario. H4 também materi-
ais com dois feixes extraordinarios. Entre os materiais birrefringentes, um bastante
comum ¢ a calcita. Como mostrado na se¢ao 2.4, o instrumento usado neste trabalho

utiliza elementos épticos desse material.
2.3.1.2 Dicroismo

O dicroismo ¢ a propriedade de um meio de ter diferentes coeficientes de absorcao
para luz polarizada em diferentes direcoes. No MI observamos polarizacao no éptico
por dicroismo, o que se deve provavelmente ao alinhamento de graos assimétricos
pelo CM do meio. E esse efeito que provoca a polarizacao da luz que medimos,

através da qual estimamos o CMI (veja segao 1.4.1).
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2.3.2 Elementos 6pticos

O comportamento dos elementos Opticos pode ser descrito matematicamente por
seu efeito sobre os parametros de Stokes da radiagao. A esta técnica é dado o nome
de calculo de Mueller. H4 também uma formulacao complementar, o calculo de
Jones, que leva também em conta as fases da onda. Este é usado na faixa radio do
espectro, onde, devido aos maiores comprimentos de onda, podemos comparar as
fases e realizar interferometria. Veremos aplicacoes do calculo de Mueller nas segoes

seguintes desse capitulo.

Representaremos os parametros de Stokes da radiacao pelas matrizes coluna:

€ Sﬁnal = i (215)

Sinicial -

<N SO~
<

que representam, respectivamente, a radiacao antes de passar pelo sistema optico e
depois de sofrer sua influéncia, sendo a matriz quadrada M a matriz do elemento
6ptico que modifica a radiagdo (e conseqiientemente seus parametros de Stokes)

conforme a equacao:

Sfinal = M - Sinicial- (2.16)

O efeito de véarios componentes 6pticos sobre o feixe de radiacao é encontrado através

da aplicacao de sucessivas multiplicagoes matriciais pelo vetor de Stokes:

Stinal = M3 - M2 - M1 - Sinicial- (2.17)

Nessa equagao, a matriz do elemento 6ptico pelo qual a luz passa primeiro (M)
fica mais préxima ao vetor de Stokes inicial (Sinicial), € as matrizes dos elementos
opticos pelos quais a luz vai passando subseqiientemente sao posicionadas cada vez

mais longe a esquerda de Sipicial-
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2.3.2.1 Analisadores

Os analisadores se dividem em dois grupos:

e POLARIZADORES: s6 permitem a passagem de luz linearmente polari-

zada em uma direcao especifica;

e SEPARADORES DE FEIXE: separam os feixes com polarizacoes distintas

em raio ordindrio e raio extraordindrio.

Descreveremos aqui o comportamento de um polarizador. Para um separador de
feixe, analisamos a luz como se tivéssemos um polarizador para o raio ordinario e

outro polarizador para o raio extraordinario. Isso serd ilustrado na se¢ao 2.4.

Para um polarizador perfeito cujo eixo de transmissao estd a um angulo ¢ da diregao

de referéncia, nds temos:

r 1 cos2p sin2¢ 0 I

Q' _ 1| cos2p cos?2p sindp 0 Q (2.18)
U 2| sin2p isindp sin’2p 0 U '

Vv’ 0 0 0 0 V

Podemos construir essa equagao da seguinte maneira: imagine que temos luz linear-
mente polarizada passando na direcao de maior transmissao do polarizador; a matriz

representando isso é:

, (2.19)

S O = =
S O = =
o O O O
o O o O

onde k é a transmitancia do polarizador para luz nao polarizada, sendo k = % para

um polarizador transparente perfeito. Podemos usar a matriz de rotacao:
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1 0 0 0
0 2 in2¢p 0
T(2p) = cosgp smeY (2.20)
0 —sin2¢ cos2p 0
0 0 0 1
para fazer:
M, = T(~2¢) - My - T(2¢) (2.21)

Desta forma, rotacionamos o vetor de Stokes de entrada para a direcao em que hé
maior transmissao segundo seu vetor de Stokes, aplicamos a matriz que conhecemos
para o polarizador nessa direcao (equagao 2.19) e entao aplicamos uma rotagao de
volta ao vetor de Stokes. A matriz obtida através da equacao 2.21 é exatamente a

matriz da equacao 2.18.
2.3.2.2 Conversores

Os conversores alteram as propriedades de polarizacao do feixe. Sao também co-
nhecidos como retardadores ou laminas retardadoras. Alterando a diferenca de fase
entre as duas componentes ortogonais da luz elipticamente polarizada de entrada,
podemos alterar o grau de elipsidade e inclinacao da elipse. As velocidades dos
feixes linearmente polarizados em direcoes ortogonais em geral diferem quando o
feixe passa por um material birrefrigente. Assim, ao emergir, os raios ordinario e
extraordinario se recombinam com uma diferenca de fase. Na pratica, a maioria dos
conversores sao feitos de forma a deslocar a fase de 90° ou 180°, e sao chamados,
respectivamente, de laminas de quarto de onda e de meia onda. De forma geral, os
conversores sao utilizaveis num pequeno intervalo de comprimentos de onda ja que

sua retardancia depende, também, desse fator.

A matriz de Mueller para um conversor com retardancia 7 e eixo 6ptico na direcao
1 é dado por:
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I 1 0 0 0 I
Q| 1[0 G+ Hcosdy H sin 44) — sin 7 sin 2¢) Q (2.92)
U'| 2|0 Hsindy G- Hcosdp sintcos2y U '
V! 0 sinTsin2y  —sinTcos2y COST Vv
onde G e H sao dados por:
G=3(1+cost) e H=21(1-cosT). (2.23)

Assim, para uma lamina de meia onda, devemos substituir 7 por 180°, e para uma

lamina de quarto de onda, substituimos 7 por 90°.
2.4 Instrumento utilizado neste trabalho

De modo geral, para fazer polarimetria, usa-se a mesma montagem que para foto-
metria, com a adi¢ao de um analisador e as vezes de um conversor. Neste trabalho,
utilizamos o polarimetro descrito em Magalhaes et al. (1996), onde é usada uma la-
mina de meia onda (7 = 180°) como retardador (conversor) e um prisma de calcita
como polarizador. Este prisma é um dispositivo separador de feixe (vide se¢ao 2.3.2);
Assim, para cada integracao, obtemos duas imagens de cada objeto, uma proveni-
ente do raio ordindrio e outra do extraordinario, como podemos ver na Figura 2.2, e
analisamos a luz como se tivéssemos um polarizador para o feixe ordinario e outro

polarizador posicionado a 90° do primeiro para o feixe extraordinario.

A medida da polarizacao é feita com uma série de imagens como a da Figura 2.2
obtidas variando-se a posicao da lamina de meia onda. Essa ¢ a tinica direcao varidvel
em nosso sistema, usaremos a letra ¢ para indicar cada posicao da lamina. Nas
medidas polarimétricas apresentadas neste trabalho, usamos pelo menos 4 posicoes,

variando de 22, 5° entre si, sendo comum usarmos 8 ou 16 posigoes (vide Tabela 3.1).

A seguir, vamos demonstrar como essa montagem permite obter a polarizacao do
feixe de entrada a partir dos fluxos de saida. Podemos expressar os feixes de saida

COomao:
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FIGURA 2.2 - Imagem de HD94851 neste trabalho. Cada objeto aparece duplicado devido a separacdo
dos feixes ordinario e extraordindrio provocada pelo prisma de calcita. HD94851 ¢é a
estrela mais brilhante acima e a direita.

I, 1 cos2p sin2¢ 0 1 0 0 I
o 1| cos2p cos’2p 2sindp 0 0 cos4yp;  sin4d; Q
U, 2| sin2p isindp sin’2p 0 0 sindy; —cosd; U
VI 0 0 o ollo o 0 —1||vV
(2.24)
e:
I, 1 —cos2p —sin2p 0 1 0 0 0
i _ 1| —cos2¢ cos?2p 2sindp 0 0 cosdy; sindyy; 0
U, 2 | —sin2p isindp sin’2p 0 0 sindy; —cosdp; 0
v 0 0 o ollo o 0 -1
(2.25)

M 0

onde os subscritos 70" e "e” correspondem aos feixes ordinario e extraordinario
respectivamente. Fazendo a multiplicacao das matrizes e tomando somente as inten-

sidades de saida dos feixes, temos:

I5; =T+ Qcos(2p — 4vb;) — Usin(2p — 44);)

' (2.26)
I ;=1 —Qcos(2p — 44b;) + Usin(2¢ — 4q;)
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Entao, para cada imagem 7, que contém os fluxos dos feixes ordinario e extraordi-

nario, fazemos a seguinte razao:

. —1.
XZ‘ _ o e,z’ 297
T (227
e substituindo 2.26 em 2.27 obtemos:
U
X, = % cos(2¢p — 49;) — T sin(2¢ — 44;), (2.28)

relembrando que ¢ é a direcao do prisma de calcita e ¥; é a direcao da lamina de

meia onda para a imagem. Substituindo QQ e U da equacao 2.8, obtemos:

X; = Pcos(20 + 2¢ — 44;), (2.29)

onde P é o grau de polarizacao linear definido pela equagao 2.13. Como # é fixo
(angulo de polarizagao do feixe de entrada) e ¢ também é fixo (direcdo do prisma
de calcita), observamos uma modulagdo do nosso sinal com freqiiéncia quatro vezes
maior que a freqiiéncia de rotagao da lamina, com 6 e ¢ deslocando a fase (vide equa-
¢ao 2.29). O ajuste é feito através da equagao 2.28 conforme mostrado em Magalhaes
et al. (1984). Na Figura 2.3 mostramos um exemplo desse tipo de medida para uma
estrela padrao polarizada que usamos para calibragao, conforme sera explicado na

secao 3.1.4.

Salientamos que, por usar medidas diferenciais, a técnica produz 6timos resultados
mesmo em condi¢oes nao fotométricas, isto é, com extincao relativamente alta e va-
riavel. As medidas sao limitadas pelo ruido de Poisson, nao existindo contribuicoes
adicionais importantes de ruido ao sistema. A técnica também subtrai automatica-

mente a polarizagao atmosférica.
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FIGURA 2.3 - Exemplo de modulagdo de X;, a razdo entre a diferenca de intensidade entre os fei-
xes ordindrio e extraordindrio e a intensidade total, observado para a estrela padrio
polarizada HD298383 no dia 13 de fevereiro de 2005 (vide capitulo 3).
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CAPITULO 3
DADOS OBSERVACIONAIS

Este capitulo descreve a polarimetria de 27 campos contendo um ou mais objetos
HH. Na secao 3.1 apresentamos a obtencao e reducao dos dados. A analise desses

resultados é apresentada na secao 3.2.
3.1 Obtencao e reducao dos dados

Nossa amostra foi selecionada a partir do catalogo de objetos HH de Reipurth (1994)

usando os seguintes critérios:

e declinacao negativa;

e campos relativamente ricos, de modo que se possa obter a polarizagao do

campo a partir de um numero consideravel de estrelas;

e objeto HH com orientacao conhecida.

A lista inicial de alvos continha 36 coordenadas centradas ou proximas a objetos
HH dos quais foram observados 27 campos apresentados na Tabela 3.1, que também
mostra os HHs contidos no campo ou proximos a ele, a maioria a até 10’, alguns a
até 20’ do centro do campo; note que essa é a distancia angular, e nao fisica, entre

o centro do campo observado e os objetos.

Este conjunto de dados foi colhido por Claudia Vilega Rodrigues e Gabriel Rodri-
gues Hickel no Observatério Pico dos Dias do Laboratorio Nacional de Astrofisica
(LNA) entre 11 de fevereiro de 2005 e 17 de fevereiro de 2005 e por Cldudia Vi-
lega Rodrigues e Cristiane Godoy Targon em 7 de maio de 2007. Este projeto inclui
também Adriano Hoth Cerqueira. Foi utilizado o telescépio Boller & Chivens de
60 cm usando uma camara CCD modificada pelo médulo polarimétrico descrito em
Magalhaes et al. (1996). Os CCDs utilizados sao SITe back-illuminated, 1024 x 1024
pixels. A instrumentagao fornece um campo de visao de 10.5" x 10.5" (1 pixel =
0.62”). O CCD utilizado na primeira missao possui ruido de leitura = 1.1 adu e o
utilizado na segunda missao, 0.82 adu. Os ganhos dos CCDs de ambas as missoes
eram de 5 e~ /adu. A maioria dos dados foram obtidos com um filtro R¢ e alguns

com filtro I. Para mais detalhes sobre os detectores, vide pagina do LNA®.

'http://www.lna.br/
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A seguir apresentaremos um pouco sobre o processo de reducao dos dados, que
se refere a polarimetria das estrelas de campo. A reducao de dados polarimétricos
inclui os procedimentos usuais de fotometria de abertura: correcao de ruidos do
detector CCD (segao 3.1.1) e fotometria propriamente dita (segao 3.1.2). Os fluxos
das imagens ordinaria e extraordinaria de cada objeto sao, entao, utilizados para
obter sua polarizacdo (segao 3.1.3). Finalmente, o angulo de polarizacdo é corrigido
ao referencial equatorial e alguma eventual polarizacao instrumental é subtraida
(secao 3.1.4).

3.1.1 Correcao das imagens CCD

Para fazer a reducao dos dados, usamos o IRAF (Image Reduction and Analysis
Facility), que é um software de anédlise e redugao de dados astronémicos distribuido
pela NOAO (National Optical Astronomy Observatories). Para corrigir os efeitos
instrumentais do CCD, a primeira coisa que fazemos é a subtracao de bias e a

correcao pelo flat-field.

As imagens de bias ou zero sao imagens com tempo de integracao nulo. Elas
permitem-nos estimar o ruido de leitura e o nivel de pedestal de um CCD. Para
um pixel nao exposto, o valor para zero fotoelétrons coletados se traduz, pela leitura
e conversao analogico-digital, num valor médio com uma pequena distribuicao em
torno de seu ‘zero’. Para evitar nimeros negativos na imagem de saida, a eletronica
do CCD soma um valor positivo as contagens de cada pixel. Esse valor da o nivel de
zero médio, chamado de nivel de pedestal. O ruido de leitura, por sua vez, surge das
flutuacoes aleatérias na eletronica do CCD ao ler o niimero de elétrons. O bias dé
uma variacao de baixa frequéncia espacial no arranjo, como podemos ver na figura
3.1. Essa variacao é constante no tempo, e usualmente ocorre nas colunas mas po-
dem haver também pequenas componentes nas linhas. Ambos os ruidos sao aditivos,
ja que o nivel de pedestal é a soma de um valor ao ‘zero’ e o ruido de leitura é a
soma de elétrons espurios as contagens. Assim uma subtracao ‘dados — bias’ pixel a
pixel é utilizada para corrigir as contagens de cada pixel desses efeitos. Uma tinica
imagem de bias nao mostra essa variacao de forma precisa, assim, 10 ou mais ima-
gens sao recomendadas. Usamos entre 40 e 100 imagens por dia. Nao foram notadas
diferencas de noite a noite ou de imagem a imagem nos dados analisados. Dessa
forma, usamos todas as imagens juntas para termos uma boa estimativa para essa

COTTeCaO.
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FIGURA 3.1 - Imagem de bias usada na primeira missdo. Essa imagem foi feita usando imagens de
bias de todas as noites, sendo uma média de 410 imagens. Podemos ver as variagdes
espacias de baixa freqiiéncia ao longo da imagem.

Cada pixel do CCD tem um ganho levemente diferente quando comparado a seus
vizinhos. Fazemos o flat field para igualar a resposta relativa para cada pixel. Ide-
almente, uma imagem de flat field consiste de uma iluminacao uniforme de todo
o CCD por uma fonte luminosa de resposta espectral idéntica a das imagens dos
objetos. Se o flat-field apresenta contagens diferentes de pixel a pixel, é porque deve
existir uma diferenca de sensibilidade entre eles, levando a diferentes respostas a
incidéncia de um mesmo numero de fétons. A imagem de flat-field é normalizada
pela moda de modo que o valor médio das contagens esteja por volta da unidade. Os
pixels com valores maiores possuem maior sensibilidade que aqueles com valores me-
nores. Assim, esse ruido é corrigido dividindo-se pixel a pixel a imagem ‘dados-bias’

pela imagem de ‘flat’.

Depois disso, registramos as imagens, ou seja, as deslocamos de forma que um dado

objeto esteja nas mesmas coordenadas em todas as imagens.
Para saber mais sobre o funcionamento dos CCDs, consulte Howell (2006).
3.1.2 Fotometria de abertura

A fotometria de abertura é o procedimento pelo qual se estimam os fluxos provenien-
tes dos feixes ordinario e extraordinario que serao usados no célculo da polarizacao

(se¢do 3.1.3, a seguir).

A primeira coisa a ser feita antes de iniciar a fotometria de abertura propriamente

63



dita é acharmos as coordenadas dos pixels centrais das estrelas na imagem. Apds
achar as estrelas, outra rotina montara os pares que correspondem as estrelas do
feixe ordindrio e extraordinario (Figura 2.2). A ordem do par deve ser sempre a
mesma. Devemos, entao, tirar as estrelas saturadas. Nesse momento, estamos com

N; objetos em cada imagem. Esse ntimero é apresentado na Tabela 3.1.

Finalmente ¢ realizada a fotometria de abertura. Para cada estrela é feita a medida
do nimero de contagens dentro de varias aberturas. Para estimar o céu usamos
um anel circular com raio interno maior que a distancia entre as duas estrelas do
par, senao, para estrelas brilhantes, poderiamos ter contribuicao do outro feixe em
sua estimativa. Realizamos a fotometria para varias aberturas e selecionamos a que
proporciona a melhor estimativa da polarizacao, como serd detalhado na proxima

secao.
3.1.3 Calculo da polarizacao

Os valores de fluxo obtidos na fotometria de abertura sao a entrada do pcedgen do
pacote PCCDPACK de andlise polarimétrica (PEREYRA, 2000). Ele usa os fluxos
ordindrio e extraordinario para calcular a polarizacao para cada uma das aberturas
(secao 2.4).

Apoés esse calculo, temos um valor de polarizacao, P, e um erro associado, op, para
cada uma das aberturas de cada um dos NN; objetos selecionados do campo. Nesse
momento, outra rotina seleciona as aberturas que nos dao o menor erro no ajuste

da polarizacao.
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3.1.4 Calibragao polarimétrica

Pode existir uma polarizacao instrumental nao nula que poderia nos dar um falso
valor de polarizacao observado. Essa polarizacao instrumental pode ser determinada
observando-se estrelas padrao nao-polarizadas. Esse valor deve ser subtraido de todas
as medidas. Observe, na Tabela 3.2, como as direcoes de polarizacao sao aleatorias
para HD94851, uma estrela padrao nao-polarizada. Isso, junto com os baixos valores

de polarizagao medidos, indicam que nao ha polarizacao instrumental.

TABELA 3.2 - Estrelas padrio observadas

Data Estrela Filtro Polarizacao Diregdo® Polarizagao (%) op (%)
11fev05 HD110984 Ro p 39,6 5,6 0,1
14fev05 HD110984 Re p 39,9 5,57 0,04
16fev05 HD110984 Ro p 38,7 5,53 0,06
17fev05 HD110984 Re ) 47,2 5,60 0,06
14fev05 HD110984 Ic p 30,4 4,95 0,05
11fev05 HD298383 Ro p 96,0 5,21 0,06
13fev05 HD298383 Re p 95,6 5,2 0,2
14fev05 HD298383 Ro p 96,5 5,19 0,07
15fev05 HD298383 Ro p 97 5,23 0,03
16fev05 HD298383 Ro p 96,3 5,16 0,04
17fev05 HD298383 Ro p 104,6 5,09 0,08
12fev05 HD126593 Ro p 24,1 4,68 0,08
13fev05 HD126593 Ro p 25,5 5 1
14fev05 HD126593 Ro p 22,7 4,83 0,03
14fev05 HD126593 Ic p 13,4 4,15 0,04
12fev05 HD94851 Ro np 24,1 0,12 0,05
13fev05 HD94851 Ro np 13,1 0,14 0,06
14fev05 HD94851 Re np 169,6 0,03 0,03
16fev05 HD94851 Ro np 5,6 0,14 0,03
14fev05 HD94851 Ic np 10,8 0,13 0,04
17fev05 HD98161 Re np 102,1 0,02 0,05
07mai07 HD176425 Ro np 138,1 0,3 0,1
07mai07 BD-12 5133 R¢ p 158,3 3,3 0,2
07mai07 HD155197 Ro p 22,0 4,33 0,04

Legenda: p - polarizada
np - nao polarizada
a - angulo de posicao da polarizacao medida
op - erro no ajuste da polarizacao

As estrelas padrao polarizadas sao medidas para obtermos uma correcao dos angulo

de posicao observados em nossas medidas para o referencial padrao. Os angulos de
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posicao observados em nossas medidas para as estrelas padrao polarizadas estao
também na Tabela 3.2. Essas direcoes de polarizacao sao comparadas aos valores
tabelados (SERKOWSKI et al., 1975; BASTIEN et al., 1988; TURNSHEK et al, 1990) e
as correcoes sao aplicadas aos angulos de posicao observados nos campos dos HHs
de forma a colocar todos esses angulos de posicao no referencial equatorial celeste,
crescendo de norte para leste. Observe como as direcoes de polarizagao para as
estrelas padrao polarizadas dos dias 11 a 16 de fevereiro de 2005 sao consistentes
entre si. Nos outros dias foram feitas modificagoes na configuragao instrumental de

forma que a mudanca no angulo era esperada.
3.2 Analise da polarimetria dos campos

Nossa hipétese de trabalho é a de que as caracteristicas da polarizacao medida
nos fornecem caracteristicas do CMI. A estimativa dessas caracteristicas é realizada
utilizando apenas objetos com valores confidaveis de polarizacao, ou seja, é restrita
aos objetos com P/op acima de um dado valor, sendo P o valor da polarizacao e op
o erro do ajuste (vide se¢ao 2.4). O erro na determinagao do angulo de posicao da

polarizacao esta relacionado a essa razao por:

g = 28,65 %P(O), (3.1)

obtida por propagacao de erro (BEVINGTON, 1969) da equagao 2.14. Para um
P/op = 3, o erro calculado por essa férmula em 6 é 9,5°. Esse valor deve ser
um pouco maior pois a distribuigao de polarizagoes nao é gaussiana (NAGHIZADEH-
KHOUEI, CLARKE, 1993). Apés aplicarmos este critério de selegao (P/op > 3), fi-
camos com um ndimero final de estrelas, Ny (Tabela 3.1). Enfatizamos que fizemos
testes para P/op maiores e os valores obtidos tanto de diregdo quanto de largura
sao consistentes entre si. Sao construidos, entao, graficos das direcoes e valores de
polarizacao sobre o campo de interesse e seus histogramas de polarizagao e direcao,
como podemos ver na Figura 3.2 para um dos casos. Os graficos equivalentes a b) e

c¢) da Figura 3.2 para cada campo estudado encontram-se no Apéndice A.

A fungao gaussiana ajustada a distribui¢do dos angulos de polarizacao (gréfico c),

Figura 3.2), é dada por:

F(O) = A exp |~ |, (3.2)
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FIGURA 3.2 - Resultados da polarimetria para o campo de HH141. No gréfico a) temos os pardmetros
de Stokes e a polarizacdo média do campo; em b) temos os vetores de polarizacdo e
sua dire¢do sobre o campo; em ¢) temos o niimero de objetos para cada intervalo de
diregBes (histograma de dngulos de posicdo da polarizagdo), uma gaussiana ajustada e
seus parametros; e em d) um histograma de valores de polarizagio.

sendo 0y o valor médio dos angulos de polarizagao (centro da gaussiana) e gy g sua
dispersao, que no caso ideal deve corresponder ao og da equagao 1.1. E titil relembrar
a relagao entre a largura a meia altura (fwhm - Full Width at Half Mazimun) e a

dispersao de uma gaussiana. Ela é dada por:

fwhm =2 (9 — 90) =2V2In2 09, = 2, 355 09,G- (33)

O histograma ¢é alargado devido ao erro de cada medida de #. Assim, o valor da
dispersao deve ser corrigido do erro médio dos angulos de posicao da polarizagao
(PEREYRA; MAGALHAES, 2007) por:

[ I
—~

o

o~
~—

op = (0310— < og >%)2,
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sendo oy 0 erro em angulo relacionado a medida da polarizacao para cada estrela do
campo e < gy > a média aritmética desses erros. Assim, obtemos finalmente o valor

de op relacionado a equacao 1.1 para cada um dos campos (Tabela 3.1).

O gréfico a) da Figura 3.2 nos fornece a polarizagdo média (< Py >) do campo
observado (vide também Tabela 3.1). Sabendo que a polarizagao numa dada diregao
pode estar relacionada a extingao nessa mesma diregao, obtivemos também o aver-
melhamento (no filtro R) na direcdo dos campos observados. Este célculo foi feito
por Schlegel et al. (1998), e pode ser obtido através da interface do NED? (Nasa/Ipac
Eztragalactic Database).

Em nosso projeto, estda implicita a idéia de que o CMI possui um ordenamento.
Entretanto, essa hipdotese poderia estar errada. Caso esse fosse o caso, as direcoes
dos vetores de polarizagao estariam distribuidas de forma aleatéria e nao haveria
sentido em estimar um valor médio da diregao da polarizagao (e portanto do CM).
Mas isso é tipico do MI, como exemplificado pelo trabalho de Myers e Goodman
(1991), e todos os nossos campos mostram de fato um alinhamento dos vetores de
polarizagao, com ao menos um pico no histograma de angulos de posi¢ao (Tabela
3.1, Apéndice A). Nos casos onde hé apenas uma dire¢ao no histograma dos angulos

de posicao da polarizacao, essa é a direcao atribuida ao CM.

Algumas regices foram observados com dois campos deslocados (indicados por
‘campol’ e ‘campo2’ na Tabela 3.1). Isso nos permite verificar se o CM varia de
modo importante espacialmente (Mas note que a escala de tamanho real do campo
na regiao de FE depende da distancia). Para a regiao de HH19 a 27, 37 e 70, a
direcao média de polarizacao nao mostrou uma variagao consideravel. Assim, unimos
as estrelas dos dois campos para construir o histograma final (Figura A.1). J& para
a regiao de HH90, 91, 92, 93, 597 e 598, esse valor mudou bastante; como se trata
de um jato gigante, utilizamos a regiao mais préxima a fonte, no caso, o campo
1 (Figura A.12). Para HH271, 272 e 273, também juntamos os campos ja que as

dire¢oes nao variavam consideravelmente (Figura A.26).

Alguns campos foram observados com dois tempos de integragao o que permite
verificar se existe uma dependéncia importante dos resultados com a magnitude
maxima observada. Nossos dados nao mostram nenhuma dependéncia, como pode
ser visto na Tabela 3.1, campos 5A e B (HH56 e 57) e 18A e B (HH140, 141, 142 e

’http://nedwww.ipac.caltech.edu/forms/calculator.html
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counts

143). Os campos 13A, B, C e D (HH120), por terem 2 tempos, 2 filtros e 2 gaussianas

serao analisados mais a frente.

Na Figura 3.3 vemos que os dois primeiros histogramas de dire¢ao de polarizagao

tém larguras diferentes para cada campo. Reescrevendo a equacao 1.1:

0B = (gm)é "g), (3.5)

vemos que a largura da gaussiana (o) pode ser afetada: 1) pela turbuléncia (o(v));
2) pela densidades (p); 3) pelo CM (B). Assim, regides com maior CM tendem a
afinar a gaussiana, assim como regioes de menores densidade e turbuléncia também
tem gaussianas mais estreitas. Mais detalhes e referéncias sobre essa equagao vide

secao 1.4.1.1.

HHS2, 53, 54 HH74, 77, 139 HHI135, 136
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FIGURA 3.3 - Histogramas das dire¢coes de polarizagdo nas direcSes de HH52, 53, 54; HH76, 77, 139
e HH135, 136 respectivamente.

Como também podemos ver na Figura 3.3 em algumas regides foram observadas
duas diregoes de polarizacao. A escolha da diregao do CMI nesses casos é descrita a

seguir.

Em HH135 e 136 (Figura A.17), separamos as duas populagoes pelo médulo da po-
larizacao. Nesse caso, a componente cujos objetos tem modulo de polarizagao menor
que 1,5% é a que contém mais objetos. Assumimos a componente de menor médulo
como correspondente a uma componente de foreground (isto é, entre nés e a regiao

de FE), pois seus vetores de polarizacao se distribuem por todo o campo enquanto
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que a outra componente, cujos objetos tem maior modulo de polarizacao, se concen-
tra mais proxima a regiao de formacao onde se encontra o objeto HH. Outro ponto
a favor de considerarmos a componente de menor modulo de polarizagao como cor-
respondente a uma componente de foreground é que, estatisticamente, a polarizacao
tende a crescer conforme aumentamos a magnitude (e, também estatisticamente,
objetos de maior magnitude - menor brilho - correspondem a distancias maiores)
(Figura 3.4). Como essa componente se encontra entre nds e a regiao de FE, ela
deve modificar o médulo e a direcao do CM medidos, adicionando-se vetorialmente.
Dessa forma, devemos subtrai-la, e essa subtragao deve levar em conta tanto o moé-
dulo da polarizagao como sua direcao. Isso é feito a partir dos parametros de Stokes,
que sao medidos para cada estrela do campo. Para mais detalhes sobre esse campo,
vide nosso trabalho (RODRIGUES et al., 2007) (Apéndice B).

: =

IR

e

[ . [ . . L —

10 12 14 186 18
Magnitude

FIGURA 3.4 - Polarizagdo na banda R versus magnitude para as estrelas no campo de HH135 e 136.
FONTE: Rodrigues et al. (2007)

No caso de HH137 e 138 também conseguimos separar as duas populagoes por mo-
dulo de polarizacao (1%). Entretanto, diferente da regiao de HH135 e 136, a com-
ponente cujos objetos tém menor médulo de polarizagao (com centro em 86° - vide
Figura A.18) contém menos objetos. Subtraimos essa componente da componente
cujos objetos tem maior médulo de polarizagao (170°), o que alterou em apenas 1°
a direcao desta ultima, e obtivemos 171° para a direcao que consideraremos como

sendo aquela do CMI.

Como no caso de HH137 e 138, em HH444, 445, 446 e 447 (Figura A.32) a compo-
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nente com menor médulo de polarizagdo (nesse caso também a linha diviséria ficou
em 1%) contém menos objetos. Subtraindo vetorialmente essa componente daquela
com maior modulo de polarizacao, esta ultima se desloca para 151°, que ¢ a diregao

que atribuiremos a seu CM.

Na direcao de HH120 (Figuras A.14 e A.15), observamos duas componentes tanto
no filtro Re (em 47° e 101°) quanto no filtro I (39° e 99°). Também neste caso nao
conseguimos separa-las pelo modulo da polarizagao. Entretanto observamos que ha
uma separacao espacial entre as componentes, sendo que a componente de 100° esta
mais préoxima a regiao onde HH120 se encontra (o = 8h07m40s e 6 = —35°56).
Outro argumento a favor da componente de 100° como aquela que representa a
regiao de FE pode ser encontrado em Hickel e Vilas-Boas (2005). A diregao de 100°
representa a tangente da IRAS Vela Shell. Assim se pensarmos que o campo foi
arrastado pelo vento que formou a shell faz sentido esperar uma direcao tangencial.

Assim, usaremos essa componente como sendo a associada a regiao de FE de HH120.

No caso de HH160 (Figura A.21) também tinhamos duas gaussianas. A componente
de 57° contém poucos objetos, porém persiste mesmo quando utilizamos apenas os
objetos com razao sinal ruido muito alta (P/op > 5). Quando fazemos o histograma
usando apenas os objetos com valores de polarizacao entre 0 e 2%, apenas a compo-
nente em 150° é observada, enquanto que, ao fazer o histograma para objetos com
polarizacao maior que 2% observamos as duas componentes. Fazendo a subtracao da
componente de menor polariza¢ao (150°), continuamos a ter as duas componentes,
de forma que nada podemos concluir. Fazendo a subtracao dos objetos com polari-
zag¢ao maior (ou seja, temos objetos das duas componentes), nao sobram objetos no
histograma. Entao separamos as populacoes por angulo de polarizacao, e nao por
modulo: ao subtrairmos a componente de 57°, a componente anteriormente em 150°
desloca-se para 158°. J4 ao subtrairmos a componente de 150° nao sobram objetos
no histograma. Decidimos usar a componente dominante no campo, que ¢ a de 150°

para representar a regiao de FE.
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CAPITULO 4
INFORMACOES PREVIAS DOS OBJETOS DA AMOSTRA

Este capitulo contém uma compilacao de informacoes sobre os objetos HH estudados
e seus OEJs associados levantadas na literatura e sao:

e nome do OEJ;

e luminosidade bolométrica do OEJ;

e massa do OEJ;

e classe do OEJ;

e distancia;

e extensao do jato;

e angulo de posicao do jato.
As informagoes coletadas encontram-se nas Tabelas 4.2 (fonte) e 4.3 (jato). A legenda
das tabelas é composta pelo niimero do HH e a letra inicial da informacao a que se
refere. Se vamos, por exemplo, complementar a informagcao sobre a classe de HH23,

aparecera em negrito na tabela 23C, e aparecera a informacao complementar abaixo,

na legenda.
Abaixo apresentamos alguns comentarios relativos ao levantamento realizado.
Classe

Em alguns dos artigos consultados, a tnica informagao sobre a classe do OEJ em
questao era que se tratava de uma estrela T Tauri. Entretanto, sabemos que isso
pode significar se tratar de objetos de Classe II ou III. Na tabela, esses objetos sao

denotados por TT, e nos graficos (capitulo 5) como tendo classe 2,5.

FU Orionis ¢ uma fase de alta atividade na estrela, sendo a luminosidade nessa fase
altamente variavel. Acredita-se que corresponda a uma transicao da Classe I para a
Classe II (HARTMANN; KENYON, 1996). Sao indicados por FU Ori na tabela e como
de classe 1,5 nos gréficos (capitulo 5) junto com outros objetos em que nao se sabe

se pertencem a classe I ou II.
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Extensao

As extensoes de todos os jatos foram calculadas visualmente e comparadas aos valo-
res da literatura, quando existentes. O valor presente na tabela corresponde a uma
distancia média entre fonte e extremidade do jato ja que dois jatos de um mesmo
OEJ podem nao ter a mesma extensao. Para os casos em que temos a extensao total,
da extremidade do jato a extremidade do contrajato, dividimos essa distancia por
2. Nos casos em que nao se conhece a fonte, usamos a distancia entre os nés mais
distantes. Note que essa tltima estimativa de extensao em geral serda menor que o
tamanho real do jato, levando a um actimulo de pontos em extensoes baixas nos
graficos envolvendo extensao. Assim, nos casos em que ha duas estimativas de dis-
tancia, e, portanto, também de extensao, utilizamos a menor delas, ja que teremos
um acumulo aleatério de pontos em baixas extensoes devido a esse e outros efeitos
- como uma extremidade “mais externa” do jato nao detectada, como foi por muito
tempo o caso de HH 90, 91, 92, 93, 597 e 598 (BALLY et al., 2002) e também o caso
de HH 46, 47 (HARTIGAN et al., 2005).

O tnico caso em que encontramos problemas no valor de extensao citado foi para HH
444, 445, 446 e 447. As dimensoes citadas em Mader et al. (1999) estao incorretas.

Os valores corretos sao os de Reipurth et al. (1998).
Angulo de posicao

A dire¢ao do CM medida polarimetricamente restringe-se ao plano do céu (segao 1.4).
E possivel também obter o angulo de inclinacao do jato com relagao ao plano do céu
observando ambos o movimento proprio, no plano do céu, e velocidades radiais, na
linha de visada, por efeito Doppler. Como neste trabalho nos restringimos a CMs

no plano do céu, também restringiremos as direcoes do jato a este plano.

As direcoes dos jatos HH sao obtidas por 3 métodos:

e diretamente da literatura;
e pelos nés de emissao;

e visualmente.

Como o proprio nome diz, obter o valor diretamente da literatura é considerar o valor

citado em algum trabalho prévio. E a forma mais simples. H& diversos casos em que
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conferimos os valores citados através dos outros métodos pelas imagens disponiveis.
Em todos os casos o angulo de posi¢ao (PA) de um dado jato calculada por diferentes

autores e/ou por mim sao consistentes, dando uma diferenga de, no maximo, 2 — 3°.

Obtemos o valor do PA do jato a partir dos nds de emissao quando utilizamos suas
coordenadas em ascensao reta («) e declinacdo (0) presentes na literatura. Elas s6
correspondem & projegao gnomonica (no plano do céu) ao longo do equador celeste
(0 = 0). Para projetarmos jatos nessas coordenadas no plano do céu e calcularmos
seu PA, basta multiplicar a componente da ascensao reta por cosd, conforme a
equacao:

tanf; = % cos 0, (4.1)

onde A« é a diferenca entre as ascensoes retas de dois nés (por exemplo), Ad é a
diferenca entre as declinagoes dos mesmos nés e, como nossas projecoes sao pequenas
("), 0 0 em cosd pode ser um valor médio de declinacdo dos nés. O valor de 6;
obtido, se tomarmos sempre valores positivos e nao levarmos em conta a direcao de
propagagao do jato, é o PA do jato ou seu complementar, o que decidimos através
da imagem, e observando sempre as direcoes de crescimento da ascensao reta e
da declinagao. Os valores presentes na tabela sempre correspondem a um angulo
entre 0° e 180° que define a direcao do jato, inclusive nos casos onde, na literatura
presente, se sabe a direcao, e onde, portanto, os angulos podem estar entre 0° e
360°. Um exemplo desse caso (obtengao da dire¢ao através dos nés) foram HH135 e
HH136, objetos presentes em nossa amostra que ja geraram um artigo (RODRIGUES
et al., 2007), vistos na Figura 4.1. Nesse caso, usamos a fonte central como referéncia,
tracamos vetores ligando a fonte central a cada no, fazendo a correcao pelo cosd e
entao calculamos a média das direcoes, finalmente obtendo as dire¢oes dos jatos. Ha
também casos em que nao ha fonte central e sé ha dois nds catalogados, de forma
que nao temos outro jeito de achar a diregao que nao considerando o vetor que liga

os dois nos.

Existem casos em que a direcao do jato nao existe explicitamente na literatura e os
nés nao possuem suas coordenadas publicadas. Nesse caso, a estimativa da direcao

é realizada visualmente através de uma imagem publicada. Um exemplo desse caso

¢é visto na Figura 4.2.

Sempre que possivel os resultados dos diferentes métodos foram confrontados. Assim,

encontramos uma inconsisténcia entre as diregoes citadas em Ray e Eisloeffel (1994)
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FIGURA 4.1 - HH135/136, um caso onde a diregdo do jato foi obtida pelos nés de emiss3o.
FONTE: Gredel (2006)

FIGURA 4.2 - Imagem de HH399, um caso onde a dire¢do do jato é obtida visualmente.
FONTE: As figuras sdo, respectivamente, de Rosado et al. (1999), Cernicharo et
al. (1998) e Yusef-Zadeh et al. (2005).

para a regiao de HH140, 141, 142, 143, que nao condiziam com aquela calculada
pelos nés (do mesmo artigo). Obtivemos uma imagem do Digital Sky Survey usando

a interface do skyview"

e reconhecemos o campo. Chegamos a conclusao de que a
direcao proposta para o jato era correta, mas nao suas coordenadas. Assim, propomos

novas coordenadas para esses objetos na Tabela 4.1.

'http://skyview.gsfc.nasa.gov/
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TABELA 4.1 - Novas coordenadas sugeridas para HH140, 141, 142, 143

HH né e 1)
140 C 145912 -63 10 44
D 145926 -631243
141 A 145915 -6312 33
D 145910 -631228
142 14 59 25 -63 10 38
143 1459 35 -63 11 52
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CAPITULO 5
RESULTADOS E DISCUSSAO

Nos capitulos anteriores, apresentamos varias grandezas associados ao MI, ao OEJ e
a seu jato. De nossos dados (Capitulo 3), estimamos o CMI, sua dispersao e o valor
médio da polarizagdo em um dado campo. Da literatura (Capitulo 4), obtivemos a
distancia, o avermelhamento interestelar na direcao do HH, a massa, luminosidade
e classe dos OEJ, bem como extensao e angulo de posicao do jato. Neste capitulo

discutiremos se existe relacao entre essas grandezas.

Grande parte de nossos resultados sao apresentados na forma de histogramas cumu-
lativos. Eles representam a fracao acumulada de uma dada quantidade. Com relagao
aos histogramas, que apresentam o nimero de ocorréncias dentro de um dado bin, os
histogramas cumulativos possuem a vantagem de prescindirem da definicao do tama-
nho de bin, o que é relevante no nosso caso, pois nao temos um nimero muito grande
de objetos. Além disso, histogramas cumulativos ilustram o teste de Kolmogorov-
Smirnov que utilizamos na andlise dos dados. Este teste estatistico quantifica a
probabilidade de duas distribuicoes nao serem as mesmas através de sua diferenca
méxima - vide Press et al. (1986). Chamaremos de ks; o teste para ver o quanto os
dados diferem de uma distribuicao randomica hipotética. O teste para ver se duas

distribuicoes de dados provém de uma mesma distribuicao serda denotado por kss.

Separamos a discussao sobre as correlacoes em trés partes: uma relacionada a dife-
renga entre o angulo de posigao do jato e do CMI (A#); outra relacionada com a
dispersao dos angulos de posicao do campo (og); e uma terceira procurando cor-
relagdes com a polarizagao média dos campos ((Pysr)). Para a correta avaliagdo de
nossos resultados, é importante saber as escalas de tamanhos dos campos observa-
dos: os HHs de nossa amostra possuem distancia entre 130 e 4300 pc; para campos
de 10’ isso corresponde, respectivamente, a 0,38 e 12,5 pc. A média de distancia dos
HHs é 749 pc (imagem com 2,18 pc de lado) e dos campos é 966 pc (imagem de 2,81
pc de lado).
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5.1 Correlagoes entre a diferenca de angulo de posicao do jato e do
campo magnético do meio interestelar e as propriedades dos jatos e
OEJs

Nesta secao buscamos correlagoes entre Af e as outras propriedades buscadas na
literatura. Relembrando, Af denota o valor da diferenga entre o angulo de posigao
do CMI e o angulo de posicao do jato. O angulo de posicao do CMI é apresentado na
coluna 11 da Tabela 3.1 e o angulo de posicao do jato é apresentado na ultima coluna
da Tabela 4.3. Os valores desses angulos estao entre 0° e 180°. Ao tomarmos sua
diferenca, esse valor, em mddulo, estara entre 0° e 180° também. Como nosso objetivo
¢é comparar duas direcoes, se o angulo entre elas for maior que 90°, seu complementar
(que é, portanto, menor que 90°) é equivalente para fazer essa comparagao. Assim,

nossos valores de Af estiao entre 0 e 90°.

Inicialmente, apresentamos a distribui¢ao cumulativa de Af (Figura 5.1) para todos
os nossos HHs. Temos 57 HHs em nossa amostra. A linha tracejada corresponde a dis-
tribuicao cumulativa esperada para uma distribuicao uniforme. Visualmente, as duas
distribui¢oes sao muito semelhantes, o que é corroborado pelo teste de Kolmogorov-
Smirnov (nesse caso o ksp), que fornece 82% de chance da distribuigdo de A ser
aleatéria. Esse resultado concorda com o trabalho de Ménard e Duchéne (2004), que
usa uma amostra de objetos T Tauri, porém nao concorda com uma série de tra-
balhos anteriores que mostravam correlagao (vide se¢ao 1.4.3). Qual a razao desses
resultados discrepantes? Para investigar a condi¢ao na qual o CMI desempenha um
papel relevante, analisamos, a seguir, se ha correlagoes para alguns subconjuntos da

amostra.

Na Figura 5.2 apresentamos os histogramas cumulativos para todos os objetos que
tem sua classe determinada (35 dos 57), para os objetos mais jovens (Classe 0 e I, 23
dos 57) e para objetos em estdgios mais avancados de FE (Classe 1T e III, 12 dos 57).
Os objetos em que havia divida se pentenciam a Classe I ou II (vide Tabela 4.2)
foram considerados como estando nos estagios iniciais, juntamente com os objetos de
Classe 0 e I. Os resultados nao se alteram se esses objetos sao classificados juntamente
com os de Classe II e III. ks; fornece 28% de chance de que a distribui¢do nos
estagios mais embebidos seja randomica e da 74% de chance de ser aleatdria para as
TTauris. O ks, d&d uma chance de 48% de os dois conjuntos de dados pertencerem
a mesma distribuicao. No histograma para estagios iniciais os objetos se acumulam

por cima da linha reta pontilhada, indicando que esses objetos tendem a possuir
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FIGURA 5.1 - Histograma cumulativo da diferenca entre as direcdes do CMI e do eixo do HH (A#).
Fcum representa a fracdo cumulativa.

preferencialmente valores pequenos de Af com relacao a uma distribuicao uniforme.
Logo, esses histogramas, junto com o teste de Kolmogorov, indicam que OEJs nas
fases iniciais tem jatos preferencialmente paralelos ao CMI enquanto aqueles mais
proximos a SP tem jatos em direcoes aleatérias com relagao ao CMI. Lembramos
que, se o colapso do objeto protoestelar acontece na direcao perpendicular as linhas
de campo, teremos a formacao de um disco perpendicular ao CMI, e um jato paralelo
do CMI. Assim, isso indica que o CMI deve afetar os estégios iniciais de formagao e

ir perdendo importancia para outros mecanismos fisicos conforme o sistema evolui.

Gostariamos de lembrar que para Classes II e III s6 temos objetos de baixa massa
(BM), mas para Classes 0 e I temos ambas as massas. Nossa amostra é composta
principalmente de objetos de BM: 24 dos 57 (42%), enquanto nao sabemos a massa
para 26 deles (46%) e somente 7 deles (12%) sdo de massa intermedidria e alta
(MIA). O resultado geral da Figura 5.2 é, consequentemente, dominado pelos objetos
de BM. Como poucos objetos tem massa e classe determinados ao mesmo tempo,
nao pudemos testar conclusivamente subamostras de alta e BM entre os objetos nos

estagios iniciais de FE.

Mesmo assim, testamos se ha correlacao para objetos de massas diferentes fazendo
os histogramas cumulativos apresentados na Figura 5.3. Visualmente os histogramas
sao uniformes, tanto para BM como para MIA. O teste ks; nos da 64% de chance
da distribuigao de BM ser aleatéria e 96% para a de MIA ser aleatéria. Ao fazermos
kso para comparar as duas distribuicoes, obtemos que elas provém de uma mesma

distribuicao com probabilidade de 89%. Esse resultado poder indicar que ambas as
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FIGURA 5.2 - Histogramas cumulativos de Af# FIGURA 5.3 - Histogramas cumulativos de A#

para todos os objetos que tem para todos os objetos que tem
classe determinada, para objetos massa determinada, para os obje-
nos estagios iniciais de FE (Classe tos de massa baixa e para os obje-
0 e ) e para objetos nos estdgios tos de massa intermedidria e alta.

finais de FE (Classes Il e 111).

distribuicoes sao aleatérias e que o CMI nao deve se correlacionar diferentemente
para objetos de alta e BM. Entretanto, temos poucos objetos de MIA, de forma que

este resultado pode mudar em estudos com amostras maiores.

A Figura 5.4, apresenta a extensao dos jatos como funcao da luminosidade bolomé-
trica da fonte para todos os objetos da amostra. Foram utilizados pontos diferentes
para representar os diferentes estdgios e/ou massas dos OEJs (vide legenda). Objetos
de luminosidades muito altas correspondem a objetos de maior massa. Os objetos
de BM concentram-se em luminosidades mais baixas (< 100), estando os objetos
mais jovens no extremo superior de luminosidades e os objetos mais velhos (mais
préximos a SP), no extremo inferior de luminosidades, a esquerda (vide Figuras 1.3
e 1.4). Esse grafico reforga nossa afirmagcao de que o resultado da Figura 5.2 (objetos
mais jovens se alinham na direcdo do CMI) deve ser dominado por OEJs de BM,
j& que objetos sem classe e/ou massa determinados caem principalmente do lado
esquerdo ( log(Lyo/Le) < 2 ) do grafico, junto com os objetos de BM em diversos
estagios de FE.

Um fator que pode ser importante na busca de correlagao entre objetos de diferentes
massas ¢ a colimacao do jato. Ela é medida pela extensao do jato dividida por
sua largura. Lembramos que efluxos de protoestrelas de alta massa parecem menos

colimados que efluxos e jatos de protoestrelas de BM (WU et al., 2004). Esses autores
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sugerem que isso ocorre por um efeito do angulo de abertura, nao da extensao, o
que é confirmado por nossa Figura 5.4, pois, na média, jatos de OEJs de alta massa
tendem a ser mais extensos. Assim, os eixos dos jatos de OEJs de alta massa podem
nao ser tao bem determinados, fazendo com que seja mais dificil encontrar uma

correlagao para esses objetos, mesmo que ela exista.
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FIGURA 5.4 - Gréafico da Ly,; do OEJ x extensio FIGURA 5.5 - Gréfico da classe do OEJ x exten-
do jato. sdo do jato.

Ménard e Duchéne (2004) propuseram que objetos mais brilhantes/extensos/bem
colimados estariam associados a jatos mais alinhados. Nossos dados mostram que
OEJs de BM em estagios mais embebidos de FE tem jatos mais alinhados ao CMI
(Figura 5.2). Pelas Figuras 5.4 e 5.5, vemos que essas afirmagoes sao equivalentes.
Isso torna nosso resultado consistente ao mesmo tempo com os primeiros traba-
lhos (vide se¢ao 1.4.3), que encontravam correla¢ao para objetos embebidos, e com

Ménard e Duchéne (2004), que nao encontravam correla¢do para objetos T Tauri.

A Figura 5.6 mostra Af versus a extensao do jato: jatos mais extensos se alinham
a angulos mais préximos a 90° do CM. Se nossos jatos correspondessem a adensa-
mentos de matéria se movendo no MI, nosso grafico concordaria com a simulagao de
Jones et al. (1996). Porém, essa simulagdo nao considera o suporte de pressao nao

sendo, portanto, adequada para representar os jatos HH.

A transferéncia de momento do jato para o MI pode ser estudada pela andlise do
comportamento da dispersao da direcao do CMI, o que sera apresentado na proxima

Secao.
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FIGURA 5.6 - Grafico de Af x extens3o do jato.

5.2 Correlagoes entre a dispersao do campo magnético do meio interes-

telar e propriedades dos jatos e OEJs

Nesta secao, procuramos correlacoes envolvendo a dispersao do CMI. O valor da
dispersao do CM serd denotado por op. Este valor encontra-se na coluna 12 da

Tabela 3.1. Antes de comegar a analisar nossos dados, relembremos a equagao 3.5:

o= (4r0) 72 51

Nela vemos que menores dispersoes podem estar relacionadas a regioes ou com CMs

maiores ou com densidade e turbuléncia menores.

Retomando a discussao sobre a relagao entre a extensao e outras quantidades, plo-
tamos a extensao contra a dispersao na Figura 5.7. Os jatos mais longos estao asso-
ciados a baixos valores da dispersao do CM. Uma questao é se os jatos longos sao
uma consequéncia das caracteristicas do MI ou se a influéncia do jato no MI pode
ser quantificada por sua extensao. No primeiro caso (vide equagao 5.1), os jatos se
propagam por longas distancias se estiverem em regioes menos densas, menos tur-

bulentas ou com maiores CMs. No segundo caso, o jato gera essas caracteristicas no
MI.

Em nossos dados (Figura 5.8) ha um indicativo de que os jatos em OEJs mais préxi-

mos a SP ocorrem em regioes com maiores valores de dispersao do CMI. Os estéagios
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FIGURA 5.7 - Gréfico de dispersdo do CMI x ex- FIGURA 5.8 - Histograma cumulativo das disper-
tensdo do jato. soes do CMI para todos os objetos,
para os objetos em estagios iniciais

de FE e para os objetos de classe Il
e lll.

iniciais e finais tem 36% de chance de seguirem a mesma distribuicdo: enquanto
os estagios iniciais se acumulam por cima (menores dispersoes), os estagios finais se
acumulam por baixo (maiores dispersoes). Isso também pode ser ilustrado/reforgado
pela média das dispersoes, que é menor nos estagios iniciais (13 + 4, sendo 12 £ 5
para BM e 14 + 2 para MIA) que nos estagios finais (15 + 3). Lembramos que o
que consideramos como estagios evoluidos é a partir de Classe II. Pela Figura 1.2, o
tempo para a formacao de um OEJ de Classe II ¢ 10°% anos. Isso indica que jatos in-
jetam turbuléncia no meio nessa escala de tempo. Consistentemente, muitos estudos
mostram que a energia dos efluxos pode regenerar os movimentos turbulentos em

nuvens moleculares em escalas de tempo de ~ 10° anos (REIPURTH; BALLY, 2001).

Varios parametros relativos a intensidade do efluxo (luminosidade, massa, forga)
aumentam quando a luminosidade do OEJ aumenta (WU et al., 2004). Dessa forma,
fizemos a Figura 5.9 para testar se ha correlagao entre Ly, e og. O grafico apa-
renta nao ter tendéncia alguma, assim como as médias para diferentes intervalos de
luminosidade ((08)1og (Ly,i/Lo)<2 = 14 £ 6 € (0B)0g (L /Le)>2 = 14 £ 5). Todavia,
sabe-se que objetos de luminosidades muito altas (10% - 10 L) sdo objetos de MIA.
Assim, é interessante verificar se a dispersao do CMI depende da massa do OEJ.
A Figura 5.10 apresenta os histogramas cumulativos para as dispersoes de todos os
28 campos, para os campos contendo objetos de BM (15 campos) e para aqueles

que contém objetos de MIA (7 campos). Comparando as distribuigoes de alta e BM,
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obtivemos apenas 10% de chance de as distribuicoes serem iguais. Isso indica que
regioes de FE de alta massa se comportam diferentemente de regioes de BM no
que concerne a dispersao do CM. Pela figura, os objetos de MIA se acumulam por
baixo, apresentando maiores dispersoes. As médias das dispersoes ({(op)py = 1245

e (op)mra = 15 £+ 3) também ilustram este resultado.

T T
30 x 4 [ —_tudo .
L [ .. alta massa !
[ ____baixa massa [ U
0.8 - -
H o
N =4 7 .
u
20 - - 0.6 - —
~ | x E
N B E(T‘t("( oo R L'.r.‘u L
& " 0.4 N
L o = = i r
P b4 X
10 - 2oy B x n r
[ LR . 1 0.2 - i
u ]
M | | L 0 L P R .
0 2 3 4 0 20 30
log(Lye /L) oy ()

FIGURA 5.9 - Griéfico da dispersio do CMI x lu- FIGURA 5.10 - Histograma cumulativo das dis-
minosidade bolométrica do OEJ. persdes para todos os objetos,
para os objetos de massa interme-
didria e alta e para os objetos de
baixa massa.

Os nossos resultados indicam que os jatos podem ser fontes importantes de disper-
sao do CMI (Figura 5.8) e também que a FE de MIA ocorre em regides com maior
dispersao do CMI (Figura 5.10). Contudo, essa dispersao nao exibe correlagdo com
a Lpy do OEJ (Figura 5.9). Uma possivel interpretagao desses resultados é que a
injecao de momentum no MI necessita de algum tempo para ocorrer. Considerando
que a evolucao de objetos de MIA é rapida, e que, portanto, essa injecao pode ainda
nao ter ocorrido, a alta dispersao observada nessas regioes deve ser uma propriedade
da nuvem molecular pré-FE. Dessa forma, a FE de MIA é uma consequéncia da alta
dispersao (maiores densidades/turbuléncias e/ou menores CMs estimulando/néo im-
pedindo o colapso), e ndo uma causa. Todavia, mais estudos sdo necessarios para

confirmar essa hipétese.
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5.3 Correlagoes entre a polarizacao média do meio interestelar e as pro-

priedades dos jatos e OEJs

Nesta segao tomamos os valores médios de polarizacao dos campos (coluna 13 da
Tabela 3.1) e plotamos contra as outras caracteristicas dos campos e dos OEJs e

seus jatos em busca de correlagoes.

Inicialmente, plotamos op X (Py;) na Figura 5.11. O valor méximo que (Py)
assume para uma dada dispersao decresce com o aumento da dispersao. Isso é es-
perado ja que em regides menos ordenadas (com dispersdes maiores) a polarizagao
média deve diminuir devido a soma de vetores em diferentes diregoes. Esse resultado
pode ser comparado com a polarimetria da Pipe Nebula apresentada por Alves et
al. (2008). Essa nuvem apresenta regides com e sem FE que apresentam comporta-
mentos diferentes relativos a polarizacao do MI. Na regiao sem FE, as dispersoes sao
tipicamente menores que 5°, com moédulo da polarizacdo maior que 5%, no regime
subcritico. Na regiao onde ha FE, os vetores de polarizagao apresentam as maiores
dispersoes (da ordem de 10°) e menores graus de polarizacao (menor que 4%), no

regime supercritico. Esses iltimos valores sao consistentes com os de nossa amostra.
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FIGURA 5.11 - Gréfico de dispersdo x polariza- FIGURA 5.12 - Gréafico da polarizagdo média do
c3o média. Ml x extingdo do MI com des-
taque para objetos de diferentes

massas.

Na Figura 5.12 podemos observar que, em regioes de baixa massa, a polarizagao
média cresce com o avermelhamento, enquanto que, em regioes de alta massa, ao

aumentarmos o avermelhamento, a polarizacao diminui. A polarizacao média obser-
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vada pode ser menor devido a diminuicao da eficiéncia de alinhamento dos graos.
Esse alinhamento depende do médulo do CM, da densidade e da turbuléncia do MI.
Uma mudanca na forma dos graos, no sentido de tornalos mais esféricos, também
pode ser responsavel pela diminuicao da polarizacao média observada. Talvez isto
tenha um paralelo no efeito de diminuicao da polarizacao observado em direcao ao

centro de cores no submilimétrico.
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CAPITULO 6
CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

O objetivo deste trabalho foi buscar correlagoes entre as caracteristicas do meio
interestelar e as caracteristicas de objetos estelares jovens e seus respectivos jatos.
Para isso, realizamos polarimetria 6ptica CCD no filtro R (capitulo 2) de 28 campos
contendo 57 objetos Herbig-Haro. Cada campo é caracterizado por: uma diregao
média da polarizacao que corresponde a direcao da projecao do campo magnético
do meio interestelar (CMI) no plano do céu; uma dispersao da polariza¢ao que pode
ser associada a dispersao desse campo; e a uma polariza¢ao média (capitulo 3). Pos-
teriormente foram compiladas da literatura (capitulo 4) outras informagdes: massa,
luminosidade bolométrica e estagio evolutivo do objeto estelar jovem; extensao e
direcao do jato. Os resultados obtidos foram apresentados e discutidos no capitulo
5. Apresentamos agora um resumo dos principais resultados obtidos e algumas pers-

pectivas de continuacao deste trabalho.

Os principais resultados obtidos foram:

e O alinhamento entre a geometria do OEJ e CMI é uma funcao da idade
(classe) do OEJ: ha uma tendéncia de alinhamento dos jatos com o CMI
nos estagios iniciais de formacao estelar enquanto que jatos de objetos de
Classe II e IIT nao parecem ser alinhados. Isso concorda ao mesmo tempo
com os trabalhos de Kobayashi et al. (1978) e Strom e Strom (1987), que
encontraram correlagao entre a geometria de objetos jovens embebidos e o
CMI, e com o trabalho de Ménard e Duchéne (2004), que nao encontrou

correlagao no caso de objetos T Tauri;
e Jatos mais longos tendem a ser perpendiculares ao CMI.

e A dispersao média do CMI é maior para objetos mais proximos da sequén-
cia principal. Isso evidencia que a formacao estelar, provavelmente através
de efluxos de massa, transfere momentum para o MI. Essa transferéncia

deve ocorrer em escalas de tempo da ordem de 10° anos;

e Objetos de maior massa tendem a se localizar em regides com maior disper-
sao do CMI, sendo que essa maior dispersao pode ser uma caracteristica da

regiao anterior a formacao estelar de alta massa, influenciando-a, portanto.
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e Para valores maiores de dispersao do CMI, a polarizacao média medida
¢ menor. Os valores de op e (Py;) medidos sdo consistentes com os en-

contrados por Alves et al. (2008) nas regioes de formagcao estelar da Pipe
Nebula.

e A polarizacao cresce com o avermelhamento em regioes de baixa massa,
mas decresce em regides de alta massa. O primeiro caso estd de acordo
com o esperado, de que maior extin¢ao implica em maior polarizagao. O
segundo caso pode ser explicado por uma menor eficiéncia de alinhamento

dos graos ou por graos mais esféricos.

Além disso, um dos campos da nossa amostra, que se refere a um objeto provavel-
mente de alta massa (HH135/HH136), foi estudado em separado e deu origem a uma
publicagao (RODRIGUES et al., 2007) (vide Apéndice B).

Uma continuidade interessante deste trabalho seria comparar o CMI, observado no
optico, com a direcao do CM observada no submilimétrico para regioes de diferentes
idades. Dizemos isso motivados por HH24 MMS, uma fonte de Classe 0 que esta
presente em nosso trabalho e em Greaves et al. (1997), que fazem polarimetria no
submilimétrico. Os campos magnéticos estimados no éptico e no submilimétrico sao
alinhados. Assim, a direc¢ao inicial do CM (éptico, grande escala) ndo mudou com o

colapso (submilimétrico, escala de condensagoes).

As dispersoes apresentadas neste trabalho, em conjunto com as densidades e tur-
buléncias das regioes, nos fornecem uma estimativa do médulo do CMI, o que pos-
sibilitaria um aprofundamento de nosso estudo. Além disso, esse valor poderia ser
utilizado para calcularmos a razao entre a pressao do gés e a pressao magnética, o 3,
que nos ajuda a diferenciar entre regioes sub- e super-criticas e para remover outras

ambiguidades de interpretagao em varios dos casos que estudamos.

Outra continuacao interessante seria buscar correlagoes utilizando outras caracteris-

ticas do jato, como numero de Mach e luminosidade.
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APENDICE A

DISTRIBUICAO ESPACIAL DA POLARIZACAO NOS CAMPOS
OBSERVADOS

Neste apéndice apresentamos a distribuicao dos vetores de polarizacao medidos sobre
o plano do céu para cada campo observado e seu respectivo histograma das direcoes
de polarizagao. As imagens de fundo utilizadas para plotar esses vetores sao do Di-
gital Sky Survey (DSS2 Red), e foram obtidas através da interface do SkyView'; a
distribuicao de angulos de polarizagao foi utilizada para determinar a diregao média
do CMI e sua dispersao (vide os valores apresentados em cada histograma), conforme
explicado no Capitulo 3. Nos casos em que o maximo do histograma apresenta-se
proximo de 0 ou 180°, fizemos o ajuste de uma gaussiana deslocando a distribuicao
observada de modo a centra-la no intervalo. Os valores corretos, e, portanto, utiliza-
dos no trabalho, sao os que aparecem em cada histograma associados aos parametros

da(s) gaussiana(s).

http://skyview.gsfc.nasa.gov/
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FIGURA A.1 - Histograma dos angulos de posicdo da polarizacdo para a regido de HH19, 20, 21,
22, 23, 24, 25, 26, 27, 37, 70. Este histograma contém os angulos de posicao para os
Campos 1 e 2.
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ABSTRACT

We present optical linear polarimetry in the line of sight to HH 135/HH 136. The polarimetry of the field stars
reveals two populations: one corresponds to a foreground interstellar component; the other originates in the inter-
stellar medium in the vicinity of the Herbig-Haro pair and, therefore, can be used to study the magnetic field in the
star-forming region. Its direction is aligned with the jet of HH 135/HH 136, which could be an indication that the
interstellar magnetic field is important in the outflow collimation. The interstellar magnetic field magnitude was
estimated to be of order 90 1G. According to recent numerical simulations, an interstellar magnetic field of such
strength can be important in the definition of the outflow direction. There is also evidence that the associated dark
cloud has an elongation parallel to the magnetic field. Our image polarimetry of the extended emission associated
with HH 135/HH 136 shows a centrosymmetric pattern pointing to knot E of HH 136. Previous near-infrared polar-
imetry traces a different illumination center, namely, IRAS 11101—5829, the probable exciting source of the system.
This discrepancy can be explained if the young stellar object emission is completely blocked in optical wavelengths
and the dominant optical source in the region is knot E, whose nature is uncertain. A discussion of the spectral energy
distributions of HH 136-E and IRAS 11101—-5829 is presented.

Key words: ISM: Herbig-Haro objects — ISM: individual (HH 135, HH 136) — ISM: magnetic fields —

techniques: polarimetric

1. INTRODUCTION

Magnetic fields are believed to play a crucial role in the phys-
ics of jets and outflows in young stellar objects (YSOs). The
models presently proposed to explain the outflow engine in low-
mass YSOs rely on a magnetocentrifugally driven mechanism
(Shang et al. 2007 and references therein; Ferreira et al. 2006).
Whether the magnetic field also defines the launching mecha-
nism and properties of jets in high-mass YSOs is still unclear.

Some observational findings suggest that the formation of
intermediate- to high-mass stars also proceeds via disk accretion
as in its low-mass counterparts, powering similarly highly col-
limated outflows (Marti et al. 1993; Brooks et al. 2003; Davis
et al. 2004; Gredel 2006). On the other hand, the interstellar
magnetic field can be relevant in the maintenance of jets, as is
suggested by the simulations of De Colle & Raga (2005). From
an observational perspective, Ménard & Duchéne (2004), based
on a sample of classical T Tauri stars, suggested that the objects
with bright and/or long jets might have their disk axes parallel to
the interstellar magnetic field.

HH 135 and HH 136 are very luminous Herbig-Haro (HH) ob-
jects discovered by Ogura & Walsh (1992), who presented optical
imaging and spectroscopy of the sources. They are located in east-
ern Carina in the southwestern portion of the dark cloud DCId
290.4+01.9 (Hartley et al. 1986), near the bright-rimmed H 1 re-
gion BBW 47 (Brand et al. 1986). The recently discovered in-
frared cluster 59 from Dutra et al. (2003) is also coincident with
the HH pair. A more complete description of the optical objects
in this region is presented by Ogura & Walsh (1992). The esti-

! Based on observations made at the Observatério do Pico dos Dias, Brazil,
operated by the Laboratorio Nacional de Astrofisica.

2 Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais, S30 José dos Campos, SP, Brazil;
claudiavr@das.inpe.br.

3 Instituto de Pesquisa e Desenvolvimento, Universidade do Vale do Paraiba,
Séo José dos Campos, SP, Brazil.

4 LATO-DCET/Universidade Estadual de Santa Cruz, Ilhéus, BA, Brazil.
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mated distance to the optical/infrared objects in this region is
in the 2.7-2.9 kpc range. DC1d 290.4+01.9, which has a size of
28’ x 12/, is included in the CO(J = 1-0) catalog of Otrupcek
et al. (2000). This line has a well-defined Gaussian shape with
aFWHM of 1.0 km s™! and Vi gg = —19.8 km s~ .

Infrared observations were recently used to detect and study
the physical properties of the H; jet by Gredel (2006). His H,
and [ Fe nn] continuum-subtracted narrowband images nicely trace
the line-emission morphology in the outflow. A CO molecular
outflow is also present (Ogura et al. 1998). Chrysostomou et al.
(2007) present imaging circular polarimetry of HH 135/HH 136
that suggests a helical magnetic field in the outflow.

The emission knots of HH 135 and HH 136 are distributed
in a practically straight line (Ogura & Walsh 1992). This could
be interpreted as evidence for two jets with a common origin.
However, both jets are dominated by blueshifted components,
which has led Ogura & Walsh (1992) to propose that each HH
object has a different source. Subsequent infrared polarimetry of
the extended emission associated with the HH objects has shown
that they have a common illuminating source, namely, IRAS
111015829 (Tamura et al. 1997). The apparent contradiction
of these two observations can be avoided by the scenario pro-
posed by Ogura et al. (1998). In this picture, the HH 136 jet is de-
flected by a molecular cloud, changing from a redshifted jet near
the IRAS source to a blueshifted one in its extremity (see Fig. 5
of Ogura et al. 1998).

IRAS 11101—5829 is a luminous (10* L) YSO (Ogura &
Walsh 1992) associated with molecular masers of different spe-
cies (Braz et al. 1989; Te Lintel Hekkert & Chapman 1996;
Walsh et al. 1997). Tamura et al. (1997) suggested that it is a
Herbig Ae/Be star encircled by a dust disk. In particular, the
presence of a 6.7 GHz methanol maser points to a high-mass YSO
(Walsh et al. 1997). The maser profiles have Vg in the range
—24 to —21 km s~!, indicating a kinematic distance of approx-
imately 3 kpc. This velocity is similar to that of DC1d 290.4+01.9,
which suggests that the /R4S source and the dark cloud are
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Fic. 1.—Histogram of the position angle of the observed polarization for field
stars with P/op > 5 in the line of sight to HH 135/HH 136. A two-Gaussian fit is
shown, whose parameters can be found in Table 1.

associated. Molecular emission in CO and CS is reported by
Zinchenko et al. (1995), Bronfman et al. (1996), and Ogura et al.
(1998). The millimetric continuum image of this source shows
evidence of more than one emission core (Hill et al. 2005). These
data also indicate a total cloud mass of 230 M., consistent with
the mass estimated by Ogura et al. (1998) of 150 M, using CO
observations.

In this work we present a study of the magnetic field in the
interstellar medium (ISM) around the pair HH 135/HH 136
using polarimetric optical data. Polarimetry of the optical nebula
associated with HH 135/HH 136 is also obtained. A brief discus-
sion of the IRAS 11101—-5829 and HH 136-6 sources is presented.
In § 2 we describe the polarimetric data and their reduction. The
results and discussion are presented in § 3. In § 4 we summarize
our findings.

2. OBSERVATIONS AND DATA REDUCTION

The observations were taken on 2005 February 12 with the
0.60 m Boller & Chivens telescope at the Observatorio do Pico dos
Dias, Brazil, operated by the Laboratorio Nacional de Astrofisica,
Brazil, using a CCD camera modified by the polarimetric module
described in Magalhaes et al. (1996). The employed technique
eliminates sky polarization (Piirola 1973; Magalhées et al. 1996).
The CCD array used was a SITe back-illuminated, 1024 pixel x
1024 pixel array. The above telescope and instrumentation give
a field of view of 10.5” x 10.5’ (1 pixel = 0.62"). The data were

taken with an R filter. Polarimetric standard stars (Serkowski
etal. 1975; Bastien et al. 1988; Turnshek et al. 1990) were ob-
served in order to calibrate the system and estimate the instru-
mental polarization. The measured values of the unpolarized
standard stars were consistent with zero within the errors. Mea-
surements using a Glan filter were also performed to estimate the
efficiency of the instrument. They indicate that no instrumental
correction is needed.

The reduction was performed using the IRAF facility. The
images were corrected for bias and flat-field. Counts in the ordi-
nary and extraordinary images of each object were used to cal-
culate the polarization using the method described in Magalhaes
et al. (1984). We used the IRAF package PCCDPACK (Pereyra
2000) in the polarimetric analysis. We obtained the polarimetry
of around 1600 objects in the field of view. The results are pre-
sented and discussed in § 3.

The ordinary and extraordinary images of the extended emis-
sion associated with HH 135/HH 136 did not overlap, allowing
image polarimetry to be performed. It was done considering
circular apertures of 2 pixel (=~1.2") radius centered in points
distant from each other by 4 pixels (=2.5”) in each CCD direc-
tion. The results are presented in § 3.

In addition, we performed differential photometry using as
calibrators USNO objects in the image: there are 490 in total.
With this we can estimate R magnitudes for all objects in the
field.

3. RESULTS AND DISCUSSION
3.1. Magnetic Field Geometry

The direction of the magnetic field component in the plane of
the sky can be traced by the position angle of the optical polari-
zation. It is valid if one assumes that the polarization originates
from the dicroic absorption of the starlight by nonspherical inter-
stellar grains aligned by the superparamagnetic mechanism (Davis
& Greenstein 1951; Purcell & Spitzer 1971; a recent review on
grain alignment can been found in Lazarian 2003).

Figure 1 shows the number distribution of the position angle
of polarization 6 for objects with P/op > 5, which corresponds
to oy < 5.7°. We have also discarded objects that have positions
superposed on the outflow. Using these restrictions, we reduce
our sample to 303 objects. The distribution is clearly bimodal,
with peaks at approximately 55° and 100°. Therefore, we per-
formed a two-Gaussian fit, which is also shown in Figure 1. The
fitted parameters and errors for bins of 10° are shown in Table 1
(first and third rows). The results are statistically the same for
smaller or larger bin widths. An inspection of the data shows
that these two populations have distinct spatial distributions and

5 IRAF is distributed by the National Optical Astronomy Observatory, which
is operated by the Association of Universities for Research in Astronomy, Inc.,
under contract with the National Science Foundation.

TABLE 1
PARAMETERS OF THE GAUSSIAN FiTs To PoLARIMETRIC DATA IN THE LINE OF Sigat To HH 135/HH 136

Mean Standard Deviation
Suggested Origin (deg) (deg) Data
HH 135/HH 136 region: with foreground..........c..cccoceevreviennnns 549 £ 14 142 +£ 1.0 This work
HH 135/HH 136 region: foreground subtracted..... 419 £ 1.2 13.8 + 1.0 This work
Foreground ISM: 10" x 10’ field.......cccoceveverrerrnnnnee. 100.5 £ 0.4 10.2 £ 0.3 This work
Foreground ISM: 5° x 5° field.... 107.7 £2.3 24.8 £2.9 Heiles (2000)
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FiG. 2.—Polarimetry of field stars in the line of sight to HH 135/HH 136 with P/op > 5 and P < 1.5%. Left: Vector representation of the direction and magnitude of the
polarization, the scale of which is presented in the upper right of the figure. The background image is from the DSS2 Red. The epoch of the coordinates is J2000.0. Right: Num-
ber distribution of the position angle of polarization for the same sample. The solid line is one of the Gaussian curves obtained in the two-Gaussian fit of Fig. 1.

polarization magnitudes. This is illustrated in Figures 2 and 3,
in which we have plotted the results for objects with polariza-
tion moduli smaller and larger than 1.5% (an arbitrarily chosen
number), respectively. The objects with small values of polar-
ization tend to be distributed in regions in which the extinction
is less pronounced (Fig. 2, leff). In Figure 2 (right) we show the
histogram of the position angle of this subsample, as well as a
Gaussian curve with the same mean and dispersion as in Figure 1
centered at 100°. The agreement indicates that the population
responsible for this peak in Figure 1 is well represented by po-
larization magnitudes smaller than 1.5%. The large vectors tend
to be located in a strip running from the southwest to the north-
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east of the image, which roughly corresponds to the dark cloud
(Fig. 3, leff). Again, one of the Gaussian curves in Figure 1 fits
the distribution of position angles well.

Our interpretation of the above results is that the population
with smaller values of polarization corresponds to foreground
objects in the line of sight to the HH pair, while the more polar-
ized objects have their polarization produced by grains associ-
ated with DCld 290.4+01.9, and hence trace the magnetic field
alignment in the star-forming region itself. To test this hypothesis,
we have used the compilation of Heiles (2000) to verify the po-
larization behavior in a larger field of view. We selected the ob-
jects within a 5° x 5° field centered at HH 135 and with P/op > 3
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Fic. 3.—Same as Fig. 2, but for stars with P/op > 5 and P > 1.5%.
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20 - % -
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Fic. 4 —Number distribution of the position angle of the polarization for ob-
jects in the Heiles (2000) catalog within a 5° x 5° field of view centered at HH 135
and with P/op > 3. A Gaussian fit is also shown; see Table 1 for the parameters.

(85 objects). The number distribution of the position angles and a
Gaussian fit are shown in Figure 4. The Gaussian parameters are
presented in Table 1 (fourth row). In spite of the larger dispersion,
the mean position angle of Heiles’ objects compares well with that
of our suggested foreground component. The mean polarization
magnitude of Heiles’ objects is 1%, which is also consistent with
our data. These results corroborate the supposition that the pop-
ulation with a mean angle around 100° corresponds to the large-
scale, and probably foreground, ISM.

Another way to constrain the origin of each population is to
determine the behavior of the polarization with distance, which,
however, cannot be properly estimated with our data. From a
statistical point of view, a faint object is generally farther than a
bright one. So, an alternative, but limited, approach is to check
the polarization dependence on magnitude. Figure 5 shows that
the polarization tends to increase with magnitude. This corrob-
orates our hypothesis that the larger polarization values are as-
sociated with objects at larger distances.

The above discussion gives us confidence that the small po-
larization component is associated with the foreground ISM in
the direction of the HH pair. Consequently, we should subtract
this component from the observations to obtain the interstellar
polarization produced by aligned dust in the star-forming region.
To estimate a value for the foreground component we have aver-
aged the polarization of the objects with observed polarization
smaller than 1.5%. This totals 212 objects with a mean polariza-
tion of 0.59% == 0.36% at 93.4° (the quoted error is the standard
deviation of the distribution). This value was subtracted from
our sample of 303 objects. (We would like to note that all the
arithmetic has been done using the Stokes parameters Q and U.)
The number distribution of 6 for objects with P/op > 3 is plotted
in Figure 6. The parameters of the Gaussian fit are shown in the
second row of Table 1. This distribution, which should represent
the magnetic field orientation in the HH 135/HH 136 region, is
similar to the uncorrected distribution but not the same. The mean
position angle is 41.9° £ 1.2°.

The direction of the interstellar magnetic field found above
can be compared with the geometry of the YSO, in particular
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Fi6. 5.—R-band polarization vs. magnitude for objects with P/op > 5.

with the outflow direction. The jet position angle (from north to
east in equatorial coordinates) has been estimated using the line
joining IRAS 11101—-5829 and given line-emitting knots: HH
135and HH 136-A, B, D, and H. There are other knots, but their
emission occurs mainly in the continuum, so they could not trace
the jet. The adopted position angle for HH 136 is the average of
its four knots. The resulting position angles are 40.0° for HH 135
and 37.9° & 0.2° for HH 136. Therefore, the component of the
interstellar magnetic field in the plane of the sky (=42°) and the
YSO outflow are approximately parallel.

An interstellar magnetic field aligned with the jet is the best
configuration for the propagation of the outflow in the ISM, as
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Fic. 6.—Number distribution of the position angle of the intrinsic polari-
zation for objects in the line of sight to HH 135/HH 136 with P/op > 3 after the
foreground polarization subtraction. A Gaussian fit is also shown; see Table 1
for the parameters.
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Fig. 7.—DSS2 Red view of'a 0.5° x 0.5° region centered on DCId 290.4+01.9.
The contour plot of 100 um /RAS is seen superposed. The epoch of the coordi-
nates is J2000.0.

recently demonstrated by De Colle & Raga (2005). These au-
thors conducted two-dimensional numerical simulations of clumps
(which, in their models, represent time-dependent ejection from
YSOs) propagating in a magnetized ISM. They found that jets
moving parallel to the ambient magnetic field can propagate to
much longer distances when compared with those that propagate
perpendicular to the magnetic field. They claim that this could
explain the correlation found by Ménard & Duchéne (2004) for
classical T Tauri stars; namely, the bright and long jets tend to be
parallel to the interstellar magnetic fields. The jet associated with
HH 135/HH 136 has a projected size of approximately 0.5 pc
and high luminosity, so in this object we could be seeing the ef-
fect of a parallel interstellar magnetic field keeping the jet. On the
other hand, Chrysostomou et al. (2007) have found evidence of
a helical magnetic field in the outflow of HH 135/HH 136 based
on infrared circular polarization, which can also have a role in
collimating the jet. The present evidence, however, cannot state
unambiguously which magnetic configuration is predominantly
acting as the main large-scale collimating mechanism in this high-
mass YSO.

The emission lines of Hy and [Fe n] in HH 135/HH 136 in-
dicate a fast, dissociative J-type shock (Gredel 2006). It is evi-
denced by the different space distributions of these emissions.
In a J-type shock, the transverse (relative to the propagation di-
rection) magnetic field is small. So the magnetic field direc-
tion inferred from our large-scale measurements may be similar
to that in the ISM in which the shock propagates. However, we
should again recall a possible helicoidal field in the outflow
(Chrysostomou et al. 2007), which would produce a C-type shock
or a J-type shock with precursors. More observations in order to
constrain the detailed shock physical conditions—for instance,
the H, v = 0 transitions—may be helpful in disentangling the
magnetic field geometry in the outflow region.

We could also ask whether the geometry of DCId 290.4+01.9
has some correlation with the magnetic field. Figure 7 shows a
0.5° x0.5° DSS2 Red image centered at DCld 290.4+01.9. The
lines represent the contour plot of the flux at 100 ym from /RAS.
HH 135/HH 136 can be seen in the lower right quadrant, north-
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east of the H n region BBW 47. The denser portion of the cloud,
as illustrated by the obscuration at optical wavelengths and dust
emission at infrared, seems to be elongated in the northeast-
southwest direction. If this is true, the interstellar magnetic field,
the HH outflow, and the cloud elongation are all nearly parallel.
This configuration is similar to what occurs in Lynds 1641 (Vrba
et al. 1988).

3.2. Magnetic Field Strength

The strength of the magnetic field in the plane of the sky B can
be estimated using

v
B = (4mp)'" 5o (1)

where p is the mass density of the ISM, v is the one-dimensional
turbulent velocity, and Afj is the dispersion of the magnetic
field direction. This expression was proposed by Chandrasekhar
& Fermi (1953) and relies on the equipartition of turbulent ki-
netic and magnetic energies and isotropy of the motions in the
medium. The overall idea behind this formula is still accepted
(Heitsch 2005), notwithstanding different effects that could lead
the above equation to not be the best estimate of the actual field:
large fluctuations of the magnetic field amplitude, the action of
nonmagnetic forces on the gas, and inhomogeneity of the inter-
stellar material (Zweibel 1996). Recent numerical simulations of
polarimetric maps of molecular clouds indicate that this formula
overestimates the magnetic field by a factor of 2 (Ostriker et al.
2001; Padoan et al. 2001; Heitsch et al. 2001; Heitsch 2005;
Matsumoto et al. 2006).

The value of Afp in the star formation region can be estimated
by the standard deviation of the fitted Gaussian to the number
distribution of the position angle of the intrinsic polarization (see
the second row of Table 1). This number is, however, an over-
estimate of the dispersion of the magnetic field direction, since
it includes the observational error associated with the 6 mea-
surement. Following the procedure suggested by Pereyra &
Magalhées (2005), we obtain a Afp value of 13.3°. The turbu-
lent velocity was considered to be that of the dark cloud, mea-
sured by Otrupcek et al. (2000) as 1 km s~!. A total mass density
of 1.4 x 10-20 g cm~> has been estimated from the number den-
sity of H; presented in Zinchenko et al. (1995), which was based
on CS(J = 2-1) measurements near the /RAS source. Consid-
ering a factor of 0.5 applied to equation (1), as discussed above,
we obtain an interstellar magnetic field strength of 90 4G. How-
ever, we would like to note that this value should be interpreted
as the order of magnitude of the field. The reason is twofold. On
the one hand, the observational values used in the magnetic field
calculation have their own uncertainties. On the other hand, the
values of the mass density, magnetic field dispersion, and tur-
bulent velocity could be tracing different portions of the ISM.
Heitsch (2005) obtained that a single estimation of B with the
above procedure can be in error by a factor of 7. In addition, we
would like to note that the above estimate of B should be as-
sociated with the large-scale ISM around HH 135/HH 136, not
with the outflow region. This value is larger than that measured
in the diffuse ISM of a few microgauss, but it is in the range
obtained for star-forming regions (see, e.g., Gonatas et al. 1990;
Chrysostomou et al. 1994).

Recently, Matsumoto et al. (2006) have studied the alignment
of outflows with magnetic fields in cloud cores through numer-
ical simulations. They found that the outflow tends to be aligned
with the large-scale (>5000 AU) magnetic field if the magnetic
field in the core is larger than 80 uG. Our above estimate of 90 uG



No. 5, 2007

20 %

T T [ T T T ™

40" [

50" [ r 4

-58 36'00“ i___’

-
F*

2 a0 [
=] il ]
30 _“fi—
wk htb ¢ ke
L - # 4
- - 1
50 -
# , - - .
Q_, ) -
-5847°00" [ 4
L Ll li | I 1.-Lu.| il - ! 4
h m_s s s S ] 5
111224 22 20 18 16 14
RA

FiG. 8. —R-band imaging polarimetry of HH 135/HH 136. Only measurements
with P/op > 10 are shown. The polarization vectors, whose scale is presented in
the top right corner, are superposed on our image. The two images correspond to
the ordinary and extraordinary beams separated by the calcite block. The gray rect-
angle marks the most likely position of the illumination source. The coordinate
scale is with respect to the right image and the vectors. The epoch is J2000.0.

may be interpreted as the strength in the dark cloud, i.e., the initial
magnetic field before the collapse (the B, of Matsumoto et al.
2006). So the enhanced magnetic field in the collapsing core that
originated the YSO has probably exceeded the limiting value of
80 G, making it plausible that in this region the geometry of the
magnetic field in the original cloud determined the direction of the
YSO outflow.

3.3. Imaging Linear Polarimetry of HH 135/HH 136

Figure 8 shows the imaging linear polarimetry of the emis-
sion nebula associated with HH 135/HH 136. The background
image is from our data: the object is seen twice because of the
beam splitting produced by the calcite block. Only measure-
ments with P/op > 10 are plotted. The vectors’ sizes show that
the polarization can be as high as 30%. The position angles
define a clear centrosymmetric pattern, typical of scattering,
whose center has been calculated and coincides with knot HH
136-E (following the denomination of Ogura & Walsh 1992).
From north to south, this knot is the second bright source in our
image. The centers calculated using the data over the HH 135
region or the HH 136 region are the same.

HH 136-E is the brightest point in the R-band image, having
a magnitude of 14.37 mag. Knot B, the second brightest, has a
magnitude of 14.78 mag, which corresponds to a flux 30% smaller
than knot E. In both estimates we have used an aperture radius of
3 pixels (=1.8").

Our imaging R-band polarimetry indicates HH 136-E as the
illuminating center of the scattering pattern, so it is unequivocally
associated with the region. Previous K-band polarimetry of the
same region (Tamura et al. 1997) also shows a centrosymmetric
pattern, but with a center coincident with IRAS 11101 —5829.
The dominant source in the infrared region is NIRS 17 (Tamura
etal. 1997; see also Fig. 5 of Gredel 2006), which is coincident
with knot J. They suggested that the /RAS source is obscured
from our view by an optically thick disk, which is evidenced by
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the “polarization disk,” but illuminates the associated nebula
through the optically thinner pole.

The optical depth of a dusty medium grows from infrared to
optical wavelengths. Therefore, in the R band, the disk around
the IRAS source can be optically thick even at its pole, thus pre-
venting any flux from escaping. This could explain why IRAS
11101—5829 is not the source of the optical light being scattered
in the nebula. However, the nature of knot E remains an open
question.

HH 136-E is the brightest R-band source in the outflow re-
gion and is associated with the infrared source NIRS 9, whose
infrared colors are consistent with a pre-main-sequence object
(Tamura et al. 1997). It has a very strong optical and infrared
continuum, with [S 1], H,, and [Fe 11] emission being practi-
cally absent (Gredel 2006; Ogura & Walsh 1992). This makes a
Herbig-Haro nature quite improbable. In spite of the sugges-
tion from Schmidt plates that knot E has important Ho emis-
sion, no slit spectroscopy at its exact position has been done.
The spectral energy distribution (SED) of the knots HH 136-A,
HH 136-B, HH 136-E, and HH 135 can be done using DENIS®
and 2MASS (Cutri et al. 2003) data and our photometry. None
of these sources are detected in longer wavelengths. The SED of
knot E has a rising slope from the / to the K band. A blackbody fit
to this curve provides a bolometric luminosity of ~4 L, which
would correspond to a ZAMS star of =2 M.

To explain the nontrivial radial velocity structure of the emis-
sion knots, and considering a common exciting source for HH
135 and HH 136 as indicated by previous K-band polarimetry,
Oguraetal. (1998) have proposed a scenario in which one of the
jets from the exciting source is deflected by a nearby molecular
cloud. The region of zero velocity is located around knots D, E,
F, and G (Fig. 9; see also Fig. 7 of Ogura & Walsh 1992). In this
region there is also a slight increase of the '2CO antenna temper-
ature (Ogura et al. 1998). In addition, there is an MSX source be-
tween knots F and G, which could represent the point of collision.
So another possible explanation of the nature of knot E would be
as the point at which the jet collides with the molecular cloud.

A spectroscopic analysis of knot E, as well as a detailed ve-
locity study of the whole complex, can probably shed some light
on what is going on in this region and on the true nature of this
object.

3.4. Spectral Enerqy Distribution of IRAS 11101—5829

Figure 10 shows the SED of IRAS 11101 —5829 based on lit-
erature data (see the figure legend for references). To estimate
the bolometric luminosity of IRAS 11101 —5829 we integrate a
cubic spline to its SED, which provides a value of 1.32 x 10* L,
at a distance of 2.7 kpc. This is in agreement with previous esti-
mates from Ogura & Walsh (1992) of 1.39 x 10* L, and from
Walsh et al. (1997) of 1.59 x 10* L. Both of them are based on
IRAS data, but consider different corrections. The above luminos-
ity can be used to constrain the stellar mass. Using the massive
star evolutionary tracks of Bernasconi & Maeder (1996) for Z =
0.02, we estimate an interval of 11-25 M, for the mass of the
central object. The higher masses are obtained if the object is
very young, with a convective envelope.

The SED of an embedded source contains more information
than just the luminosity of the central object. It results from the
reprocessing of the stellar flux in the circumstellar environment.
To exploit this aspect, we have used the recently available grid
of models of Robitaille et al. (2006) to reproduce the observed

6 VizieR Online Data Catalog, B/denis (N. Epchtein et al., 2005).



2340 RODRIGUES ET AL. Vol. 133
T
* IRAS
40 = IRAS error ellipse|
o SIMBA
7 0 MSX-6C
A GSC-22
30 B o USNO-B1.0
® 2MASS
7 o DENIS
20 -
10 - _
e ]
o
“ 0 -
2
3 4
e =10 -
4
20 -
-30 -
-40 -

40 30 20 10 0

Aot (arc.sec.)

Fic. 9.—Different wavelength sources in the region of HH 135/HH 136. The contour plot is the [S n] image (continuum included) from Gredel (2006). We use

different symbols to represent the data origin: see the legend at left.

SED of IRAS 11101—-5829. We have concentrated on models
whose parameters are as follows:

1. Luminosity 1.0 x 10* Ly < L < 1.4 x10* Lg; see discus-
sion above.

2. Mass, 11 My < M < 25 Mg; see discussion above.

3. Inclination i = 81.4°. Following Ogura et al. (1998) we
consider that the jets make an angle with the plane of the sky of
~5° and that the disk is perpendicular to the jets. Among the in-
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Fic. 10.—SED of IRAS 11101—5829. The observational data are from the
following resources: DENIS, VizieR Online Data Catalog, B/denis (N. Epchtein
etal., 2005); 2MASS, Cutri et al. (2003); MSX, VizieR Online Data Catalog, 5114
(M.P.Eganetal.,2003); /RAS, Beichman et al. (1988); SIMBA, Hill et al. (2005);
180, spectrum from the ZSO data archive (http://www.iso.vilspa.esa.es/ida/index
.html). The dotted and dashed lines represent two models from Robitaille et al.
(2006; see text for details).

clinations provided by Robitaille et al. (2006) we chose this
value as a good approximation to IRAS 11101—-5829.

4. Aperture = 100,000 AU. At a distance of 2.7 kpc, this
corresponds to 37”. This is the largest aperture provided by the
models. We have used it to approximate the angular resolution
of IRAS at ~90".

We then have 307 models that have been visually inspected.
In doing this, we have selected the best 41 models for which we
have calculated x? values. We found that models 3020025 and
3007152 produced the smallest x> values. Table 2 shows the
parameters of the models; we ask the reader to see a complete
description of them in Robitaille et al. (2006). This simple mod-
eling provides a object with a mass of ~13 M, which puts the
YSO near the ZAMS, with an age of 10° yr.

The above result is unexpected considering the presence of
jets that are typical of a younger object. To discuss this issue, we
would like to initially recall optical knot J (=NIRS 17). It is lo-
cated 1.8” from the IRAS 11101—5829 center position. How-
ever, the error ellipse of this source is 19" x 5", so it includes
the optical/infrared source (see Fig. 9). In the infrared and op-
tical, the knot emission is dominated by a strong continuum and
does not have [S n] emission lines (Ogura & Walsh 1992; Gredel
2006). So a Herbig-Haro nature appears to be ruled out. On the
other hand, the SED presents two maxima, in ~60 and ~2 pum.
The above modeling has implicitly assumed that its near-infrared
portion is caused by the circumstellar disk emission in the ob-
server direction, and therefore, it should have the same center po-
sition as the far-infrared emission. This might not be the case for
HH 135/HH 136. As proposed by Tamura et al. (1997), a pos-
sible geometry is one in which the near-infrared YSO emission
(produced in disk) is obscured from the observer’s direct view
but can flow from the pole and illuminate the nebular material in
the jet region. We propose that the near-infrared SED (knot J) is
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TABLE 2
PARAMETERS OF ROBITAILLE ET AL. (2006) MoDELS THAT BEsT FIT

THE IRAS 11101-5829 SED

VALUE

Model 3007152  Model 3020025

PARAMETER DESCRIPTION

Stellar mass (Mg) «vvveveeeveneeeeeninineeenene 12.87 13.01
Stellar radius (Re)..veeeerverervenerveeeennens 4.47 4.49
Stellar temperature (K) . 29,390 29,545
Envelope accretion rate (Mg yr~!)...... 1.04 %1073 6.71 x107*
Envelope outer radius (AU)..... 1.00 x 10° 1.00 x 10°
Cavity angle (deg) ......... 31.8 29.4
Disk mass (Mg) .......... ) 3.64 x 1072 1.69 x 102
Disk outer radius (AU) ....cccceevvenennene. 86.6 159
Disk inner radius (Rg)..c.coververerveervenens 1.00 1.00
Disk inner radius (AU) ....ccccevevveueneene. 9.51 9.53
Scale height factor..............ccccceeeeine 0.837 0.996
Disk flaring power........cccocoveeevennenne 1.073 1.104
Cavity density (CS)....cooervererrrrrennnns 1.25x10720 1.12x 10720
Ambient density (cgs). 6.09 x 102! 6.54 x1072!
Disk accretion rate (M, yr™).. 5.72x107° 7.04 %1077
Total A(V') along line of sight.. ) 4.90 x 103 0.99 x 103
Total luminosity (Le)......ccoveeverrrrenrnnn. 1.38 x 10* 1.38 x 10*
Disk scale height at 100 AU................ 6.84 8.77

the YSO reflected light in the pole cavity, as seen in HH 46
(Dopita 1978). In such a case, if the YSO emission were iso-
tropic, knot J whould trace the YSO’s SED. However, we should
recall that the YSO emits anisotropically. Supposing the adopted
inclination is correct, knot J should receive the emission from a
smaller inclination, which has a larger near-infrared component.
So the SED for an inclination of ~81°, as seen from a direct view,
should have smaller fluxes at these wavelengths. This would re-
sult in models having the properties of a more embedded, con-
sequently younger object. To do a proper modeling it would be
necessary to know the three-dimensional configuration of knot J
and the YSO.

4. CONCLUSIONS

We have presented optical linear polarimetry of HH 135/
HH 136 and the nearby ISM. Our main results are listed below.
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1. The polarization of stars mapping the magnetic field in the
star-forming region is nearly parallel to the Herbig Haro out-
flow. We suggest that the elongation of DC1d 290.4+01.9 is also
parallel to the magnetic field.

2. We estimate the interstellar magnetic field strength as being
of order 90 uG.

3. The interstellar magnetic field direction and magnitude
are adequate to play a role in determining the outflow direction
and keeping the jet collimation. However, a collimation by a
helicoidal magnetic field in the jet region is not discarded.

4. The R-band nebula associated with the HH pair has a clear
reflection pattern whose center is the knot HH 136-E. It seems
to be a star, but its nature could not be securely determined and
deserves more observational effort.

5. A simple modeling of the IRAS 11101—-5829 SED indi-
cates amass of 13 M, and an age of 1 Myr, which is inconsistent
with the presence of jets in the object. A less evolved stage might
be found if knot J is assumed to be produced by the reflection of
YSO light in the surrounding material.
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