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Resumo

A Pequena Nuvem de Magalhaes (PNM) é uma galdxia irregular e rica em gés, que
juntamente com a Grande Nuvem de Magalhaes (GNM) orbita a Via Lactea (VL). Elas
formam um sistema triplo em constante interacdo. A PNM possui metalicidade baixa,
e consequentemente seu meio interestelar (MI) apresenta propriedades particularmente
diferentes das observadas para o MI da Galaxia. Mais do que isso, a importancia do
campo magnético em escalas galacticas vem sendo evidenciada cada vez mais. Entao, o
objetivo desta dissertagao foi estudar a estrutura do campo magnético na PNM, e sua
relacao com componentes do MI desta galaxia.

Para este fim, utilizamos dados de polarimetria no 6ptico, obtidos no Cerro Tololo
Inter-American Observatory. Construimos um catalogo polarimétrico que contém 7.207
estrelas em 28 campos distribuidos nas seccoes Nordeste e da Asa da PNM. Os mapas
de polarizacao tracam o campo magnético no plano do céu diretamente, e pode-se obter
sua intensidade utilizando o método de Chandrasekhar & Fermi. A partir do catédlogo
polarimétrico gerado neste trabalho, conseguimos observar que o campo magnético na
PNM possui direcao bastante irregular, porém ¢é provavel a existéncia de dois padroes em
larga escala — o primeiro alinhado com a Ponte pan-Magelanica e o segundo alinhado com
a Barra da PNM. Obtivemos para o campo magnético regular Bes, = (1,84 £0,11) uG
e para o campo turbulento B = (2,920 4+ 0,098) uG. Esse resultado evidencia que na
PNM o campo aleatério domina com relagao ao de larga escala, justificando a observacao
de uma configuracao tao irregular para os vetores de polarizagao.

Correlacionando os mapas de polarizacao com estruturas presentes no MI da PNM,
pudemos verificar a presenga de diversos shells que podem possuir campos magnéticos da

ordem de algumas dezenas de uG. Também foi possivel observar ambientes onde o campo



regular parece ter sido destruido pela turbuléncia e outros onde ele pode ainda nao ter tido
tempo de se formar.

Derivamos a relacao entre polarizacao e avermelhamento, e obtivemos como resultado
que ela é da ordem de P/Ay ~ 2, o que indica que na PNM a eficiéncia para polarizagao
pode ser menor do que na Galaxia, talvez devido a alta turbuléncia e/ou ao fato de que
nela o campo regular ¢ muito baixo. Por fim, a partir da estimativa para as densidades
de energia do campo magnético e para o movimento de rotagao e de turbuléncia do gas,
pudemos mostrar que o campo magnético possui importancia dinamica para PNM, sendo

a componente turbulenta a maior responsavel pela pressao magnética.



Abstract

The Small Magellanic Cloud (SMC) is a gas rich irregular galaxy which, together with
the Large Magellanic Cloud (LMC), orbit the Milky Way (MW). They form a triple system
in constant interaction. The SMC is a metal poor galaxy and, due to this, its interstellar
medium (ISM) presents different properties from the Galaxy’s ISM. In addition to that, the
importance of magnetic fields on galactic scales is being recognized nowadays. Therefore,
the aim of this project was to study the magnetic field structure of the SMC and its
relationship with other components of SMC’s ISM.

For this purpose we have used starlight optical polarimetric data, obtained at Cerro
Tololo Inter-American Observatory. We have constructed a polarization catalog containing
a total of 7,207 stars in 28 fields in the Northeast/Wing sections of the SMC. The polari-
metric vector maps trace the ISM magnetic field component in the plane of the sky and one
can estimate its intensity towards a given region using the Chandrasekhar & Fermi method.
Making use of the polarimetric catalog from this work, we have found that the magnetic
field in the SMC, although varying from region to region, nevertheless shows two large
scale patterns — the first one aligned with the Magellanic Bridge and a second one aligned
with the SMC’s Bar. We derived for the regular sky-projected magnetic field a value of
By = (1.84+£0.11) puG, and for the turbulent magnetic field 0B = (2.920+0.098) uG.
These results evidence that in the SMC the random field prevails over the large scale field,
which explains the irregular configuration of the polarization vectors often seen.

Correlating the polarization maps with structures present on the SMC’s ISM, we could
identify the presence of several shells which may have magnetic fields up to a few tens uG.
It was also possible to observe environments where the regular field seems to have been

destroyed due to turbulence, and others where it seems that the large scale magnetic field



has not enough time to be formed.

Studying the relationship with polarization and reddening, we have obtained a value
for P/Ay ~ 2, which may indicate that the polarization efficiency in the SMC is smaller
than in the Galaxy, perhaps due to a higher turbulence and/or because of a smaller regular
magnetic field. Lastly, we have estimated the energy density for the magnetic field and for
the rotation and turbulent gas motions. We showed that the magnetic field is dynamically
important in the SMC’s ISM, and that the turbulent component is the largest contributor

to the magnetic pressure.
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Capitulo 1

Introducao

As Nuvens de Magalhaes (NMs) sao galdxias satélites da Via Lactea (VL), e juntamente
com esta formam um sistema triplo em constante interacao. Por serem galdxias préximas
da VL e, mais do que isso, possuirem a vantagem de serem face-on, elas se tornam perfeitos
laboratérios para estudos extragalacticos. As NMs sao galaxias particularmente interessan-
tes, pois, apesar da proximidade da Galaxia, elas apresentam metalicidade razoavelmente
menor. Isso as torna ideais, dentre outras coisas, para entender a estrutura e evolucao
das primeiras galdxias. A Pequena Nuvem de Magalhaes (PNM) se mostra ainda mais
diferente da Galaxia do que a Grande Nuvem de Magalhaes (GNM), motivo pelo qual ela
¢é o foco deste trabalho.

A importancia dinamica do campo magnético em escalas galacticas vem sendo eviden-
ciada cada vez mais, tanto pelo advento de simulacoes magneto-hidrodinamicas quanto
por medidas observacionais de alta resolucao. Entao, este trabalho teve como objetivo
tracar a estrutura do campo magnético para a Pequena Nuvem de Magalhaes, e entender
a importancia dele para esta galaxia.

A dissertacao estd organizada da seguinte maneira. Neste capitulo estd apresentada
a teoria em que este trabalho esta fundamentado, e também é feita uma breve revisao
bibliografica sobre as Nuvens de Magalhaes, em particular sobre a Pequena Nuvem de
Magalhaes. No capitulo 2 esta descrita a técnica observacional utilizada para determinar
a polarizagao interestelar no optico, sao apresentadas as caracteristicas dos dados obser-
vados e como foi realizada a reducao dos mesmos. No capitulo 3 sao apresentados os
resultados da reducao dos dados e como foram determinadas a direcao e a intensidade do

campo magnético. No capitulo 4 sao estudadas possiveis correlagoes entre polarizagao e
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outras componentes do meio interestelar (MI) da PNM e também é avaliada a importancia
dinamica que o campo magnético possui para essa galaxia. No capitulo 5 sao apresentadas

as principais conclusoes e perspectivas futuras para este trabalho.

1.1 O Meio Interestelar

O meio interestelar é composto por gas, poeira, raios césmicos, um campo de radiacao
e campos magnéticos. KEssas componentes estao altamente correlacionadas e vivem em
equilibrio, sendo uma das maiores evidéncias para este fato a equiparticao aproximada
entre as densidades de energia de seus constituintes (Maciel, 2002).

O campo de radiacao é proveniente de diversas fontes e processos — estrelas, emissao
térmica da poeira, resfriamento do gas, radiacao césmica de fundo etc. — e compreende
todo o espectro eletromagnético, do radio aos raios . Os raios cdésmicos sao particulas
altamente energéticas cuja origem nao é totalmente conhecida. Acredita-se que eles sejam
produzidos em nucleos ativos de galaxias e explosoes de supernova e em seguida acelerados
até alcancar as altas energias observadas.

No meio interestelar também sao observados campos magnéticos da ordem de alguns
uG. A sua existéncia foi inicialmente proposta por Fermi (1949) e confirmada observacio-
nalmente para a Galaxia por Hiltner (1949) e Hall (1949). A origem de campos galdcticos
ainda nao é conhecida com precisao, porém o mecanismo mais cldssico utilizado para ex-
plicd-lo é o de um dinamo - (Ruzmaikin et al., 1988).

O gés e a poeira sao os principais constituintes do meio interestelar. O gas que o compoe
é observado em diferentes fases: meio frio neutro, morno neutro, morno parcialmente
ionizado, morno ionizado e quente ionizado (Heiles, 2011). Essas cinco fases sdo associadas
a diversas estruturas — nebulosas, nuvens moleculares, regioes HII etc. Ja a poeira sao
graos microscopicos compostos de carbono, silicatos e/ou grafites, e sempre é observada
juntamente ao gas. Ela produz alguns efeitos observaveis como o avermelhamento da luz
das estrelas e a polarizacao interestelar, sendo o tltimo de particular interesse para este
trabalho.

O meio interestelar esta intimamente ligado a evolugao das estrelas e das galdxias.
Aquelas ejetam material para o MI na forma de ventos durante sua evolucao. Esse material

o enriquece com metais pesados produzidos nessas estrelas durante suas “vidas”. Em
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seguida esse material vem a formar nuvens interestelares, as quais num momento posterior
podem colapsar e formar novas estrelas, e desse modo o processo se repete continuamente.
A poeira é gerada quando o material esfria o suficiente para que moléculas, e depois
estruturas mais complexas, possam ser formadas. Também é necessario que a densidade
do meio seja razoavelmente alta, assim as atmosferas e envelopes de estrelas gigantes e
supergigantes frias sao os locais mais provaveis para formacao de graos interestelares. O
gas e a poeira interagem entre si e com as outras componentes do MI.

O campo de radiagao (principalmente o estelar) e os raios césmicos atuam, por exem-
plo, para o aquecimento e ionizacao do gas interestelar. Os campos magnéticos conseguem
modificar o fluxo de gas nas galaxias; sao importantes para explicar a formagao de ventos
e halos galdcticos; possibilitam o afluxo de massa em nicleos ativos de galaxias; controlam
a evolucao de nuvens interestelares; e se mostram essenciais para o processo de formacgao
estelar (Beck, 2004). Entao, nota-se que o entendimento das componentes do meio inte-

restelar é essencial para a compreensao da estrutura e da evolucao das galéxias.

1.2 Polarizacao da Luz

Sejam duas ondas eletromagnéticas planas, monocromaticas e com a mesma frequéncia,
uma com campo elétrico oscilando totalmente na direcao T e a outra na diregao y. Pode-se
considerar uma onda plana resultante propagando na direcao k = kZ, cuja representacao

matematica é dada por

E(7,t) = (Bope™ & + Eye'®f)el Rt (1.1)

onde w ¢ a frequéncia da onda; k ¢ o nimero de onda; E,, e E,, sao, respectivamente, as
amplitudes da onda nas diregoes 7 e ¥; 6, e 0, sao as fases relativas das componentes da
onda.

Pode-se dizer que essa onda esta polarizada para os seguintes casos:
(a) Se |0, — 0, = 2nm, com n € Z: onda polarizada linearmente;
(b) Se |6, — dy| = (2n £ 1)7, com n € Z: onda polarizada linearmente;

(c) Se |0, — 8,| = (2n+ 3)m, com n € Z e |E,,| = | E,y|: onda polarizada circularmente;
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(d) Outros casos: onda polarizada elipticamente.
(a) polarizagdo linear (b) polarizagdo linear (c) polarizagdo circular (d) polarizagdo eliptica
Figura 1.1: Representacao dos estados (a), (b), (¢) e (d) de polarizagao.

A figura 1.1 representa cada caso. Em (a), as componentes da onda estao em fase,
ou seja, atingem seus maximos e minimos ao mesmo tempo, e a onda estd linearmente
polarizada. Em (b), elas estao defasadas em 180° e a onda é linearmente polarizada, porém
com seu plano de vibracao rotacionado com rela¢ao ao caso (a). Em (c), as componentes
possuem magnitudes iguais e estao defasadas em 90°, o que causa a polarizacao circular.
Dependendo do sentido em que o plano de vibracgao esta rotacionando, diz-se que a onda
estd polarizada a direita ou a esquerda. Por fim, o caso (d) é o mais geral (Hecht, 2001).

Trés processos fisicos capazes de polarizar um feixe de luz sao a reflexao, a absorcao e
o espalhamento. O primeiro acontece quando um feixe atinge uma superficie que absorve
a maior parte das componentes da luz, refletindo apenas as que possuem um certo plano
de vibracao. O segundo, quando um feixe atravessa um material que absorve apenas
certas componentes da luz. Ja a polarizacao por espalhamento pode ser separada em
trés casos mais comuns — Rayleigh, Mie e Thomson. O espalhamento Rayleigh acontece
quando a radiacao interage com particulas e moléculas cujos tamanhos fisicos sejam muito
menores do que o comprimento de onda da radiacao. O espalhamento Mie ocorre quando a
radiagao interage com particulas com tamanhos fisicos da ordem do comprimento de onda
da radiacao. Por fim, o espalhamento Thomson acontece quando a radiacao é espalhada
por particulas carregadas e o limite de hr/(mc?) << 1 é satisfeito.

Também existem mecanismos fisicos que emitem luz intrinsecamente polarizada, exem-
plos sao a radiagao ciclotronica e sincrotronica. Em ambos os casos, particulas carregadas
espiralando em torno de um campo magnético emitem radiacao. A diferenca entre eles é a
velocidade com que a particula esta espiralando. No primeiro caso, ela possui velocidade

muito menor do que a da luz. No segundo, ela é da ordem da velocidade da luz. A tabela
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1.1 apresenta alguns exemplos astrofisicos em que a polarizacao da luz pode ser observada,

e os mecanismos fisicos associados a eles. A figura 1.2 representa estes mecanismos.

Tabela 1.1 - Exemplos astrofisicos para diversos mecanismos de polarizagao da luz.

Mecanismo

Exemplo!

Reflexao

Espalhamento Rayleigh
Espalhamento Mie
Espalhamento Thomson
Radiagao ciclotronica

Radiagao sincrotronica

Superficies sélidas de planetas e asteroides

Moléculas em atmosferas de estrelas frias e planetas

Poeira interestelar, envelopes de estrelas, nebulosas de reflexao e luz zodiacal
Elétrons livres em envelopes de estrelas e radiacao césmica de fundo
Elétrons espiralando em campos magnéticos de anas brancas

Elétrons espiralando em campos magnéticos de supernovas, radiogaldxias e quasares

polarizagdo por reflexédo

feixe refletido
polarizado

feixe incidente
ndo-polarizado 61|61

parede

feixe refratado
ndo-polarizado

polarizagdo por espalhamento

feixes espalhados
polarizados nas
diregdes x e z

z

x

feixe incidente
nio-polarizado

feixe emergente
ndo-polarizado

carga movendo
em duas diregdes

radiagdo sincrotrdnica

radiagéo
emitida

Figura 1.2: Mecanismos fisicos capazes de polarizar um feixe de luz e mecanismo que emite

luz intrinsecamente polarizada.

1.2.1

Os Parametros de Stokes

Uma forma de representar o estado de polarizacao da luz é através dos parametros de

Stokes, os quais foram definidos por G. G. Stokes em 1852.

equacao 1.1, a definicao matematica deles é expressa por

(1=8y=(E2) + (E2),
Q = Sl = <ng> - <Egy>?
U =58y =2(E,E,ycos(d, — dy)),

|V =255= 2(EopEoysen(d, — dy)),

I Exemplos retirados das notas de aula de Magalhes.

Supondo a onda plana da
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onde [ representa a intensidade total do feixe; () e U os parametros que definem pola-
rizacao linear; e V' o que define polarizagao circular. Eles estao ligados pela desigualdade
I > @Q* + U? + V2 a qual ocorre devido ao fato de a luz nao precisar ser totalmente
polarizada. As médias no tempo sao necessarias, pois pode haver alguma variacao das
grandezas (Jackson, 1998).

Do ponto de vista observacional, a forma mais 1til de representar os parametros de
Stokes é operacionalmente. Supondo filtros que transmitam metade da luz incidente,
podemos arranja-los de forma que seja possivel a determinacao dos parametros de Stokes
através da intensidade da luz que cada um deixa passar (Hecht, 2001). A figura 1.3
representa uma possivel combinacao de filtros. O filtro I; permite, apenas, a passagem
da componente polarizada na direcao 0 graus; I, da componente polarizada na direcao
45 graus; I3 da componente polarizada a esquerda; I, da componente polarizada a 90 graus;

I5 da componente polarizada a 135 graus; e Is da componente polarizada a direita.

I, Y I, y 1, Y
450
\*J *

0>0; U=0; V=0 | @=0; U>0; V=0 | 9=0; U=0; V>0
I, Y I, Y I, Y
45°
\}J ¥

Q0<0; U=0; V=0 | Q=0; U<0; V=0 | Q=0; U=0; V<0

Figura 1.3: Desenho esquematico de filtros que podem ser utilizados para determinar os

parametros de Stokes. Figura cedida gentilmente por Nadili Louise Ribeiro.

Utilizando estes filtros, a defini¢ao operacional dos parametros de Stokes é representada

por
(1 =1, (1.6)

Q=L —I) = —(2L — L) = (I, — ), (1.7)

U= (2L —I)) = —(2I; — I,) = (I — I), (1.8)

\V = (2L — Iy) = — (2015 — I) = (I; — I), (1.9)

onde I é a intensidade total do feixe, que pode ser obtida na auséncia de filtros; e I; a Ig
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sao as intensidades que passam pelos filtros 1 a 6, respectivamente. Assim, o parametro @),
que define polarizacao linear, pode ser obtido pela diferenca das intensidades que emergem
dos filtros 1 e 4; o parametro U, que também define polarizagao linear, pela diferenga
das intensidades que emergem dos filtros 2 e 5; e o parametro V', que define polarizacao
circular, pela diferenca das intensidades que emergem dos filtros 3 e 6.

Conhecendo-se os parametros de Stokes, a polarizacao linear de um feixe de luz é dada

por

P=+Q*+U?, (1.10)

0 = %arctg(%), (1.11)

onde P ¢é o grau de polarizacao; e 6 é o angulo de polarizacao. Para determinar a polarizacao
circular, basta dividir o parametro V' pela intensidade total I.

Uma propriedade interessante e 1til dos parametros de Stokes é que eles sao aditivos.
De modo que se diferentes feixes de luz sao sobrepostos, os parametros de Stokes do feixe
resultante sao a soma dos parametros de cada feixe individual. E importante destacar
também que a direcao # = 0 graus, eixo x na figura 1.3, corresponde a direcao Norte na

Astronomia.

1.2.2 Polarizacao pelo Meio Interestelar

Como foi mencionado na secao 1.1, a polarizacao interestelar é um dos efeitos ob-
servaveis causado pela presenca de graos de poeira no MI. A luz emitida pelas estrelas
em geral é nao-polarizada, ou seja, o vetor campo elétrico nao possui direcao preferencial
de vibracao. Porém, ao atravessar o MI, essa radiacao interage com os graos de poeira
presentes nele, e ganhando com isso um certo grau de polarizacao.

A primeira implicacao da polarizacao linear observada é a de que esses graos de poeira
nao podem ser esféricos e isotropicos. Desse modo, ao atravessa-los, a luz continuaria sendo
nao-polarizada, ja que seria absorvida e reemitida em todas as diregoes.

A figura 1.4 ilustra como a polarizacao é causada. Supondo que os graos de poeira
possuam uma forma alongada, a luz ao atravessa-lo sera mais absorvida na direcao do eixo
maior do grao, sendo as outras componentes espalhadas. A luz espalhada é polarizada
na dire¢ao de rotacao do grao. E a luz absorvida age no sentido de aquecer o grao, e

depois ¢ reemitida como radiacao de corpo negro, com pico no infravermelho distante.
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Essa radiacao de corpo negro ¢ polarizada na direcao perpendicular ao eixo de rotagao do

grao.

w)

radiagdo
éptica
ndo-polarizada

emissao

= mm/ submm
polarizada
gréo %
de radiagédo Q
poeira éptica
polarizada observador

Figura 1.4: Tlustragao de como a radiacao éptica nao-polarizada emitida pelas estrelas se
torna linearmente polarizada, ao atravessar graos de poeira no meio interestelar, e de como
a radiagao infravermelha emitida pelos graos pode ser intrinsecamente polarizada. Figura

cedida gentilmente por Nadili Louise Ribeiro.

Apesar de supor que estes graos interestelares sejam alongados, seria de se esperar que
a distribuicao espacial de seus eixos de rotacao fosse aleatéria. Assim, o efeito liquido
da polarizacao por absorcao dos diversos graos destruiria a polarizacao causada por um
unico grao. Entao, além de ser necessario que os graos sejam alongados, é também essencial
algum mecanismo fazer com que pelo menos parte dos graos possuam seus eixos de rotacao
orientados numa direcao preferencial.

O mecanismo de Davis e Greenstein (1951) foi o primeiro a obter algum sucesso ao
tentar explicar esse alinhamento. Ele supoe graos paramagnéticos, de modo que um campo
magnético externo induz um momento magnético nos graos. As diversas colisdes entre os
graos de poeira e o gas acarreta a aquisicao de rotagao pelos graos, existindo equiparticao
entre a energia média de rotacao dos graos e a térmica do gas.

O movimento de rotacao da poeira leva a uma constante mudanca na direcao do mo-
mento magnético em funcao do tempo. Acontece que tal mudanca provoca perdas na
energia de rotacao do grao. Portanto, esse mecanismo supoe que exista dissipacao para-
magnética. Um torque aplicado no grao age no sentido de tornar o campo magnético e o
eixo de rotagao dos graos alinhados, de modo a nao existir mais perdas de energia. Pois,
nesse caso, a direcao do momento magnético deixa de variar com o tempo, resultando entao
no alinhamento requerido para explicar a polarizacao observada. Nota-se que o mecanismo

também supoe a existéncia de um campo magnético externo. Isso nao foi um problema, ja
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que Hiltner e Hall, em 1949, observaram polarizagao interestelar para a Galaxia, indicando
que este campo externo realmente deveria existir.

No mecanismo de Davis e Greenstein, o problema é que o tempo de relaxacao para-
magnética é muito alto. Assim, a alta taxa de colistes entre os graos e o gas nao deixaria
que o torque levasse ao alinhamento dos graos com o campo magnético. Hoje em dia, o
mecanismo mais aceito para explicar tal alinhamento é o de torques radiativos. A interacao
entre um grao de poeira e a componente anisotropica do campo de radiacao estelar provoca
o chamado torque radiativo.

Hoang e Lazarian (2009) mostraram que o torque radiativo, sofrido por graos com for-
mato helicoidal, primeiramente alinha o eixo menor do grao com seu momento angular, e
posteriormente estes dois eixos com o campo magnético. O problema é que para isso ocor-
rer a energia de rotacao do grao deve ser maior do que a energia térmica do gas. Porém,
Lazarian e Hoang (2008) mostraram que graos superparamagnéticos sempre podem satis-
fazer tal condicao. A necessidade de que os graos sejam helicoidais e superparamagnéticos
dificulta a explicagao para o alinhamento dos graos em ambientes onde este tipo de poeira
é improvavel. Entao, apesar de possuir varios avangos, a teoria do alinhamento de graos

ainda nao é completamente compreendida.

1.3 O Método de Chandrasekhar & Fermi

Existem diversas técnicas observacionais que podem ser utilizadas para estudar campos
magnéticos cosmicos — emissao sincrotron, efeito Zeeman, rotagao Faraday e polarizacao
interestelar. O método de Chandrasekhar e Fermi (1953) é um procedimento muito simples
que pode ser empregado para determinar a intensidade do campo magnético projetada no
plano do céu, valendo-se da polarizacao interestelar. Ele é baseado na dispersao dos vetores
de polarizagao de um conjunto de estrelas.

Lembrando que a polarizacao interestelar é aceita como fruto do alinhamento dos graos
de poeira com um campo magnético galactico, nota-se que, quando medimos os vetores
de polarizacao no 6ptico de um conjunto de estrelas, estamos mapeando também o campo
magnético projetado no plano do céu (écéu). Desse modo, eles imaginaram que a dispersao

na direcao dos vetores de polarizacao deveria ter alguma relacao com o campo magnético

e com o movimento de turbuléncia do gas. A teoria de que existe um “congelamento” do
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campo magnético com relagao ao gas é bem aceita, ou seja, Bé carregado pelo gas. Assim,
qualquer tipo de turbuléncia nele deve levar a algum encurvamento nas linhas de campo,
e esse encurvamento deve estar relacionado a dispersao dos vetores de polarizacao.
Sabe-se que pode ocorrer o aparecimento de ondas em fluidos submetidos a pequenas
perturbagoes. Alfvén (1942) mostrou, no caso de fluidos magnetizados, poderem surgir
modos que mais tarde ficaram conhecidos como ondas Alfvén. Estas se tratam de uma
flutuacao de velocidade transversal, tanto a k (diregao de propagagao da perturbagao)
quanto a B. Por ser perpendicular ao campo, essa flutuacao faz com que as linhas se

encurvem. A velocidade de fase deste modo é expressa por

B
Varp’

onde B é o campo magnético; e p é a densidade da matéria difusa, ja que as estrelas nao

vg = (1.12)

devem interagir de modo significativo com o campo.
Como esse tipo de perturbagao pode ser caracterizado por exponenciais imaginarias, a

oscilacao transversal de uma linha de campo particular pode ser representada por
y = Acos(kx — kvat), (1.13)

onde A é a amplitude da oscilacao; k£ é o numero de onda associado a perturbacao; y é o

deslocamento lateral da linha de campo; e x é a coordenada paralela a linha de campo.
Entao, para descobrir a velocidade lateral com que uma linha de campo se move e

o quanto esse deslocamento varia ao longo de x, pode-se calcular, respectivamente, as

derivadas parciais com relacao a t e a x

% = = Akvasen(kx — kvat), (1.14)
9y _
=Y = —Aksen(kx — kvat). (1.15)

Tomando a média quadratica das duas equacgoes acima e dividindo uma pela outra
temos que

72 =0y (1.16)

O maior “truque” desse método foi perceber que a dispersao dos vetores de polarizacao
(00) pode ser associada a variacao média do deslocamento lateral das linhas de campo ao

longo dele, ou seja, 6% = ¢/°.
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Outra consideracao feita é relacionada a velocidade lateral média com que as linhas de
campo se movem. Essa velocidade lateral nada mais é do que a velocidade de turbuléncia
com que o gas se move na direcao perpendicular as linhas de campo, no caso a dispersao
de velocidades na linha de visada (§V10s?), pois a informagao que temos é com relagao a
écéu, assim 72 = V%4>

Utilizando essas associacoes e combinando as equacoes 1.12 e 1.16, temos que

Besy = \/47rp‘5‘g4008. (1.17)

A equagao 1.17 resume o método de Chandrasekhar e Fermi (método CF). Nota-se que
ela esta em completa concordancia com o raciocinio original. Se 6 é alto, essa equacao
leva a um valor baixo para a intensidade de B, 0 que é de se esperar, ja que, se as linhas
de campo estao se encurvando muito, isso deve levar a uma diminuicao na magnitude do
campo. Isso também significa que a turbuléncia no meio é alta. Por outro lado, o campo
é alto para o caso em que 00 é pequeno, ou seja, a turbuléncia é baixa e existe pouco

encurvamento das linhas de campo.

1.3.1 Método CF Modificado

A equacgao 1.17 é valida apenas para casos em que 06 é pequeno. Quando foi feita a
associacao de 3 = 66, no fundo também foi utilizada a aproximacao de que 66 ~ d&(tgf)
(ver figura 1.5). Heitsch et al. (2001) realizaram a troca 660 — 0(tgf) no método CF, porém
perceberam que esta levava a subestimar os valores do campo em larga escala quando o
fluido era superalfvénico®, caso em que o campo turbulento pode ser alto. Para evitar esse
problema eles introduziram uma correcao: calculavam a média geométrica entre os campos
magnéticos obtidos pelo método CF padrao e o modificado por eles. Porém, nota-se que
essa corregao ¢ mais um artificio matematico do que uma solucgao fisica.

Dentre as diversas correcoes propostas para o método CF, uma que parece promissora
e conseguiu obter resultados satisfatorios para a intensidade do campo para diversos tipos

de fluidos foi proposta por Falceta-Gongalves et al. (2008). Eles notaram que uma forma

21LOS = line of sight (linha de visada).
3 Originalmente Chandrasekhar e Fermi (1953) partiram da hipétese de que a velocidade de turbuléncia

é isotrépica, e entdo utilizaram 7% = %1127 onde v é a velocidade de turbuléncia do fluido.
4 Um fluido é superalfvénico quando sua velocidade média é maior do que a velocidade Alfvén.
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Figura 1.5: Encurvamento das linhas de campo devido ao movimento de turbuléncia do gas.

Adaptada de Jackson (1998).

alternativa de deduzir o método CF é partindo diretamente da suposicao de equiparticao
entre as densidades de energias turbulentas magnética e cinética do gas

1 1
§p5VL208 ~ 8—W§BQ, (1.18)

onde 6B é a componente turbulenta do campo magnético. A equagao acima assume
que tanto o campo magnético turbulento quanto o movimento de turbuléncia do gas sao
isotrépicos. Essa abordagem é equivalente a suposi¢ao de Chandrasekhar e Fermi (1953)
de o encurvamento das linhas de campo de B estarem associados & turbuléncia do gas. A
aproximagao para angulos pequenos também pode ser escrita como d6 ~ 6 B/ Beg, (Zweibel,
1990). Entao, substituindo-a na equacao 1.18 retomamos a equagao 1.17.

Para generalizar essa equacao para quando a aproximacao de angulos pequenos nao for

boa, pode-se aplicar duas correcoes simples a equagao 1.18. A primeira é a de o campo

tot

magnético total no plano do céu ser expresso por By, = Besy + 0B, 0 que novamente supoe

tot
céu?

o campo turbulento ser isotrépico. A segunda é de que tg(06) ~ JB/B", assumindo

dB/B%" ser global. E entao nao existe problema em primeiro olhar a dispersao de 6 e

céu

depois calcular sua tangente. Assim, substituindo essas corregoes na equagao 1.18, temos

dVios
B.; B~ /4 . 1.1

A equagao 1.19 resume o método CF modificado por Falceta-Gongalves et al. (2008).

Nota-se a partir dela e da aproximagao de  B/B%" que para 66 — 0, B — 0, o que ja era
tot

esperado desde o inicio; para 60 — 7/4, temos B: — 0B, o que deve acontecer para o
caso no qual o campo tem uma inclinagdo muito grande com relagao ao plano do céu (ou

seja, sua componente nele é préxima de zero, restando apenas a componente turbulenta),
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ou quando simplesmente o fluido for superalfvénico, o que indica dB alto, podendo até
suprimir o campo em larga escala; e para 6 — 7/2, temos B., — 0B, onde o campo

magnético em larga escala é da ordem do campo turbulento.

1.4 Nuvens de Magalhaes

A Pequena e a Grande Nuvem de Magalhaes sao galaxias irregulares ricas em gas
e que orbitam a Via Lactea (VL), formando um sistema triplo em constante interacao.
Devido a proximidade com a Galéxia e a alta latitude galactica, as Nuvens de Magalhaes
se tornam um 6timo laboratorio para varios tipos de estudos. E possivel realizar medidas
observacionais com alta resolucao de diversas estruturas, ja que a luz emitida por elas nao
¢ muito atenuada por causa da poeira presente no disco Galactico.

As NMs sao galdxias com baixa metalicidade — 0,5Z,° e 0,2Z, para a GNM e a
PNM, respectivamente (Kurt e Dufour, 1998). Devido a isso, o meio interestelar dessas
galaxias possui propriedades particularmente diferentes das observadas para a VL. Dentre
as maiores diferencas, podemos destacar a alta razao gas/poeira (Meixner et al., 2010;
Bot et al., 2004; Stanimirovié¢ et al., 2000) e o excesso de emissdo no submm (Planck
Collaboration, 2011; Bot et al., 2010; Israel et al., 2010; Bernard et al., 2008). O conteudo
do MI das NMs também indica que elas sao galdxias relativamente jovens.

As Nuvens de Magalhaes sao objetos altamente estudados. A maior motivacao para tais
estudos consiste no fato de que o entendimento delas é fundamental para se compreender,
por exemplo, a evolugao de galaxias de altos redshifts até hoje em dia; a estrutura de
anas irregulares e do conteuido do MI das partes externas de galdxias espirais grandes;
a formacao estelar em ambientes de baixa metalicidade; galaxias anas em interacao; e a

relacao de galaxias satélites com as suas hospedeiras.

1.4.1 A Pequena Nuvem de Magalhaes

A Pequena Nuvem de Magalhaes possui um MI mais diferente da VL do que a GNM,
no entanto ela em geral é menos estudada. Esses sao dois dos motivos que encorajou este

trabalho a se focar na PNM.

5 Zs é a metalicidade do Sol, comumente utilizada como referéncia para metalicidade de outros objetos.
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Esta galaxia possui um diametro angular no céu de aproximadamente 5°, e de acordo
com medidas de magnitudes aparentes de estrelas gigantes se encontra a uma distancia de
(63 £ 1) kpc (Cioni et al., 2000). As duas estruturas em larga escala da PNM que mais
se destacam sdo sua Barra e sua Asa (ver figura 1.6). Abaixo estd apresentada uma breve

revisao bibliografica do que se conhece sobre o MI desta galaxia.

Figura 1.6: Imagem composta da PNM — Herschel-SPIRE, Herschel-PACS e Spitzer-MIPS
— 250 pm (vermelho); 100 e 160 pm (verde); e 24 e 70 ym (azul).

1.4.1.1 Radiacao Ultravioleta

O campo de radiacao no ultravioleta para a PNM ¢é cerca de 4-10 vezes maior do que
o da vizinhanga solar (Vangioni-Flam et al., 1980). Essa emissao no UV é dada principal-
mente por estrelas do tipo O e B, indicando entao que a PNM possui alta populagao estelar
jovem. Observacoes recentes no UV-distante, feitas pelo satélite Far Ultraviolet Spectros-
copic Explorer (FUSE), também mostraram que a emissao nessa regiao do espectro esta
fortemente correlacionada com a emissao Ha de regides HII (Pradhan et al., 2011), cor-
relacao esta ja esperada por o campo de radiacao estelar ser aquele que geralmente aquece

o gas formador das regioes HII.

1.4.1.2 Campo Magnético

O campo magnético na PNM ja foi previamente estudado através da aplicagao de
diversas técnicas — polarizacao interestelar no éptico, rotagao Faraday e emissao sincrotron.
Magalhaes et al. (2009) reanalisaram dados fotoelétricos de polarizagao interestelar no

éptico, apresentados em Magalhaes et al. (1990), e obtiveram um campo magnético em
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larga escala projetado no plano do céu da ordem de 1,7 uG e um campo turbulento de
3,5 uG. Mao et al. (2008) utilizaram medidas fotoelétricas para polarizagao interestelar
no 6ptico de Schmidt (1976, 1970) e Mathewson e Ford (1970b,a) e obtiveram um campo
magnético projetado no plano do céu de B, = (1,6 £0,4) uG.

Mao et al. (2008) também estimaram o campo magnético na diregao da linha de visada,
através da rotacao Faraday, com dados provindos do Australia Telescope Compact Array
(ATCA). Estimaram uma intensidade de Bros = (0,19 +0,06) uG e que o campo esta
apontando na dire¢ao contraria a nos.

Existem também diversos estudos baseados na emissao do continuo do radio. A partir
da emissao sincrotron, e supondo equiparticao entre as energias dos raios césmicos e do
campo magnético, Loiseau et al. (1987) estimaram um campo magnético para a PNM da

ordem de 5 pG.

1.4.1.3 Hidrogeénio Ionizado

O meio ionizado da PNM j&a foi mapeado a partir da observacao da emissao Ha. O
primeiro levantamento foi feito por Henize (1956), que detectou diversas nebulosas de
emissdo. Posteriormente, Davies et al. (1976) fizeram um levantamento mais completo, e
identificaram quais dessas nebulosas podiam ser classificadas como regioces HII. Existem
também medidas mais recentes feitas pelo Southern H-Alpha Sky Survey Atlas (SHASSA)
(Gaustad et al., 2001), que cobriu toda a PNM. Uma grande parte dessa emissao estd

associada a regioes HII, comumente conhecidas como berc¢ério de estrelas.

1.4.1.4 Hidrogénio Neutro

O levantamento mais recente e mais completo que se tem sobre o hidrogénio neutro (HI)
na PNM foi feito por Stanimirovi¢ et al. (1999). Eles combinaram dados dos telescopios
Parkes e ATCA, o que possibilitou o conhecimento da distribuicao espacial do HI para
escalas entre 30 pc e 4 kpc. Também realizaram a construcao do espectro de poténcia es-
pacial do HI, e observaram que ele obedece razoavelmente bem a relagao P (k) oc k=30420.02,
E essa poténcia é compativel com o valor obtido para a Galéxia, demonstrando os MIs

de diferentes galaxias poderem ter um mesmo mecanismo de formacao de estruturas. A

interpretacao que eles deram para esse espectro de poténcia é de que o MI da PNM tem na-
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tureza fractal e consiste de uma hierarquia de nuvens de HI as quais podem ter se formado,
por exemplo, por turbuléncia homogénea. O estudo da cinematica do HI possibilitou a
deteccao de trés “camadas gigantes” (supergiants shells) que possuem diametros de até
1,8 kpc, e parecem ser as mesmas previamente identificadas por Hindman (1967).
Estudos mais detalhados da cinematica do HI, feitos por Stanimirovié¢ et al. (2004),
mostraram existir um grande gradiente de velocidades para o HI. O mapa do campo de ve-
locidades sugeriu haver rotagao diferencial, e a construcao da sua curva de rotagao mostrou

que ela possui um pico para v,,; = 60 km/s, alcangado para um raio de apenas ~ 3 kpc.

1.4.1.5 Gas Molecular

O gés molecular da PNM foi mapeado pela primeira vez por Rubio et al. (1991), que
utilizaram dados obtidos pelo Columbia 1.2 m Millimeter-Wave Telescope para transicao
rotacional do *CO(J = 1 — 0). Mais tarde, Mizuno et al. (2001) realizaram medidas mais
precisas utilizando o NANTEN Millimeter- Wave Telescope. Ambos notaram que a maior
parte da emissao de CO se concentra nas regioes Sudoeste e Nordeste da Barra da PNM,
e esta fortemente associada a formacao estelar recente. Foram obtidas temperaturas de
antena para as nuvens densas de CO menores do que as observadas na Galaxia, indicando
que elas possuem tamanhos substancialmente menores.

O fator de conversao para a emissao de CO em densidade de coluna de H, obtido
¢ relativamente maior do que o da Galaxia (2 10 vezes), indicando que a PNM possui
fraca emissao daquela molécula. A interpretagao que Mizuno et al. (2001) deram é de
que essa diferenca pode ser consequéncia da baixa abundancia dos atomos de C e O. A
baixa abundancia de poeira também pode possibilitar que a radiacao UV penetre as partes
mais internas das nuvens moleculares, o que causa uma maior fotodissociagao do CO. Ja
a molécula Hy consegue sobreviver até raios maiores. Assim, o CO nao se mostra um bom
tracador para essa espécie, podendo levar a subestimacao da sua massa.

Posteriormente, Bot et al. (2007) estudaram a abundancia do gas molecular utilizando a
emissao da poeira no submm como tracadora. Foram feitas observacoes com o Swedish ESO
Submilimeter Telescope (SEST), utilizando o instrumento SEST Imaging Bolometer Array
(SIMBA ). As massas derivadas para as nuvens moleculares foram sistematicamente maiores

(da ordem de 2 vezes) do que as obtidas empregando o teorema do Virial e observagoes da
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emissao de CO. Porém, essa diferenga nao pode ser explicada por nenhuma mudanca nas
propriedades épticas da poeira na PNM. Ela parece ser devida a pressao magnética que

ajuda no suporte das nuvens.

1.4.1.6 Pocira

A poeira presente no MI da PNM também é altamente estudada. O primeiro mapea-
mento completo no infravermelho (IV) distante foi feito pelo satélite Infrared Astronomical
Satellite (IRAS), nos comprimentos de onda de 12, 25, 60 e 100 pum. Stanimirovi¢ et al.
(2000) estudaram os dados do IRAS, e a partir da construcao do espectro integrado per-
ceberam que a emissao no [V-distante nao podia ser devida a graos muito pequenos ou
moléculas PAHs®. Eles estimaram que a temperatura dos graos deve estar no intervalo
entre 23-45 K, ou seja, os graos na PNM sao em geral mais quentes do que os da Galaxia,
0s quais possuem temperaturas entre 17-30 K.

A razdo gas/poeira média obtida foi 30 vezes maior do que o valor para a Galaxia. O
espectro de poténcia espacial para a emissao dos graos em 60 e 100 pm obedece a relacao
P(k) o< k=32291 compativel com a lei de poténcia obtida para os dados de HI. Isso indica
que as nuvens de poeira possuem o mesmo comportamento que as de HI. O espectro de
coeréncia espacial para a poeira e o HI mostrou ambos estarem bem correlacionados para
escalas maiores do que 50 pc, com o coeficiente de correlacao maior do que 60%.

Bot et al. (2004) também estudaram a emissao dos graos no IV-distante somando aos da-
dos do IRAS outros obtidos para 170 um, com o satélite Infrared Space Observatory (1SO)
utilizando o instrumento ISO Imaging Photopolarimeter (ISOPHOT). A razao gés/poeira
obtida com esse estudo foi a mesma que a obtida por Stanimirovié et al. (2000), que é
maior por um fator 3 do que o esperado pela diferenca em metalicidade com a Galaxia.
Eles obtiveram uma temperatura de equilibrio para os graos no meio difuso de (22+2) K. O
modelo empregado para ajustar a distribuigao espectral de energia nao favoreceu moléculas
PAHs, graos muito pequenos e nem muito grandes, e também apresentou um excesso de
emissao para 60 pm que eles nao conseguiram explicar.

Planck Collaboration (2011) estudou o excesso no submm apresentado na distribuigao

espectral de energia, somando dados dos satélites IRAS, Wilkinson Microwave Anisotropy

8 PAHs = polycyclic aromatic hydrocarbons (hidrocarbonetos aromdticos policiclicos).
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Probe (WMAP) e Planck. Eles tentaram explicar o excesso de emissao no submm a partir
de flutuagoes da radiagao césmica de fundo, e obtiveram sucesso para o caso da GNM (que
também apresentava esse excesso), porém nao para a PNM. Eles sugeriram que talvez o
excesso seja devido a graos grandes de natureza amorfica somados a graos com movimento

de rotagao rapida.
Curva de Extingao

As curvas de extingao conhecidas para a PNM, diferentemente da Galdxia, possuem
um aumento acentuado para o UV-distante, e em geral nao apresentam a “corcova” para
2175 A. Uma possivel explicacio é que a abundancia de carbono na forma sélida é baixa
ou inexistente ou que a distribuicao de tamanho dos graos ¢é diferente da obtida para a VL
(Rodrigues et al., 1997).

Gordon et al. (2003) estudaram todas as curvas de extingao conhecidas para a PNM.
Eles atribuiram as diferencas apresentadas entre as curvas da PNM e as da Galdxia como
fruto da amostra de estrelas que foram utilizadas para a construcao delas. Diferente do
caso da VL, para a PNM as estrelas estao sempre associadas a regioes ativas e possuem
um viés para estrelas OB supergigantes.

Eles dividiram as curvas de extincao da PNM em dois grupos, um com a curva de
extingao média para a Barra da PNM, construida utilizando uma amostra de 4 estrelas
(AzV 18, AzV 23, AzV 214 e AzV 398). O outro com a curva para a Asa da PNM, que
foi construida utilizando apenas a estrela AzV 456, tnica que possui a ‘“corcova’ para
2175 A e nao apresenta aumento acentuado para o UV. As curvas médias obtidas estdo

apresentadas abaixo e os seus graficos na figura 1.7.

e Barra da PNM:

Ay = (2,744 0,13)E(B - V), (1.20)
{N(H]) = (13,18 £ 1,02) x 10*' Ay (1.21)
e Asa da PNM:
Ay = (2,05+0,17)E(B - V), (1.22)
{N(HI) = (7,40 £ 1,20) x 10* Ay (1.23)
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Onde Ay é a extingao na banda V medida em mag; F(B—V') é o excesso de cor medido

em mag; e N(HI) é a densidade de coluna do HI medida em atomos.cm™=.
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Figura 1.7: Curvas de extingao para a PNM retiradas de Gordon et al. (2003). A linha sélida

verde é o melhor ajuste do modelo de Fitzpatrick e Massa (1990), e as linhas tracejadas verdes

sao as incertezas. A linha sélida rosa é a curva do modelo de Cardelli et al. (1989) para os

valores de Ry medidos, e as linhas tracejadas rosas sao as incertezas. Os circulos azuis sao

os pontos observados.
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1.4.2 A Ponte pan-Magelanica

A evolucao dinamica do sistema PNM-GNM-VL parece ter gerado duas estruturas
particularmente interessantes: a “Corrente Magelanica” (Magellanic Stream) e a “Ponte
pan-Magelanica” (Magellanic Bridge).

A Corrente Magelanica é uma cauda de gés, e argumentam que esse gas pode ter sido
arrancado da PNM devido a soma de dois efeitos — pressao de arraste e interacao de maré
das Nuvens de Magalhaes com a Via Lactea. Ja a Ponte pan-Magelanica parece ter sido
produto dos mesmos efeitos sé que entre a PNM e a GNM (Bekki, 2009), e além de ser
formada de HI (Muller et al., 2004; Hindman et al., 1963), também possui nebulosidades
em Ha (Sofue, 1994) e populacao estelar jovem (Irwin et al., 1985), que pode ter nascido
ja na Ponte e nao ter sido arrancada das Nuvens.

Nao se sabe com exatidao se as Nuvens de Magalhaes se formaram como um sistema
bindrio ou se elas se acoplaram dinamicamente hé aproximadamente 4 Ganos atras (Bekki
e Chiba, 2005). A reconstrucao da histéria cinemética das Nuvens sugere que a tltima
aproximacao entre elas ocorreu por volta de 0,2 Ganos atras, na qual elas chegaram a
uma distancia entre 2 — 7 kpc, e a Ponte pan-Magelanica pode ter sido fruto dessa ltima
“colisao” (Westerlund, 1991). Também acredita-se que a PNM pode ter sido esticada nas
secgoes Nordeste e da Asa em diregao a GNM depois desta tltima “colisao”. Devido a
isso, este trabalho se concentra no estudo dessas regioes.

Medidas fotoelétricas de Magalhaes et al. (2009, 1990), Schmidt (1976, 1970) e Mathew-
son e Ford (1970b,a) sugeriram um campo magnético efetivamente alinhado com a Ponte
pan-Magelanica. A emissao sincrotron polarizada, apesar de fraca, também confirma a
existéncia de tal alinhamento (Haynes et al., 1990). Desse modo, o campo magnético pode
ter tido um papel importante para a formagao da Ponte. Esta hipotese é esperada, ja
que se observa material ionizado tanto nas Nuvens quanto na Ponte, e ja foi provado que
o campo magnético interestelar de galaxias pode ser forte o suficiente para influenciar a
dindmica do seu géds (Zweibel e Heiles, 1997). Assim, este trabalho tem também como
objetivo estudar uma possivel correlagao entre o campo magnético e o gas para as regioes

observadas.



Capitulo 2

Dados Observacionais

Neste capitulo estao descritos a técnica observacional utilizada para determinar a po-
larizacao interestelar no 6ptico, o modo como foram realizadas as observacoes, os dados, e

o modo como foi feita a reducao destes.

2.1 Polarimetria de Imagem Optica

A luz emitida por uma fonte qualquer pode ter natureza polarizada ou nao. Na secao
1.2, j& foram apresentados mecanismos fisicos capazes de polarizar a luz, e também fo-
ram mencionados alguns objetos astrofisicos que emitem luz intrinsecamente polarizada.
Porém, independente de como a luz se tornou linearmente polarizada, o objetivo dessa
secao é discutir uma técnica capaz de medir essa polarizacao. No caso, os parametros de
Stokes Q e U de um feixe de luz.

Como o propédsito é medir a polarizacao, é necessaria a utilizagao de um analisador
que seja capaz de separar um feixe de luz em componentes de diferentes polarizagoes.
Desse modo, pode-se utilizar um material que seja polarizador. Existem diversos tipos de
materiais que se comportam como tal, e para tanto eles precisam ser dicroicos, refletores,
espalhadores ou birrefringentes (Hecht, 2001). Um cristal que se enquadra em uma dessas
categorias é a calcita, ou carbonato de cédlcio (CaCQOj3), que é um material birrefringente, ou
seja, possui dois indices de refracao, que separam a luz incidente nele em duas componentes
— uma paralela e outra perpendicular ao seu plano de polarizacao, gerando duas imagens
(ordindria e extraordinaria). A vantagem de utilizar a calcita é que, devido ao fato dela
duplicar a imagem da luz que a atravessa, a contribuicao do fundo do céu em cada imagem

deve ser aproximadamente a mesma, de modo a polarizacao do fundo do céu acabar se
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cancelando.

Para medir os parametros Q e U de um feixe, é necessario rotacionar a calcita de, pelo
menos, quatro angulos convenientes, como foi mencionado na secao 1.2.1. No entanto,
do ponto de vista instrumental, é mais conveniente que a calcita seja mantida fixa, e que
seja utilizado algum outro material capaz de mudar a direcao de propagacao da onda
incidente e de maior flexibilidade para ser rotacionado. Um material que se enquadra
nesses requisitos é um retardador. Como o interesse é medir luz linearmente polarizada,
uma escolha adequada ¢é a utilizacao de uma lamina de meia-onda, um retardador que
introduz uma fase de 180° na luz incidente, ou seja, nao destréi uma possivel polarizacao
linear. A utilizacao desse retardador faz com que a luz incidente fique rotacionada de um
angulo 26, como pode ser visto na figura 2.1, devido ao diferente indice de refracao para

as componentes ordindaria e extraordinaria da luz.
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lamina retardadora
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Figura 2.1: Lamina retardadora de meia-onda rotaciona luz linearmente polarizada de um

angulo 6 para um angulo 26. Retirado de Hecht (2001).

Assim sendo, um aparato instrumental capaz de medir o grau de polarizagao linear
da luz é uma lamina de meia-onda seguida de uma calcita. Como o interesse é obter a
polarizacao no 6ptico, mais especificamente na banda V centrada em 540 nm, é necessario
colocar um filtro V apds a calcita, e para coletar a luz pode-se utilizar um CCD. A figura
2.2 é uma representagao esquematica dessa configuracao instrumental.

Utilizando tal aparato instrumental a intensidade da luz que chega ao detector é ex-

pressa por (Serkowski, 1974)

1(¢) = %10{1 + [Qcos(46) + Usen(40)]}, (2.1)

onde [, é a intensidade total do feixe; e ¢ é o angulo entre o eixo éptico da lamina de

meia-onda e o eixo Optico da calcita. A partir da equacgao 2.1, pode-se obter os parametros
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luz
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Figura 2.2: Configuragao instrumental que pode ser utilizada para medir o grau de pola-

rizacao linear de um feixe de luz.

de Stokes utilizando angulos ¢ = n x 22,5 graus, sendo n um nimero inteiro entre 0 e 15.

2.2 Observacoes

Os dados foram obtidos pelo observador Antonio Mario Magalhées, nas noites entre 13
e 17 de novembro de 1992, no Cerro Tololo Inter-American Observatory (CTIO), empre-
gando a técnica de polarimetria de imagem 6ptica no telescépio de 1,5 m. Foi utilizado um
detector CCD Tek1K-1 de 1k x 1k, com escala de placa de 0,434 ” /pixel, ruido de leitura
de 8,0602 ADUs e ganho de 9,005 e~ /ADU. Maiores detalhes sobre o aparato instrumental
podem ser obtidos em Magalhaes et al. (1996). Durante a missao foram utilizadas trés

secoes do CCD, as quais estao listadas a seguir:

Inteira = [1:1064,1:1024]
Média = [1:764,1:300]
Pequena = [1:400,1:300]

Foram tomadas imagens de bias e flat-field para posterior eliminagao dos ruidos instru-

mentais. A tabela 2.1 apresenta os parametros importantes para cada uma dessas imagens.

Tabela 2.1 - Parametros das imagens utilizadas para eliminagao do ruido instrumental.

Imagem Segao Noites # de imagens TT (s)7
Bias Inteira led 18 Minimo
Bias Pequena 2e4 29 Minimo
Bias Média 5 20 Minimo

Flat-field Inteira 1 10 20,0

"TI é o tempo de integracdo.
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Foi observada uma estrela padrao nao-polarizada para verificar se havia polarizacao
instrumental, e estrelas padroes polarizadas para realizar a conversao dos angulos de po-
larizagao para o sistema equatorial. A tabela 2.2 apresenta as informagoes relevantes e os

parametros de observacao para essas estrelas.

Tabela 2.2 - Informagoes relevantes e parametros de observacao para as estrelas padroes.

HD AR (J2000) DEC (J2000) my (mag) Noite Segao N®  TI ()7 Padrio
9540 01:33:15,81 -24:10:40,64 7,0 1 Pequena  1x16 20,0 Nao-polarizada
283812  04:44:24,92  +25:31:42,72 9,6 1 Pequena  1x16 8,0 Polarizada
23512 03:46:34,20  +23:37:26,50 8,2 2 Pequena  1x16 3,0 Polarizada
23512 03:46:34,20 +23:37:26,50 8,2 3 Pequena 1x4 3,0 Polarizada
23512 03:46:34,20  +23:37:26,50 8,2 4 Média 1x4 3,0 Polarizada
23512 03:46:34,20 +23:37:26,50 8,2 5 Média 1x4 4,0 Polarizada
298383 09:22:29,77 -52:28:57,28 9,8 5 Média 1x4 6,0 Polarizada

Foram observados 28 campos, com 8 x 8 minutos de arco, distribuidos nas seccoes
Nordeste e da Asa da PNM e no inicio da Ponte pan-Magelanica. A tabela 2.3 apresenta
as coordenadas deles e as noites em que foram observados, e a figura 2.3 apresenta suas
localizacoes. Foi utilizada a se¢ao inteira do CCD, tempo de integracao de 300 segundos,

e foi realizada uma exposicao para quatro posi¢oes de lamina (¢ = 0°,22,5°,45° e 67,5°).
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Figura 2.3: Campos observados sobrepostos a uma imagem do Spitzer/MIPS em 160 pm.

8 N = # de imagens x # de posicoes da lamina; 16 posicoes de lamina significa todas as possiveis, ou

seja, ¢ = 22,5° x n, com n = (0, 1,...,15); 4 posi¢oes de lamina significa ¢ = 0°,22,5°,45° e 67,5°.
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Tabela 2.3 - Coordenadas dos campos e noite em que foram observados.

Campo AR (J2000) DEC (J2000) Noite Campo AR (J2000) DEC (J2000) Noite

PNMOI  01:00:50,18  -71:51:55,21 1 PNM15 01:17:10,21  -73:14:35,79
PNMO02  01:00:49,78  -72:06:56,21 1 PNMI16  01:21:39,35  -72:44:39,12
PNMO03  01:00:49,37  -72:21:55,20 PNMI17  01:21:38,16  -73:14:40,11
PNMO04  01:00:48,95  -72:36:56,20 PNMI8  01:24:35,83  -73:37:11,41
PNMO05  01:03:48,90  -71:51:56,95 PNM19  01:30:32,35  -73:52:17,27
PNMO06  01:03:48,48  -72:06:57,95 PNM20  01:42:26,82  -73:52:26,92
PNMO7  01:05:16,92  -72:37:27,85 PNM21  01:45:23,27  -74:30:00,76
PNMO08  01:06:46,73  -72:21:59,77 PNM22  01:48:23,67  -74:00:03,71
PNMO09  01:08:15,60  -72:36:59,72 PNM23  01:51:22,76  -73:52:36,72
PNMIO  01:08:15,11  -72:52:00,71 PNM24  02:01:46,65  -74:15:17,83
PNMI1  01:09:44,18  -72:59:31,67 PNM25  02:00:15,79  -74:37:45,17
PNMI12  01:12:41,72  -73:29:33,66 PNM26  02:06:13,05  -74:37:52,86
PNMI3  01:14:11,86  -73:07:03,69 PNM27  02:09:12,80  -74:22:54,33
PNMI14  01:15:40,61  -73:22:04,73 PNM28  01:54:37,91  -74:30:20,12

NN NN NN NN = e
W W W U W AW W W W e W ot N

2.3 Reducao dos Dados

Os dados observacionais foram reduzidos pela autora deste trabalho, utilizando o soft-
ware IRAF. Primeiramente as imagens foram tratadas para a eliminagao dos ruidos ins-
trumentais, em seguida os parametros polarimétricos foram obtidos, e por fim foi feita a
calibracao de magnitudes e os catalogos foram construidos. A seguir estao descritos os

passos realizados.

2.3.1 'Tratamento das Imagens

Inicialmente as imagens foram tratadas para correcao de overscan, subtracao do ruido
de leitura e correcao para variacao de contagens pixel-a-pixel.

Se um CCD tivesse a mesma resposta para todos os pixeis, ao construir um grafico das
contagens em fungao da coluna (mantendo uma linha fixa), para uma imagem de flat-field,
o padrao observado seria o de uma funcao degrau. Nele as colunas com maior contagem
corresponde a area do CCD que pode ser considerada como confiavel para reducao e as

colunas com menor contagem a faixa de overscan do CCD. Partindo desse principio, foi
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utilizada uma imagem de flat-field e a tarefa implot, do pacote plot do IRAF, para deter-
minar a area do CCD a ser utilizada para redugao (trimsec) e a area de overscan (biassec),
que é uma area do CCD que nao fica exposta a luz e é utilizada como um patamar minimo
para que nao existam contagens negativas. A tabela 2.4 apresenta a trimsec e biassec para

cada secao do CCD utilizada.

Tabela 2.4 - Trimsec e biassec para cada secao do CCD utilizada.

Secao Trimsec Biassec

Inteira  [2:1024,2:1023]  [1028:1063,2:1023]
Média  [5:724,2:300] [741:761,2:300]
Pequena [5:360,2:300] [377:397,2:300]

Apés determinar essas secOes, as imagens de bias foram corrigidas por overscan e
trimsec, a partir da tarefa cedproc do pacote noao/imred/ccdred. Essas imagens foram
tomadas com o obturador do telescépio fechado e sao importantes para a subtracao do ruido
de leitura do CCD. Foram feitas imagens considerando trés se¢oes diferentes: inteira, média
e pequena, pois foram as se¢oes utilizadas para a observacao dos campos e estrelas padroes.
Logo, as correcoes de overscan e trimsec dependeram da secao utilizada. As imagens de
bias para cada caso foram combinadas empregando a tarefa zerocombine, também do pacote
mencionado anteriormente. As imagens puderam ser combinadas para toda a missao, ja
que nao foi observada nenhuma variacao importante das contagens médias entre as noites.

O proximo passo foi corrigir as imagens de flat-field por overscan, trimsec e bias.
O mesmo foi feito por meio da tarefa ccdproc. Entao, as imagens de flat-field foram
combinadas a partir da tarefa flatcombine, também do pacote anterior. Foi utilizada a
secao inteira do CCD, e as imagens foram tomadas apenas na primeira noite, porque nao
era de se esperar grande variacao no nimero médio de contagens e nem no padrao do flat-
field. Essas imagens foram feitas iluminando uma tela branca com uma luz, assim espera-se
que cada pixel esteja recebendo aproximadamente o mesmo ntimero de fétons por unidade
de tempo. Assim, pode-se utilizar essas imagens para corrigir a variagao pixel-a-pixel, ou

seja, normalizar a resposta de cada pixel dividindo as imagens dos objetos observados pelo
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flat-field.

Por fim, as imagens dos campos e das estrelas padroes foram corrigidas por overscan,
trimsec, bias e flat-field, novamente por meio da tarefa ccdproc. As corregoes de trimsec,
overscan e bias dependeram da secao do CCD que foi empregada. No caso da correcao de

flat-field, a tarefa ccdproc considerava automaticamente a secao certa a ser corrigida.

2.3.2 Parametros Polarimétricos

Apoés a eliminagao dos ruidos instrumentais, as imagens estavam preparadas para a
obtencao dos parametros polarimétricos, o que foi realizado por meio da tarefa quickpol do
pacote pcedpack, desenvolvido pelo Grupo de Polarimetria do IAG/USP (Pereyra, 2000).

A tarefa quickpol executa consecutivamente todas as tarefas necessarias para que seja
possivel o calculo dos parametros polarimétricos e pode ser utilizada nos modos para objeto

individual ou campo denso. Os passos que a tarefa realiza sao:

1. Daoedit/Daofind: No caso de objeto individual a tarefa daoedit é utilizada para
que seja indicada a estrela a ser reduzida. Para campo denso a tarefa daofind é

utilizada, a qual procura por todos os objetos do campo que possuem perfil estelar.

2. Ordem: Esta tarefa ¢ executada apenas no modo de campo denso, e é necessaria
para ordenar em pares as estrelas encontradas pelo daofind. Vale lembrar que, por

causa da calcita, a imagem de cada estrela se apresenta duplicada.

3. Daoedit/Daofind e ordem: No modo de campo denso existe a opc¢ao de re-
executar estas tarefas apenas para as estrelas brilhantes do campo, e entao apenas

essas estrelas sao utilizadas para executar a tarefa seguinte.

4. Imalign: Alinha as imagens de todas as posi¢oes da lamina com relacao a pri-
meira imagem. Este passo é necesséario, pois o movimento do telescopio durante a

observagao pode causar algum deslocamento entre as imagens.

5. Coorshift: Obtém os deslocamentos entre as imagens e cria arquivos com as novas

coordenadas para os objetos em cada imagem baseando-se nesses deslocamentos.

6. Phot: Realiza fotometria de abertura para todas as estrelas encontradas. Esta tarefa

¢é executada separadamente para cada posi¢ao da lamina.
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7. Txdump: Organiza os parametros necessarios para polarimetria, obtidos pela foto-

metria, para cada imagem em arquivos.

8. Pccd: Calcula os parametros polarimétricos (Q, U, og v p, P e 0) para cada abertura

utilizada pelo phot.
9. Macrol: Obtém a abertura que minimiza o erro polarimétrico.

10. Select: Neste caso utilizada para organizar os parametros importantes de cada es-

trela em um arquivo (coordenadas, informagao polarimétrica e abertura utilizada).

Para executar a tarefa quickpol é necessario entrar com uma série de parametros, os
quais estao listados na tabela 2.5. Além deles, também é imprescindivel especificar se sera
empregado o modo de objeto individual ou campo denso, no caso de campo denso se serao
utilizadas apenas estrelas brilhantes para executar a tarefa imalign; entrar com a imagem

de referéncia; e a lista de imagens para todas as posi¢oes da lamina.

Tabela 2.5 - Lista de parametros de entrada para a tarefa quickpol.

Parametro Valor Descrigao
Bozsize 35,0 Tamanho da caixa menor, em pixeis, utilizada no imalign para alinhar as imagens
Bigbox 39,0 Tamanho da caixa maior, em pixeis, utilizada no imalign para alinhar as imagens
Shiftx ~ 32,0 Distancia em pixeis, no eixo x, para o par de imagens das estrelas
Shifty ~ 34,0 Distancia em pixeis, no eixo y, para o par de imagens das estrelas
Deltax 2,0 Erro permitido em pixeis, na coordenada x, para ordenar os pares
Deltay 2,0 Erro permitido em pixeis, na coordenada y, para ordenar os pares
Deltama 1,0 Erro permitido para a magnitude, em mag, para ordenar os pares
Side Left (esquerda)  Posigdo do objeto do topo em relacao ao inferior
Apertur Min:max:passo  Lista de aberturas para realizar fotometria
Nap 10 Numero de aberturas utilizadas
Calc c Analisador utilizado (c = calcita)
Readnoi 8,0602 Ruido de leitura do CCD em ADUs
Ganho 9,005 Ganho do CCD em e~ /ADUs
Deltath 0 Correcao do angulo de polarizacdo, em graus, para o sistema equatorial”
Norte Right (direita)  Posi¢ao do Norte na imagem CCD
Leste Top (topo) Posigao do Leste na imagem CCD

9 A correcdo dos angulos para o sistema equatorial foi realizada mais tarde.
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A boxsize e bighor foram definidas como 35,0 e 39,0, respectivamente, porque notou-se
ser um valor grande o suficiente para que nao haja problema em encontrar as estrelas para
realizar o alinhamento das imagens, porém pequeno o suficiente para que nao seja feito um
alinhamento pouco preciso.

Os parametros shiftr e shifty variaram um pouco de um campo para outro. Porém,
eles foram aproximadamente os valores apresentados na tabela. Para estimar esses dois
parametros para cada campo, utilizava-se a tarefa daoedit na imagem da primeira posi¢ao
da lamina (imagem de referéncia). Com essa tarefa era possivel obter as coordenadas
centrais dos pixeis para um par de imagens de uma estrela, e entao os deslocamentos eram
obtidos fazendo a diferenca entre ambas. Para estimar esses valores em cada campo eram
utilizadas trés estrelas, que nao fossem nem muito brilhantes e nem muito fracas, e entao
fazia-se uma média entre os deslocamentos obtidos para cada estrela.

Os erros permitidos de 2,0 pixeis para deltax e deltay e 1,0 mag para deltama foram
escolhidos de forma a tentar minimizar a chance de um par ser mal definido, o que pode
acontecer principalmente para uma regiao com muitas estrelas proximas.

Para estimar o parametro apertur era necessdrio conhecer a FWHM! média dos per-
fis radiais das estrelas do campo. Para tanto também empregava-se a tarefa daoedit e
as mesmas trés estrelas citadas anteriormente. O valor minimo (min) era definido par-
tindo do principio de que para estrelas fracas a abertura 6tima em geral esta em torno
de 0,75xFWHM (Howell, 1992). Em seguida, escolhia-se como minimo o maior valor in-
teiro igual a 0,75x FWHM, para conseguir uma boa abertura para os objetos fracos. O
valor maximo era definido como max = min + 9, e o passo utilizado era de 1, de modo a
aproveitar o nimero maximo possivel de aberturas igual a 10.

A tarefa daoedit também mostrava o nimero de contagens do céu (sky) e a dispersao
dela (ogy) em torno das estrelas. Isso era importante, porque os valores da o, € também
da FWHM eram solicitados pelas tarefas daofind e phot conforme o quickpol era executado.

Durante a execucao da tarefa phot nao era realizada recentragem dos objetos, pois
notou-se que ela tendia a confundir os pares das estrelas em regioes com muitos objetos
préximos. Estimava-se o raio interno do anel do céu como sendo ~6xFWHM, visto que

para objetos brilhantes, é necessario integrar até cerca de 5 — 6XxFWHM do perfil radial

O FWHM = full width at half mazimun (largura a meia altura).
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para obter toda a luz emitida pela estrela (Howell, 1990). Escolhendo esse valor garante-se
que o raio interno do céu nao incluira contagens do objeto, no caso de estrelas brilhantes.
Ja a largura do anel do céu era estimada como ~2,5x FWHM, para que a contribuicao de
contagens devido a algum objeto que possa estar préximo nao afete muito o valor do céu
(Howell, 1990). Utilizava-se a moda das contagens dos pixeis, nesse anel, para definir o
valor do céu. Nao eram fixados valores minimos e méaximos de contagens que uma estrela
pode ter para realizar a fotometria, pois nao era desejado cortar nenhum objeto nesta parte

da reducao.

2.3.2.1 Estrelas Padroes

Para obter os parametros polarimétricos das estrelas padroes foi empregado o modo de
objeto individual do quickpol. Anteriormente foi explicado como é realizada a execugao
dessa tarefa e como sao definidos os parametros de que ela necessita.

Primeiramente foi reduzida a estrela padrao nao-polarizada HD 9540. Como foi obtida
polarizagao compativel dentro de 1o com valor publicado (Heiles, 2000), a corregao de
polarizacao instrumental nao se fez necessaria. Em seguida, foi realizada a reducao das
estrelas padroes polarizadas, a fim de obter a correcao A# para os angulos de polarizacao
ao sistema equatorial. A tabela 2.6 apresenta os resultados obtidos para essas estrelas e

valores publicados.

Tabela 2.6 - Parametros polarimétricos obtidos (P,ps € Oops) € valores publicados (Ppy, €

Opup) para as estrelas padroes, e corregao Af do angulo de polarizacao ao sistema equatorial.

HD Noite Pops (%) Oops (graus) Py (%) Opup (graus) A0 (graus)
9540 1 (0,035 £ 0,027) 145,5 (0,030 £ 0,019) 37,4 —
283812 1 (6,29 +0,11) 120,6 (6,001 + 0, 023) 31,8 (—88,80 + 0, 52)
23512 2 (2,18 £0,12) 121,3 (2,198 + 0,061) 30,1 (91,24 1,8)
23512 3 | (2,253+0,037) 119,1 (2,198 + 0,061) 30,1 (—89,00 + 0, 93)
23512 4 | (2,271 +0,050) 118,3 (2,198 + 0,061) 30,1 (—88,2+1,0)
23512 5 | (2,377 +0,029) 117,2 (2,198 + 0, 061) 30,1 (87,10 £ 0,87)
298383 5 (5,012 £ 0,065) 54,7 (5,2330 % 0,0090) 148,61 (—86,09 +0,37)

E importante comentar que foi escolhido como erro para Q, U e P o valor maximo entre
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o erro calculado e o erro tedrico.

Utilizou-se como referéncia o valor publicado por HPOL para a estrela padrao polari-
zada HD 283812, o publicado por Tapia (1988) para a HD 298383 e os valores publicados
por Bastien et al. (1988) ¢ Hsu e Breger (1982) para a HD 23512. No caso desta ultima
estrela, inicialmente obtiveram-se as duas estimativas para os parametros Q e U a partir
dos diferentes P e 6 publicados. Entao, fez-se uma média ponderada pelas incertezas para
Q e U. Por fim, foram calculados (P) e (f) a partir dos valores de (Q) e (U). O erro para
(P) foi definido como o desvio padrao da média para os valores de (@) e (U), pois o que é
obtido pela média ponderada pelas incertezas costuma levar a um erro subestimado. Vale
lembrar que o erro para 6 pode ser calculado por gy = 28°,65 x op/P (Serkowski, 1974).

Nota-se que todas as estrelas possuem polarizagoes compativeis com o valor publicado
dentro de 30, com excecao da HD 298383. No caso dessa estrela, ela é compativel apenas
dentro de ~3,40. Isso acontece provavelmente devido & incerteza para o valor publicado ser
muito baixa. Mas, ainda assim, a diferenca esta dentro de um limite aceitavel. Portanto,
tém-se uma boa indicacao de que o instrumento mediu as polarizacoes de forma acurada.

Todavia, o objetivo principal da observacao das padroes polarizadas é determinar a
correcao A6 para os angulos de polarizacao ao sistema equatorial. Isso é feito calculando-
se A0 = Opup — Oops ou AO = 0 — Ops — 180° para cada uma das padroes polarizadas
observadas. Essa segunda opcao é considerada no caso da obtengao de um valor de Af > 0,
o que aconteceu para a estrela HD 298383. As incertezas foram estimadas por propagacao
de incertezas, quer dizer, oap = , /agpub +op, .

Por fim, foi feita uma média ponderada pelas incertezas para os valores obtidos para
Af, e a incerteza foi estimada como sendo o desvio padrao da média, novamente para
evitar a obtencao de um erro subestimado. A correcao para os angulos de polarizacao ao

sistema equatorial obtida foi de A = (—87,33 4+ 0, 72) graus.

2.3.2.2 Campos na PNM

Os parametros polarimétricos das estrelas presentes nos 28 campos da PNM foram
estimados com o modo de campo denso do quickpol. Como foi mencionado anteriormente,
a tarefa daofind busca por todos os objetos do campo que possuem perfil estelar. Foi

definido que os objetos deveriam ter uma contagem minima de sky + 6 X o4, para que ele
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fosse considerado, e uma contagem méaxima de 25.000 ADUs, que é um valor um pouco
abaixo da saturacao do CCD. Para saber o valor da saturagao, foram analisados os perfis
radiais de estrelas brilhantes em alguns campos.

Foi escolhido executar o alinhamento das imagens de cada posicao da lamina utilizando
apenas as estrelas brilhantes do campo. Para tanto, definiu-se que uma estrela brilhante
deve ter uma contagem de no minimo 5.000 ADUs e no méximo 25.000 ADUs (ou seja,
abaixo do nivel de saturagao). Também foi definido que um par de imagens de uma estrela
deve estar ha pelo menos 30 pixeis de distancia da borda do CCD para evitar que alguma
das imagens nao esteja totalmente incluida no campo.

Assim, utilizando a saida das tarefas ordem e macrol executava-se a tarefa select, porém
desta vez escolhendo incluir apenas as estrelas que possuem P/op > 3, e adicionando a
correcao Af para que os angulos de polarizagao das estrelas ficassem no sistema equatorial.

Por fim, era realizado um primeiro teste dos resultados. Através da saida do select e
um script escrito em IDL, procurava-se por todas as estrelas que possuiam P > 5% ou

coordenadas muito préoximas, sendo definido como coordenadas muito proximas

Ax = | x4 — Ty0 | <5 pixeis, (2.2)

Ay = | Y1 — yu2 | <5 pixeis, (2.3)
onde (41, y,1) sdo as coordenadas da estrela 1; (42, y,2) as coordenadas da estrela 2; e as
duas condigoes deveriam ser satisfeitas simultaneamente.

Este script gerava uma saida contendo as coordenadas, polarizacao, erro da polarizacao,
abertura e nimero da estrela para as estrelas que satisfaziam a algum dos dois casos acima
(P alta ou coordenadas préximas). Em seguida, utilizava-se a tarefa checkcen do pcedpack
para conferir se essas estrelas apresentavam algum problema. Sendo consideradas como

estrelas problematicas:

e Objetos que possuiam coordenadas mal centradas. O que acontecia principalmente
em regioes com muitas estrelas. Assim, a polarizacao obtida era equivocada, pois
nao considerava-se toda a luz emitida por um ou ambos pares, ou entao somava-se a

algum dos pares a luz emitida por algum outro objeto muito proximo.

e Estrelas brilhantes para as quais a abertura com menor erro era muito pequena. Isso

pode ser impréprio, pois nao era considerada toda a luz emitida pela estrela. Objetos
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desse caso em geral eram contados mais de uma vez, entao esse problema podia ser

identificado para casos em que as coordenadas eram muito préximas.

e Estrelas que simplesmente “nao existiam”. Na verdade notava-se que apesar delas
terem sido contadas os seus sinais eram muito fracos. Esse era o caso que em geral

levava a polarizacoes muito altas.

Por fim, executava-se novamente o select utilizando P/op > 3, corrigindo os angulos de
polarizacao por Af e retirando as estrelas que satisfaziam alguma das condi¢oes anteriores
e realmente apresentavam problemas. Com isso, os parametros polarimétricos das estrelas
de cada campo ficavam determinados oferecendo certa seguranca de que os resultados eram

acurados.

2.3.3 Catalogos Polarimétricos

Tendo em maos os parametros polarimétricos, o préximo passo foi a obtencao dos
catalogos, os quais contém posicoes, polarizacao e seu erro, angulo de polarizacao e mag-

nitude na banda V e seu erro.

2.3.3.1 Calibracao das Posi¢oes

Primeiramente foi necessario realizar a calibracao das posicoes das estrelas, para tanto
foi empregada a tarefa refer do pcedpack. Lembrando que devido a calcita as imagens de
cada estrela se apresentam duplicadas, se torna necessario fazer a conversao das posicoes
das estrelas na imagem CCD em relacao a alguma imagem de referéncia. No caso foram
utilizadas imagens do Digital Sky Server (DSS), que possuiam o mesmo centro das imagens
CCD e com 8 x 8 minutos de arco.

A tabela 2.7 apresenta a lista de parametros fixos que eram necessarios para executar
o refer. Além deles, também era preciso dar como entrada a saida da tarefa select, a qual
apresenta os parametros polarimétricos e posicoes do par superior das estrelas de cada
campo; informar as coordenadas em pixeis de uma estrela de referéncia nas imagens CCD
e DSS, para tanto sempre tentava-se utilizar uma estrela préxima do centro, e para obter
as coordenadas desta em cada imagem empregava-se a tarefa daoedit; e informar o arquivo

fits da imagem de referéncia.
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Tabela 2.7 - Lista dos parametros fixos dados como entrada para a tarefa refer.

Parametro Valor Descricao
Epimg 0,468 Escala de placa da imagem DSS em ” /pixel
Epced 0,434 Escala de placa da imagem CCD em ” /pixel
Ximagem 1024 Tamanho da imagem DSS na direcao x, em pixeis
Yimagem 1024 Tamanho da imagem DSS na diregao y, em pixeis
Xside 1023 Tamanho da imagem CCD na diregdo x, em pixeis
Yside 1022 Tamanho da imagem CCD na direcao y, em pixeis
Norte Right (direita)  Posigdo do Norte na imagem CCD
Leste Top (topo) Posigao do Leste na imagem CCD
Incli 0 Angulo em graus da imagem CCD com respeito ao sistema equatorial
Recen Yes (sim) Parametro para ativar ou desativar a recentragem das posigoes das estrelas
Cbox 15 Tamanho em pixeis da caixa utilizada para recentragem

Foi realizada a recentragem das posicoes das estrelas na imagem de referéncia, pois
notou-se que esse procedimento melhorava consideravelmente a precisao de suas posicoes.
Porém, fazia com que algumas estrelas ficassem com coordenadas iguais, o que acontecia
no caso de uma estrela brilhante e uma mais fraca muito préximas, ou alguma regiao com
muitas estrelas préximas.

Essa tarefa partia da coordenada inicial obtida pela transformagao que leva as coorde-
nadas dos objetos na imagem CCD para o mesmo objeto na imagem DSS, para realizar a
recentragem. Entao, ela procurava pelo pixel que possuia maior contagem dentro de uma
caixa (cbozx), que era centrada nessa coordenada inicial. Por fim, a nova coordenada era
a do pixel com maior contagem, supondo que ela seja equivalente a posicao do pico do
perfil radial da estrela. Verificou-se que a utilizacao de cboxr = 15 era o melhor valor para
recentrar as coordenadas evitando ao maximo que a nova posi¢ao coincidisse com alguma
outra estrela.

Em seguida, empregava-se a tarefa correfer do pcedpack para tentar corrigir as coor-
denadas que apresentavam-se duplicadas, para os campos que possuiam estrelas com esse
problema. Eram dados como entrada as saidas das tarefas select e refer e permitia-se uma
distancia maxima de 0,5 pixeis entre as coordenadas de cada estrela. Ou seja, essa tarefa
tentava corrigir coordenadas com uma diferenca menor ou igual a 0,5 pixeis. Verificou-se

que a utilizacao de cbox = 10 era o melhor valor para corrigir o maior niimero possivel de
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coordenadas iguais sem aumentar muito o erro nas posicoes. Contudo, ainda assim resta-
ram estrelas com problema, e diminuir ainda mais o tamanho da caixa levava a posicoes

pouco precisas.

2.3.3.2 Obtencao das Magnitudes e Catalogos

O préximo passo foi a obtencao e calibragao das magnitudes. Para tanto, primeiramente
era obtido o catalogo polarimétrico contendo as magnitudes instrumentais, o que era feito
por meio das tarefas magnit e fintab do pccdpack.

A tarefa magnit calcula as magnitudes e os seus erros utilizando como entrada as saidas
das tarefas phot e select. A segunda serve para obter as coordenadas de cada estrela e a
abertura empregada para calcular os parametros polarimétricos, e a primeira, para verificar
as contagens da estrela e do céu para dada abertura. Era utilizada a saida do phot para
a primeira posi¢ao da lamina. Desse modo, a magnitude (my) e erro (o, ) para cada
estrela podiam ser obtidas através das equagoes 2.4 e 2.5. A saida dessa tarefa guarda as

magnitudes e seus erros e os parametros polarimétricos de cada estrela (contidos na saida

do select).
my = zmag — 2,5 X logo(S — A x msky) + 2,5 x log,,(T'1), (2.4)
(S—Axmsky) 2 A?xo?
\/— + A x g2 4 Axo?
anho nsky
my = 1,0857 & : 2.5
Tmy 8 (S — A x msky) (25)

onde zmag é o ponto zero da escala de magnitudes; S é a soma das contagens das imagens
ordinaria e extraordindria; A é a area da abertura empregada; msky é a magnitude do céu
em ADU /pixel, calculada através da média para as imagens ordindria e extraordinaria; 7'1
é o tempo de integragao utilizado; ganho é o ganho do CCD em e~ /ADU; ¢ é o erro da
magnitude do céu, obtido por propagacao de incertezas considerando os erros para imagem
ordinaria e extraordinaria; nsky é a média do nimero de pixeis usados para o calculo do
céu para as imagens ordinaria e extraordinaria. A equacao 2.4 provém da definigao de
magnitude, e a equagao 2.5 da propagacao de incertezas considerando os erros envolvidos
nas varidveis da equacao 2.4'%.

A tarefa fintab servia para a construcao do catalogo, a partir das saidas do correfer

(ou refer) e magnit e da imagem de referéncia do DSS. A saida do correfer (ou refer) e o

' Essa explicacdo esta contida no help da tarefa magnit.
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cabecalho da imagem DSS eram utilizados para obter a AR e a DEC de cada estrela, ja a
saida do magnit para capturar as magnitudes e seus erros e os parametros polarimétricos.
Assim, o catalogo gerado contém: AR, DEC, P, op, 0, my € 0y,,.

Em seguida, para calibrar as magnitudes das estrelas, utilizou-se catalogos que con-
tinham magnitudes na banda V para estrelas pertencentes aos campos considerados. A
tabela 2.8 apresenta a referéncia dos catalogos e o numero de estrelas utilizadas para a

realizacao dessa calibracao para cada campo.

Tabela 2.8 - Numero de estrelas utilizadas e referéncias dos catdlogos considerados para

calibrar as magnitudes na banda V para cada campo.

PNM  # estrelas  Referéncia

01-19 4 Massey (2002)
20-21 1 Ardeberg e Maurice (1977) , Isserstedt (1978) e Lasker et al. (2007)
22 1 Isserstedt (1978) e Ardeberg (1980)
23 2 Lasker et al. (2007) e Sanduleak (1989)
24 1 Lasker et al. (2007) e Perie et al. (1991)
25 1 Lasker et al. (2007)
26-27 3 Demers e Irwin (1991)
28 2 Lasker et al. (2007)

Desse modo, a correcao para magnitude e seu erro eram obtidos através de

Amv =my — My, (26)

_ 2 2
OAmy = \/amv , + oz,

pU

) (2.7)

Vins
onde my e Omy,,, SA0 & magnitude na banda V e seu erro publicados; my,,, € op,,
sao a magnitude na banda V e seu erro instrumentais. O valor de Amy final, para cada
campo, foi estimado como a média entre os Amy de cada estrela de um campo, ou a média
entre as diferentes estimativas de Amy para uma tunica estrela. O erro foi definido como
sendo o desvio padrao. Nao foi utilizado o desvio padrao da média, pois nesse caso o valor
do erro estaria sendo muito subestimado, ja que o uso de um ntmero pequeno de estrelas
para estimativa dessa correcao pode levar a uma calibragao pouco precisa.

O emprego de correcoes diferentes para cada campo, ao invés de uma global, foi impor-

tante, pois notou-se que essas calibragoes variaram um pouco de um campo para outro,
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como pode ser visto no grafico da figura 2.4. Essa diferenga ocorre provavelmente devido
a mudancas nas condigoes fotométricas do céu durante a noite, entre as noites, ou para

diferentes regices do céu.
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Figura 2.4: Corregoes Amy para magnitude para cada um dos campos.

Por fim, para obter um catdlogo com magnitudes na banda V no sistema padrao,
executava-se novamente as tarefas magnit e fintab, porém dessa vez entrando com a
corre¢ao para a magnitude, Amy e sua incerteza, ao executar o magnit. O erro médio final

para as magnitudes considerando todas as estrelas dos 28 campos foi de ,,,, = 0,13 mag.

2.3.3.3 Estimativa dos Erros para Ascensao Reta e Declinagao

A estimativa dos erros para AR e DEC foi realizada utilizando como referéncia as

coordenadas das estrelas consideradas para calibracao das magnitudes, a partir da seguinte

expressao
1N
OAR = N ; | ARpub,i - ARred,i |a (28)
|
ODEC = 7 Z | DECpup,i — DEC,eqyi |, (2.9)

=1

onde AR5 € DEC,,; sao as coordenadas publicadas da estrela i; AR,.q; € DEC,.q4; sao
as coordenadas obtidas pela reducao para estrela i; N é o nimero de estrelas consideradas
ou as diferentes estimativas de AR e DEC publicadas para uma mesma estrela.

A partir do gréfico da figura 2.5, pode-se perceber a variacao dos erros nas coordenadas
para cada campo. A média do erro obtida para ascensao reta foi de oar = 0,25 s, e para

declinacao de opgc = 1,0 7.
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Figura 2.5: Erros nas coordenadas para cada campo. Esquerda — AR, direita — DEC.

O catélogo final, considerando os 28 campos, contém 7.207 estrelas com P/op > 3.
Apesar de todo o esforco para tentar determinar as posicoes com precisao, 12% das estrelas
do catdlogo apresentam coordenadas repetidas. Verificou-se que esse problema ocorreu
para casos em que existia uma estrela brilhante e uma fraca muito préximas, ou regioes
onde a densidade de estrelas era alta. Esse catdlogo esta disponibilizado no enderego

http://www.astro.iag.usp.br/~polarimetria/survey/.
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Capitulo 3

Estrutura do Campo Magnético na PNM

Neste capitulo estd descrito como foi determinada e eliminada a polarizacao de fo-
reground, é feita uma andlise do catdlogo polarimétrico, esta apresentado como foram
construidos os mapas dos padroes principais de polarizacao e como foi determinada a

intensidade do campo magnético.

3.1 Polarizacao de Foreground

Antes de iniciar a anélise do catalogo polarimétrico e da estrutura do campo magnético
na PNM, se fez necessario realizar a subtracao da polarizacao de foreground para as estrelas
dos catédlogos gerados. Essa correcao é requerida, pois a luz das estrelas, ao sair da PNM,
ainda percorre uma camada de poeira presente na nossa (Galaxia. Assim, para obter
a polarizacao intrinseca das estrelas devida apenas a poeira presente na PNM, deve-se
subtrair a parte da polarizacao gerada na VL.

Schmidt (1976) utilizou medidas fotoelétricas de estrelas de foreground para estimar
essa polarizacao. Ele dividiu a PNM em cinco regioes — quatro pertencentes ao corpo da
PNM e uma no inicio da Ponte pan-Magelanica, e entao realizou estimativas diferentes
para cada uma dessas regioes. A figura 3.1 apresenta essa divisao.

Mais tarde, Rodrigues et al. (1997) avaliaram novamente essa polariza¢ao, também
através de medidas fotoelétricas para estrelas de foreground e considerando a mesma divisao
feita por Schmidt (1976), e obtiveram uma estimativa mais precisa dela.

Antes de subtrair a polarizacao de foreground para as estrelas dos catalogos, o primeiro
passo foi determinar a qual regiao cada uma pertence. Para tanto, foi escrito um script

em IDL que, a partir das coordenadas de cada estrela, verifica a qual das 5 regioes ela
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Figura 3.1: Divisao da PNM feita por Schmidt (1976) para realizar estimativas locais para
polarizagao de foreground. Os vetores representam a polarizacao e seu angulo para cada

estrela considerada. Coordenadas precessionadas para 1975.

pertence. Primeiramente a coordenada era precessionada para 1975, e em seguida baseado
nos limites de AR e DEC de cada regiao, era determinado em qual delas a estrela se
encaixava. A tabela 3.1 apresenta a qual regiao a coordenada central de cada campo
pertence. E necessdrio citar que para campos préoximos de fronteiras aconteceu de existirem
estrelas que pertenciam a diferentes regides. Verificou-se que as estrelas de 5 campos
nao se encaixavam em nenhuma das regioes, os quais estavam entre as regioes IV e V| a
partir de agora denominados como regiao IV-V. Assim, foi necessario pensar numa maneira

alternativa para que fosse possivel a determinacgao do foreground para ela.

Tabela 3.1 - Regices de Schmidt (1976) as quais cada campo pertence.

Regiao PNM
I Nenhum
II 01-10
111 11-14
v 15-19
v-v 20-23 e 28

\% 24-27
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3.1.1 Determinacao da Polarizacao de Foreground

Para que fosse possivel a subtracao do foreground para as estrelas pertencentes a regiao
IV-V, foi necessario pensar numa forma de estimar a polarizacao de foreground para essa
regiao. Percebemos que isso poderia ser feito a partir dos nossos dados, o que acabou
sendo 1til para uma nova estimativa dessa polarizagao para as outras regioes também.

Levando em conta que os objetos presentes em cada um dos campos inclui nao apenas
estrelas pertencentes a PNM, mas também estrelas de foreground, quer dizer, localizadas
entre a PNM e nos, observa-se que uma forma de estimar essa polarizacao a partir dos
nossos dados é filtrar quais sao as estrelas de foreground, e depois valendo-se delas para
estima-la.

Para realizar essa selecao partimos da definicao do moédulo de distancia
mV—MV:5logd—5—|—Av, (31)

onde my é a magnitude aparente na banda V; My é a magnitude absoluta na banda V; d
¢é a distancia em pc; e Ay é o avermelhamento na banda V.

A distancia até a PNM ¢é conhecida, d = (63 £ 1) kpc (Cioni et al., 2000). Para
estimar o avermelhamento médio, podemos utilizar o excesso de cor médio de foreground,
E(B —V) ~ 0,05 mag (Bessell, 1991), juntamente com a lei de extingao média para
VL, Ay ~ 3,2E(B — V) (Seaton, 1979), o que resulta em um avermelhamento médio de
foreground de Ay ~ 0,2 mag. Desse modo, o médulo de distancia para a PNM é de
my — My ~ 19, 2.

Ao atentarmos para o diagrama HR (ver figura 3.2), nota-se que apenas as estrelas
gigantes e supergigantes mais brilhantes possuem My < —5 mag. Para que estrelas desse
tipo possam pertencer a PNM, elas devem apresentar my < 14,2 mag, considerando o
médulo de distancia obtido anteriormente. O catalogo de Massey (2002) teve como objetivo
calibrar com precisao as magnitudes de estrelas brilhantes na PNM, para complementar
outros catdlogos concentrados em estrelas mais fracas. FEle possui 84.995 estrelas com
my < 18 mag, das quais apenas 3,5% apresentam my < 14,2 mag. Assim, a fragao de
estrelas super brilhantes deve ser bem pequena quando comparada ao resto.

Levando em consideracao o que foi discutido até aqui e o fato de que todas as estrelas da

VL utilizadas por Schmidt (1976) e Rodrigues et al. (1997) para determinar a polarizagao
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de foreground possuem my < 14,2 mag, parece uma condi¢ao razoavel a imposi¢ao de
my < 14,2 mag para classificar uma estrela como candidata a ser de foreground. Com esse
limite possivelmente estariamos excluindo apenas as estrelas frias e anas pertencentes a VL.
Procurando “driblar” o problema em classificar estrelas pertencentes a PNM como sendo
de foreground, pode-se empregar um segundo filtro que exclui estrelas com polarizacoes
muito diferentes das médias. Com isso, ainda que estrelas da PNM sejam consideradas
como da VL, serao aquelas com polarizacao interestelar nula ou muito pequena. FEsse
segundo filtro também consegue eliminar possiveis estrelas que provavelmente pertencam

a VL e sejam dotadas de polarizacao intrinseca e nao apenas interestelar.
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Figura 3.2: Diagrama HR retirado de Karttunen et al. (2007). A linha em vermelho separa

as estrelas que possuem magnitudes absolutas maiores e menores do que —5 mag.

Com o critério de selecao definido, o préximo passo foi separar para cada campo quais
sao as estrelas candidatas a serem de foreground. Em seguida obtendo a polarizacao média
e seu angulo para cada regiao utilizando todas as estrelas pertencentes a ela. Para esses

passos, foi escrito um script em IDL que realiza o seguinte procedimento:

1. Verifica as estrelas de cada campo que tém my < 14,2 mag e P < 1,0%. A po-

larizacao nao pode ser maior do que 1% para evitar a consideracao de estrelas que
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possam ter polarizacao intrinseca e nao apenas interestelar.

2. Obtém e guarda os parametros de Stokes e seu erro para cada estrela selecionada

Q = Pcos(20), (3.2)
U = Pcos(20), (3.3)
oQuU = 0'p12. (34)

3. Apos verificar todas as estrelas de uma regiao, obtém os parametros de Stokes médios
calculando uma média ponderada pela incerteza. Depois, confere quais estrelas pos-
suem parametros Q e U dentro de 20 de distancia da média calculada. Entéao,
utilizando as N estrelas que satisfazem esse critério, calcula novamente uma média

ponderada pela incerteza

(@) = ; (%) (3.5)
(=3 (Ul”/ff o). (3.6)
o(Q)(U) = [U(Q"Q);NU(U")]- (3.7)

Considera-se a incerteza como o desvio padrao da média médio para os parametros
Q e U. Nao ¢ considerada a incerteza da média ponderada pela incerteza, pois ela

costuma ser subestimada.

4. Por fim, calcula a polarizacao de foreground média e seu angulo para cada campo

(P = V@2 + (U2 (3.8)
efor,g CLT’Ctg < égi ) (39)
\ proryg = U(Q),(U)- (310)

Os graficos das figuras 3.3 e 3.4 apresentam os parametros de Stokes de cada estrela

selecionada como candidata a ser de foreground para cada regiao. A linha em vermelho

12 Pode-se mostrar, a partir da propagacio de incertezas, que a incerteza da polarizacdo é igual & incerteza

dos parametros de Stokes, para o caso em que og = oy
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equivale a média ponderada pela incerteza considerando todas essas estrelas, e as linhas
em azul a +20. Assim, é possivel observar que a utilizacao desse corte de fato exclui
estrelas com parametros de Stokes que difiram muito dos valores médios. Esse segundo

filtro é uma forma de cortar estrelas com provavel polarizagao intrinseca ou que possam

ser pertencentes a PNM e estar sofrendo polarizacao interestelar.
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Figura 3.3: Graficos por regiao dos parametros de Stokes Q e U das estrelas selecionadas

como candidatas a serem de foreground. A linha em vermelho apresenta a média ponderada

pela incerteza de cada parametro, e as linhas em azul +20.

A tabela 3.2 apresenta as polarizacoes de foreground e seus angulos, obtidas a partir

desse método e as estimadas por Rodrigues et al. (1997) e Schmidt (1976).



Secao 3.1. Polarizagao de Foreground

69

Figura 3.4: Graficos por regiao dos parametros de Stokes Q e U das estrelas selecionadas
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como candidatas a serem de foreground. A linha em vermelho apresenta a média ponderada

pela incerteza de cada pardmetro, e as linhas em azul £20 (continuagao).

Oror s) 880 as polarizagdes obtidas por Schmidt (1976), (Pior.r € ror r) as obtidas por Rodrigues

et al. (1997) e (Pror,g, Ofor,g € Nfor,g) as obtidas neste trabalho e o nimero de estrelas utilizadas

para estima-la.

Tabela 3.2 - Estimativas da polarizagao de foreground para cada regidao da PNM. (Piors €

Regiao Prors (%) Otor,s (graus) Pror,e (%) Otor,r (graus) Pror,g (%) Otor,g (graus)  Nyop g
I (0,37 +0,15) 111 (0,47 £ 0, 09) 113,6 - - -
11 (0,274 0,15) 123 (0,30 4 0,08) 124,1 (0,316 4 0,016) 111,6 75
111 (0,06 + 0, 09) 139 (0,17 £ 0,05) 145,0 (0,124 4 0,024) 136,8 12
v (0,14 4 0,12) 125 (0,22 4 0,05) 124,2 (0,162 £ 0,020) 125,6 16
V-V - - - (0,138 & 0,048) 102,7 15
A (0,16 £ 0,12) 93 (0,27 £ 0,05) 95,6 (0,301 % 0,028) 91,1 20

Ao comparar os valores obtidos por esse método e os previamente estimados por Rodri-

gues et al. (1997) e Schmidt (1976), nota-se que eles sao compativeis. Portanto, o método

se mostrou satisfatorio, e essas novas estimativas serao utilizadas para a subtragao dessa

polarizagao Galactica.
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3.1.2 Subtracao da Polarizacao de Foreground

Uma vez que determinamos a polarizagao de foreground para todas as regioes, o proximo
passo foi eliminé-la para as estrelas dos catalogos. Para tanto, foi levado em consideracao
o fato de os parametros de Stokes serem aditivos. Assim, para eliminar essa polarizacao

basta subtrair os parametros Q e U de foreground dos parametros observados, como a

seguir
Qeor = Qobs — Qror, (3.11)
Ucor = Uobs — Utor, (3.12)
Qe =\ T 1, + Bt (3.13)

onde Q.o € U sao os parametros de Stokes corrigidos; Qups € Ugps S80 0s parametros
observados; Qfr € Uy sao os parametros de foreground; ogq,,. v.,. ¢ a incerteza para os

parametros corrigidos; oq,,. v,

obs

¢ a incerteza para os parametros observados; e og, v, ¢
a incerteza para os parametros de foreground.

Essa correcao foi realizada considerando as trés diferentes estimativas de foreground —
este trabalho, Rodrigues et al. (1997) e Schmidt (1976). Para o caso das duas tltimas,
0s campos que nao se encaixavam em nenhuma regiao foram desprezados. Foi escrito um
script em IDL para realizar essa subtracao, o qual levava em conta a qual regiao cada
estrela pertencia. Ele também desconsiderava as estrelas que foram selecionadas como
sendo de foreground.

Apoés realizar a subtragao, foram gerados cinco catalogos finais — o primeiro com as
estrelas dos 28 campos e polarizacoes observadas; o segundo com as polarizagoes corrigidas
das estrelas que sao pertencentes a PNM, e utilizando a correcao de foreground deste traba-
lho; o terceiro com as polarizacoes corrigidas das estrelas que sao pertencentes a PNM, que
se encaixavam em alguma regiao, e utilizando a corregao de foreground de Rodrigues et al.
(1997); o quarto com as polarizagoes corrigidas das estrelas que sao pertencentes & PNM,
que se encaixavam em alguma regiao, e utilizando a correcao de foreground de Schmidt
(1976); e o quinto com as estrelas candidatas a serem de foreground. Esses catalogos podem
ser encontrados no endereco http://www.astro.iag.usp.br/~polarimetria/survey/.

A fim de analisar o efeito que a subtracao do foreground causa nos dados, construimos

histogramas para P,/ Poys € 0.0r — Ogps. Estes graficos estao apresentados na figura 3.5.
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Figura 3.5: Histogramas para razao entre as polarizagoes corrigidas e observadas (Peo/ Pops)
e diferenga entre os angulos de polarizagao corrigidos e observados (0.or — Oops). Os histogra-
mas em azul representam os dados com a correcao de foreground obtida neste trabalho, em
laranja a correcao de Rodrigues et al. (1997) e em vermelho a corregao de Schmidt (1976).
As linhas pontilhadas representam o caso hipotético onde a correcao de foreground é nula.

Os histogramas da direita correspondem a um zoom para melhor visualizacao dos resultados.

Nota-se, pela analise dos histogramas, que a subtragao da polarizacao Galactica modi-
fica o grau de polarizacao em até cerca de 50% do valor observado. Como era de se esperar,
para a maior parte das estrelas essa subtragao reduz a intensidade da polarizacao. Porém,
para alguns casos, ela aumenta a sua intensidade. Esse fato parece estranho, mas pode ser
explicado pelo carater vetorial da polarizacao. Para casos especificos, por exemplo vetores
em direcoes opostas, a soma da componente da polarizacao de foreground pode diminuir
os parametros de Stokes, levando a um decréscimo para a polarizacao observada. Com
relagao ao angulo de polarizacao, percebe-se que ele se modifica em até aproximadamente
20 graus, para aumento ou diminuigao.

De forma global, nao se verifica grande diferenga entre as distintas corregoes de fo-
reground utilizadas. Os histogramas para cada caso sao bastante semelhantes. Apenas
constata-se que a corre¢ao de Schmidt (1976) possui picos mais intensos em torno do caso
em que a correcao seria nula. Por outro lado, a correcao deste trabalho possui picos me-
nos intensos nessa regiao. Portanto, a correcao deste trabalho tende a modificar mais a

geometria observada para a polarizacao.
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3.2 Analise do Catalogo Polarimétrico

Possuindo o catdlogo polarimétrico, com magnitudes calibradas e polarizagoes corrigi-
das, o proximo passo de interesse foi analisar a distribuicao de magnitudes e estudar se

existe alguma relacao entre polarizacao e magnitude.

3.2.1 Magnitudes na Banda V

Para estudar a distribuicao de magnitudes foi feito um histograma desta, considerando
todas as estrelas do catdlogo, o qual pode ser visualizado na figura 3.6. A fracao de
estrelas de foreground ¢é baixa quando comparada ao ntimero total de estrelas do catédlogo,
apenas 2,3% das estrelas sao candidatas a pertencerem a Galdxia. Com relacao as estrelas
pertencentes a PNM, o pico do histograma acontece para my = 18 mag, porém existe um
niumero razoavel de estrelas que pertencem a faixa de 19 mag. Logo, pode-se dizer que as
observacgoes foram capazes de alcancar estrelas de magnitudes aparentes na banda V de
até aproximadamente 19 mag.

Foram construidos histogramas para magnitude separando as estrelas por regioes, os
quais também podem ser visualizados na figura 3.6. De modo geral a distribuicao de
magnitudes por regiao sao semelhantes. Contudo, percebe-se que a regiao II é a mais rica
em estrelas, ela esta localizada na Barra da PNM.

Em seguida, as regices III e IV formam a Asa da PNM. Nota-se que o nimero de
estrelas vai diminuindo conforme se afasta da Barra, e o niimero de estrelas com magnitudes
préoximas de my = 19 mag vai crescendo com relacao a my = 18 mag, e na regiao IV o
pico do histograma modifica-se para aquela. O numero de estrelas que pertencem a faixa
my = 20 mag também vai crescendo com relacao aos demais conforme se afasta da Barra.

Nas regioes IV-V e V o niimero de estrelas diminui ainda mais. E esse é o inicio da
Ponte pan-Magelanica. Na regiao V, o numero de estrelas com magnitude my = 17 mag
se torna comparavel ao de magnitudes 18 e 19. A populacgao estelar da Ponte aparenta ser

mais rica em estrelas brilhantes, o que indica uma populacao mais jovem.
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Figura 3.6: Histogramas para as magnitudes na banda V, considerando todas as estrelas e
separando por regides. A linha vertical, em my = 14,2 mag, separa as estrelas candidatas a

serem de foreground das que sao admitidas como pertencentes a PNM.
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3.2.2 Polarizacao versus Magnitude

Uma segunda analise de interesse, no caso entre parametros das estrelas dos catdlogos, é
verificar se existe alguma relacao entre a intensidade da polarizacao e a magnitude aparente
na banda V. Para tanto, foram construidos gréficos de P vs my (figura 3.7), um utilizando
todas as estrelas consideradas como pertencentes a PNM e outros separando essas estrelas
por regioes para examinar se havia alguma mudanca de comportamento. Vale ressaltar
que foi considerada a polarizacao corrigida por foreground. Como essa correcao levou ao
aumento do erro nas polarizagoes medidas, foram utilizadas apenas estrelas com P/op > 3
para construcao dos graficos.

Pela comparacao dos graficos, nota-se que nao houve mudanca na relagao entre pola-
rizagao e magnitude para as diferentes regioes consideradas. Em todos os casos constata-se
um aumento de P com my. Se levarmos em conta que, em média, as estrelas com magni-
tudes aparentes altas se encontram mais distantes, esse aumento da polarizagao pode ser
facilmente justificado. A luz das estrelas mais distantes precisa atravessar uma camada
maior de poeira, podendo entao sofrer uma maior polarizagao interestelar.

Apesar desse aumento ser facilmente visivel, nao é possivel dizer qual a forma da
relacao, a dispersao dos pontos é bem alta, e também nota-se um actimulo de estrelas com
polarizacao baixa para toda a faixa de magnitudes. Esse comportamento pode acontecer
devido a uma distribuicao homogénea de tipos espectrais com a distancia. Pode haver
estrelas fracas (frias e anas) e préximas, e portanto com polarizagdo em média baixa,
levando ao aciimulo observado na parte inferior dos graficos. Por outro lado, podem existir
estrelas brilhantes (quentes) e distantes, possuindo em média polarizagdes mais altas. Por
isso, sao observadas estrelas com polarizagoes um pouco altas para baixos valores de my .
Mais do que isso, deve haver objetos com polarizacao intrinseca, a qual depois é somada
a polarizacao interestelar, atrapalhando o estudo da relacao do aumento de P com a

distancia.
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Figura 3.7: Gréficos da polarizacao versus magnitude, considerando todas as estrelas e sepa-
rando por regioes. Os diamantes azuis sao os dados com polarizacao corrigida por foreground
estimado neste trabalho, os quadrados laranjas considerando a correcao de Rodrigues et al.

(1997) e os triangulos vermelhos considerando a corre¢ao de Schmidt (1976).
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3.3 Mapa de Polarizacao

O préximo passo foi analisar os padroes de polarizacao para cada campo. Para tanto,
construimos histogramas para o angulo de polariza¢ao (6). Novamente, utilizamos apenas
as estrelas que ficaram com P/op > 3 apds a subtragao do foreground, e foi considerado o
catalogo que empregou a correcao de foreground estimada neste trabalho. A fim de obter o
pico para o padrao de € e o seu desvio padrao, ajustamos gaussianas para os histogramas.

Para conhecer a distribuicao da intensidade da polarizagao (P) para cada padrao, cons-
truimos histogramas para P, apenas com as estrelas que possuiam angulos de polarizacao
dentro de 30 do valor médio de 6. Por fim, utilizamos a mediana dos valores de P dessas
estrelas para caracterizar como polarizagao do padrao principal. Todo esse procedimento
foi automatizado em IDL.

Notamos distribuigoes distintas para 6 considerando os 28 campos observados. Assim,
se fez necessario avaliar cada campo separadamente, com o intuito de obter uma melhor
caracterizacao dos seus padroes. Abaixo estd descrito como tratamos cada caso e quais

campos se encaixam em cada um.

3.3.1 Campos com Um Padrao

Oito campos apresentaram apenas um padrao para o angulo de polarizagao — PNM
03, 06, 09, 11, 15, 18, 21 e 28. Desse modo, ajustamos apenas uma gaussiana para esses
histogramas. Como exemplo, trés campos que se encaixam nessa categoria sao expostos
na figura 3.8.

O campo PNMO6 apresenta um desvio padrao bastante alto. Mesmo assim, decidimos
ajustar a gaussiana para ele, pois nao podiamos assumir que a distribuicao era aleatéria.
O campo PNMO09 possui um padrao bastante acentuado, e quase é possivel dizer que existe
um segundo padrao. Porém, como ele nao tem uma contagem de estrelas com um valor
razoavel, acima do “fundo aleatorio”, decidiu-se nao ajustar uma segunda gaussiana nele.
Finalmente, o campo PNM28 é um exemplo de um campo que apresenta apenas um padrao

e aparenta ser tinico. Os gréficos para os outros campos podem ser visualizados no apéndice

A.
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Figura 3.8: Exemplos de campos com apenas um padrao para . Histogramas para o angulo

de polarizacao e a sua intensidade. A linha vertical no histograma de P marca a sua mediana.
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3.3.2 Campos com Dois Padroes

Oito campos apresentaram dois padroes para 6 — PNM 01, 02, 04, 07, 08, 10, 22
e 27. Desse modo, ajustamos duas gaussianas aos seus histogramas. Para verificar a
distribuicao da polarizacao de cada padrao, utilizou-se as estrelas com angulos dentro de
30 do valor médio de # de cada padrao. Assim, é possivel que a soma das contagens dos
dois histogramas de P seja superior ao numero total de estrelas no campo, ja que podem
haver estrelas pertencentes aos dois padroes.

O grafico da figura 3.9 expoe como exemplo o caso do campo PNMO1. Ao redor de
04 ~ 0 graus, hd uma concentragao de estrelas que parece indicar um terceiro padrao. Em
outros campos a existéncia de um terceiro padrao podia ser esperada. Contudo, decidimos
ajustar apenas padroes que se sobressaiam do “fundo aleatério”, e que de fato aparentavam
estar separados, quer dizer, seus picos possuiam um nimero razoavel de bins de distancia.

Os graficos para os demais campos podem ser visualizados no apéndice A.
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Figura 3.9: Exemplo de campo com dois padroes para . Histogramas para o angulo de
polarizacao e a sua intensidade. As linhas verticais no histograma de P marcam as medianas

para o primeiro (linha sélida) e segundo padrao (linha sélida-pontilhada).

3.3.3 Campos com Nenhum Padrao

Quatro campos nao apresentaram nenhum padrao para ¢ — PNM 05, 14, 19 e 25.
Desse modo, logicamente nao foi ajustada nenhuma gaussiana. Os gréaficos da figura 3.10
mostram os histogramas para os campos PNM 05 e 14. Para o primeiro, pode-se notar
quatro picos distintos, porém o ntumero de estrelas nao é suficiente para que se faga uma

estatistica confiavel. Por isso foi considerado que ele nao possui nenhum padrao. Em todo
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caso, ¢ possivel que haja um padrao nessa regiao com pico proximo de 0, ~ 100 graus.
O caso do segundo exemplo é mais extremo. De fato para essa regiao a distribuicao dos
angulos parece aleatoria. Os histogramas de polarizacao foram construidos com as mesmas
estrelas dos histogramas de 6. Os graficos dos demais campos podem ser visualizados no

apéndice A.
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Figura 3.10: Exemplos de campos com nenhum padrao para 6. Histogramas para o angulo

de polarizacao e a sua intensidade.

3.3.4 Campos Filtrados por my

Quatro campos apresentaram um fundo aleatério bastante acentuado — PNM 12, 13,
20 e 23, contudo era possivel perceber a existéncia de um padrao. Devido a esse fundo,
o ajuste das gaussianas era fortemente afetado. Verificou-se que, apesar de ser possivel
obter o valor do pico, os desvios padroes nao pareciam realisticos. Porém, é importante
que os desvios padroes sejam bem determinados para posterior estimativa da intensidade

do campo magnético.



80 Capitulo 3. Estrutura do Campo Magnético na PNM

Para tentar melhorar os ajustes nesses campos, construimos graficos de 6 em funcao de
my, com o objetivo de examinar se esse fundo poderia ser separado do padrao observado.
Os graficos da figura 3.11 apresentam os histogramas para 6 e P, assim como o grafico
de 0 vs my para o caso do campo PNM12. Nesse caso especifico, notou-se que o padrao
aleatorio estava concentrado para as estrelas com my > 17,5 mag. Entao, foram utilizadas
apenas as estrelas com magnitudes menores do que esse valor para a realizagao do ajuste.
Esse procedimento melhorou consideravelmente os ajustes para esses campos. Os gréaficos
para os outros campos estao expostos no apéndice A.

Lembrando que as magnitudes aparentes podem ser utilizadas como indicadoras de
distancia. Para justificar a filtragem em my, podemos dizer que o padrao aleatorio esta

separado em distancia dos demais.
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Figura 3.11: Exemplo de campo filtrado por my para visualizagdao do padrao de 6. Histogra-
mas para o angulo de polarizacgao e a sua intensidade, e gréafico de 6 vs my . A linha vertical
no histograma de P marca a sua mediana, e no grafico de 6 vs my destaca a magnitude de

corte. O histograma em rosa apresenta as estrelas para toda a faixa de magnitudes.

3.3.5 Campos com Estrelas Excluidas

Um tltimo caso que observamos foi o de quatro campos nos quais visualmente notava-
se que o ajuste nao parecia razoavel — PNM 16, 17, 24 e 26. No caso do campo PNM24,
a partir do grafico de 6 vs my, percebeu-se a existéncia de dois padroes distintos para
0. Um deles era mais acentuado, porém o segundo com uma baixa contagem de estrelas,
de modo que o ajuste de duas gaussianas nao seria confiavel. Entao, decidiu-se cortar
as estrelas deste segundo padrao para efetuacao do ajuste. Os graficos correspondentes a
esse campo podem ser visualizados na figura 3.12. Ela também apresenta os graficos para

o campo PNM16. Nesse caso e nos demais, nao foi observado nenhum comportamento
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diferente para a faixa de magnitudes. Entretanto, para que fosse possivel a realizacao do
ajuste, decidimos retirar as estrelas correspondentes aos bins que pareciam influencié-lo e

dificultavam que o programa convergisse para uma solucao razoavel.
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Figura 3.12: Exemplos de campos com estrelas excluidas para ajuste do padrao de 6. Histo-
gramas para o angulo de polarizacao e a sua intensidade. As linhas verticais no histograma
de P marcam as medianas para o primeiro (linha sélida) e segundo padrao (linha sélida-
pontilhada). Os bins em rosa claro, no histograma de 6, correspondem a estrelas que nao
foram consideradas no ajuste. Para o campo PNM24, também estd apresentado o grafico de

0 vs my. As estrelas entre as linhas horizontais foram excluidas para efetuagao do ajuste.

3.3.6 Mapa de Polarizacao

Construimos mapas utilizando os picos de 6 e medianas de P. Como os vetores de
polarizacao tracam o campo magnético no plano do céu, esse mapa pode ser interpretado
como um mapa do campo magnético nessa direcao.

Foram construidos dois mapas de polarizacao (figuras 3.13 e 3.14). Para o caso dos
campos que possuem dois padroes de polarizacao, o primeiro mapa mostra o padrao com
maior intensidade de polarizacao, e o segundo com menor. No apéndice A, tabela A.1,

estao apresentados os valores dos picos de # e medianas de P que foram utilizados para a
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construcao dos mapas.
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Figura 3.13: Mapa dos padroes de polarizacao. No caso de campos com dois padroes, esta
apresentado o padrao que corresponde a maior intensidade de polarizagao. Os vetores estao

sobrepostos a uma imagem do Spitzer-MIPS em 160 pm.
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Figura 3.14: Mapa dos padroes que possuem menor intensidade de polarizagao, para os
campos que apresentaram dois padroes. Os vetores estao sobrepostos a uma imagem do

Spitzer-MIPS em 160 pm.

O mapa da figura 3.13 demonstra uma configuracao bastante irregular para os vetores.
Alguns desses padroes podem estar associados a estruturas especificas do meio interestelar
da PNM, o que pode causar essa distribuicao desordenada para os vetores. Na secao 4.1
procuramos associar esses padroes a objetos observados no MI da PNM.

O mapa da figura 3.14 possui um ntmero menor de vetores, porém podemos supor

a existéncia de dois padroes em larga escala — alinhado com a Barra (trés vetores na
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regiao Nordeste) e alinhado com a diregdo da Ponte pan-Magelanica (cinco vetores na
Asa e Ponte). Esse alinhamento, do campo magnético em larga escala da PNM com a
Ponte, foi proposto nos anos 70 por Schmidt (1976, 1970) e Mathewson e Ford (1970b,a).
Atualmente ele foi reestudado e confirmado por Magalhaes et al. (2009, 1990) e Mao et al.
(2008). No entanto, em todos os casos foi utilizada uma amostra pequena de estrelas e
cujas polarizacoes foram determinadas através de dados fotoelétricos, ou seja, as precisoes
eram bem menores do que as obtidas com os dados CCD deste trabalho. Assim, agora
podemos fazer uma analise mais acurada para esta suposicao.

A fim de analisar esse possivel alinhamento, primeiramente calculamos o angulo (6,,)
entre os vetores de polarizacao de cada estrela e a direcao do centro da Grande Nuvem de
Magalhaes, que também indica a direcao da Ponte. Foi utilizado como centro da GNM a
posi¢ao com AR(J2000) = 05" 23™ 34.6° ¢ DEC(J2000) = -69° 45’ 22”. Posteriormente,
construimos histogramas para os angulos 0, para quatro casos — polarizacao observada
(Oar,0bs), polarizacao corrigida por foreground de Schmidt (1976) (6as,ss), corrigida por
foreground de Rodrigues et al. (1997) (6, 4r) e corrigida por foreground deste trabalho
(Oarfg). Esses graficos podem ser visualizados na figura 3.15.

Nota-se que o histograma para polarizacao observada apresenta um pico bem acentuado
em 0 graus, o que indicaria campo magnético alinhado com a Ponte. Porém, em todos os
casos em que a polarizacao de foreground é subtraida, esse pico some. Os histogramas para
polarizagoes corrigidas por foreground de Rodrigues et al. (1997) e Schmidt (1976) possuem
um pico nao muito acentuado em -40 graus. Mas, ao utilizar a correcao deste trabalho, o
histograma apresenta uma distribuicao mais proxima de aleatoria. Esse resultado leva a
crer que o alinhamento proposto, entre o campo magnético e a Ponte, pode ser um efeito
da polarizacao Galactica.

Esses histogramas incluem todas as estrelas do catalogo. Desse modo, também pode ser
que o suposto alinhamento tenha sido mascarado por outros padroes ou pela componente
aleatoria. Mais do que isso, o mapa da figura 3.14 ainda pode ajudar para a confirmacao
de que existe esse alinhamento. Alids, também podemos comecar a supor a existéncia de
um campo em larga escala que seja alinhado com a Barra, o que foi pela primeira vez
proposto por Magalhaes et al. (2009). Assim, talvez o mapa da figura 3.13 represente

melhor a configuracao do campo para estruturas mais locais. Por outro lado, o mapa da
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figura 3.14 pode representar uma configuracao mais global.

800
600

400

Contagens

200

600
500

400
300
200
100

Contagens

Contagens

Contagens

600
500

400
300
200
100

500
400

500
200
100

[
[
[
[
[
[
‘ ‘ \ o
—100 =50 O 50

[
[
[
[
[
[
[
‘ ‘ \ ‘
—100 =50 O 50

GWQ

Figura 3.15: Histogramas para 6, angulo entre os vetores de polarizacao e a direcao da

GNM. O grafico superior a esquerda apresenta os angulos utilizando a polarizagao observada;

superior & direita polarizagao corrigida por foreground de Schmidt (1976); inferior & esquerda

polarizacao corrigida por foreground de Rodrigues et al. (1997); e inferior & direita polarizagao

corrigida por foreground deste trabalho.

A origem de um campo coerente em larga escala para a PNM foi discutida por Mao et al.
(2008). Eles chegaram a conclusao de que o melhor mecanismo para explicar a existéncia
desse campo é um dinamo acionado por raios césmicos (cosmic-ray driven dynamo). E
incluindo modificacoes devido a forca de maré, ele pode explicar que exista um campo
alinhado com a Ponte pan-Magelanica. Contudo, para confirmar esta hipétese, em primeiro
lugar é preciso que sejam feitas simulagoes MHD utilizando os parametros da PNM. Em
segundo lugar, sao necessarias mais medidas de rotacao Faraday para entender melhor
a configuracao do campo na linha de visada. Por fim, para o campo no plano do céu,
necessita-se de maior certeza de que a polarizacao de foreground esteja sendo subtraida

corretamente para que os mapas de polarizacao de fato representem a geometria do campo

no plano do céu.
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3.4 Determinacao da Intensidade do Campo Magnético

Apobs conhecer a diregao do campo magnético no plano do céu, o préximo passo foi
determinar a sua intensidade. Para tanto, foi utilizado o método CF modificado por
Falceta-Gongalves et al. (2008), o qual ja foi explicado na sec¢ao 1.3.

Para o emprego desse método, é necessario conhecer a dispersao dos vetores de pola-
rizacao (06), dispersao de velocidade do gas na linha de visada (dV.ps) e densidade de
massa do gas (p). As dispersoes dos vetores de polarizagao foram estimadas pelos ajustes
das gaussianas nos histogramas de 6. Para obter os outros dois elementos necessarios para
aplicacao do método, foram utilizados mapas de dispersao de velocidade e densidade de
coluna de HI (Stanimirovié et al., 2004, 1999). A determinagao dessas grandezas para cada

campo estad descrita a seguir.

3.4.1 Dispersao de Velocidade do HI

Para obter a dispersao de velocidade para cada campo, foi utilizado um mapa de dV;pg
do HI, derivado através da analise do segundo-momento para imagens de HI combinadas,
obtidas pelo ATCA e Parkes (Stanimirovié¢ et al., 2004). A figura 3.16 apresenta esse

mapa.
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Figura 3.16: Mapa de dispersao de velocidade do HI na linha de visada.

Como o mapa compreende apenas o corpo da PNM; s6 foi possivel a determinacao local
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de 6V 05 para os campos PNMO01-19. Para os demais, campos na Ponte pan-Magelanica,
foi admitido o valor médio para a Ponte, que é de 20 km/s (Briins et al., 2005).

A determinacao local para os 19 campos pertencentes ao corpo da PNM foi feita utili-
zando o IDL. Recortamos imagens menores, com 8 x 8 minutos de arco, e com as mesmas
coordenadas centrais dos campos CCD. Entao, para cada imagem menor, calculava-se
uma média das contagens dos pixeis e esse valor foi empregado como o 0V7pg do campo.

Estimamos a incerteza como sendo o desvio padrao da média das contagens desses pixeis.

3.4.2 Densidade de Massa do HI

Para obter a densidade de massa para cada campo, foi utilizado um mapa de densidade
de coluna de HI, obtido pela combinagao de imagens do ATCA e Parkes (Stanimirovi¢

et al., 1999), e integrando os perfis de HI em velocidade. A figura 3.17 apresenta o mapa.
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Figura 3.17: Mapa de densidade de coluna de HI.

Primeiramente, estimamos o N(HI) local para cada campo. Mais uma vez, como o
mapa compreende apenas o corpo da PNM, apenas os campos PNM01-19 puderam receber
estimativas locais de N(HI). Para os demais campos, localizados na Ponte, utilizamos o
valor médio para a Ponte pan-Magelanica, que é de 5 x 10?° dtomos.cm ™2 (Briins et al.,

2005).

A determinacao local foi feita do mesmo modo que no caso da obtencao de 6Vipg. A
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unica diferenca é que, antes de calcular as médias e os desvios padroes das médias, houve
a necessidade de aplicar uma corregao (f), devido a autoabsor¢ao do H ao longo da linha
de visada (equagao 3.14). Essa corregao é necessiria para densidades de coluna maiores

2

do que 2,5 x 10*! dtomos.cm™2, como é explicado em Stanimirovi¢ et al. (1999). Ela foi

aplicada pixel a pixel, antes da obtengao de N(HI) local para cada campo.
140,667(log Ny —21,4) :log Ny > 21,4,
I= {1 ; log Ny < 21,4. (3.14)
Em seguida, tivemos que assumir uma profundidade para a PNM, para que fosse
possivel converter densidade de coluna em densidade numérica, ny = N(HI)/d. Su-
bramanian e Subramaniam (2009) utilizaram a dispersao nas distribuigoes de magnitudes
e cores de estrelas red clump para determinar a profundidade da PNM ao longo da li-
nha de visada. Obtiveram para a Barra da PNM d = (4,90 £ 1,23) kpc e para o disco
d = (4,23 +1,48) kpc. Entao, utilizamos o valor da Barra para os campos pertencentes a
regiao II de Schmidt (1976), e o valor do disco para os demais.
Por fim, a densidade de massa pode ser obtida, p = ympgny. Assumimos v = 1,22, que
¢ o peso molecular equivalente ao considerar as abundancias da PNM (Mao et al., 2008).

Determinamos as incertezas para ny e p através da propagacao de incertezas.

3.4.3 Aplicacao do Método CF

Tendo em maos todos os elementos, a intensidade para o campo magnético pode ser
calculada. Primeiramente, determinamos a intensidade do campo magnético aleatério,
assumindo equiparticao entre densidades de energias turbulentas magnética e cinética do
gas (equagao 1.18). Posteriormente, estimamos a intensidade do campo magnético no
plano do céu, através da equacao 1.19, que resume o método CF modificado por Falceta-
Gongalves et al. (2008).

A tabela 3.3 mostra todos os valores locais para dispersao de velocidade do HI na
linha de visada, densidade numérica de HI, intensidade do campo magnético turbulento
e intensidade do campo magnético em larga escala projetado no plano do céu. Para os
campos que apresentaram mais de um padrao de polarizacao, estimamos a intensidade de

B para cada um separadamente. Os erros de 6B e B, foram estimados por meio da
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propagacao de incertezas. As dispersoes para os angulos de polarizacao para cada campo

podem ser vistas na tabela A.1, no apéndice A.

Tabela 3.3 - Parametros locais do MI dos nossos campos na PNM.

PNM 0Vros (km/s) ny (dtomos.cm™3) 0B (nG) Besu, (1G) Besu, (1G)
01  (12,6434+0,078)  (0,22240,085)  (3,47+0,44)  (5,44+0,70) (4,75 0,77)
02 (14,763+0,091)  (0,200+0,077)  (3,85+0,48) (0,59 +0,16) (7,0 1,6)
03 (24,228 +0,075) (0,31 +0,12) (7,941,0)  (—0,29+0,17) -

04 (25,723 40,072) (0,40 + 0, 15) (9,5+1,2)  (1,94+0,81) (40 + 12)
05 (13,799 + 0,093) (0,38 £0,15) (4,95 +0,62) - -

06 (19,690 + 0, 085) (0,36 + 0, 14) (6,86 +£0,86) (—4,62+0,72) -

07 (27,824 4 0,045) (0,36 £ 0,14) (9,74+1,2) (0,70£0,81)  (10,9+1,5)
08 (22,09 +0,13) (0,226 +0,087)  (6,13+0,77)  (2,004£0,29) (9,24 1,4)
09 (26,332 +0,066) (0,34 +0,13) (8,9+1,1) (17,2 +£2,2) -

10 (23,764 + 0,063) (0,34 +0,13) (8,0+1,0) (8,1+1,1) (11,2 + 1,6)
11 (22,443 +0,071) (0,35 +0,13) (8,3+1,4) (18,6 + 3,3) -

12 (22,200+£0,049) (0,181 = 0,070) (5,9+1,0) (12,1 +2,6) -

13 (19,89 + 0, 14) (0,35 £ 0,14) (7,4+1,3) (9,2 +2,3) .

14 (21,08 40, 14) (0,30 40, 11) (7,24 1,3) - -

15 (23,31 +0,11) (0,29 +0,11) (7,94 1,4) (7,5+1,5) -

16 (20,77 +0,12) (0,121 +0,046)  (4,53+0,79)  (4,9+2,1) (6,3+3,8)
17 (20,602+0,069) (0,212 0,081) (6,0£1,0) (4,4+1,5) (16,3 + 3,8)
18 (20,842+£0,084)  (0,129+0,050)  (4,70+0,82) (—1,93+0,53) -

19 (18,96 + 0, 14) (0,099 +0,038) (3,74 +0,66) - -

20 ~ 20 (0,0249 £ 0,0096)  (1,98+0,35) (2,97 £ 0,94) -

21 ~ 20 (0,0249 +0,0096) (1,98 +0,35) (13,12, 4) -

22 ~ 20 (0,0249 +0,0096) (1,98 +0,35)  (0,83+0,58)  (3,244,1)
23 ~ 20 (0,0249 +0,0096) (1,98 +0,35) (2,53 +0,78) -

24 ~20 (0,0249 +0,0096) (1,98 +0,35) (1,76 & 0,49) -

25 ~ 20 (0,0249 +0,0096) (1,98 =+ 0, 35) - -

26 ~ 20 (0,0249 £ 0,0096)  (1,98+0,35) (1,28 +0,47) .

27 ~ 20 (0,0249 £ 0,0096) (1,98 +0,35)  (2,76+0,83)  (12,5+3,1)
28 ~ 20 (0,0249 +0,0096) (1,98 +0,35) (6,0 1,2) -

Nota-se que trés campos apresentaram intensidades negativas para o campo magnético
no plano do céu — PNM 03, 06 e 18. Estes sao também os campos onde a dispersao para os
angulos de polarizagao foram maiores, todas acima de 7/4. Para dispersoes dessa ordem,
o campo magnético pode conter apenas a componente turbulenta ou ter uma inclinacao

bastante alta com relacao ao plano do céu. Como sabemos de medidas de rotacao Faraday
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que o campo magnético na linha de visada é bastante baixo, (0,19+0,06) uG (Mao et al.,
2008), é de se esperar que nessas regides exista apenas campo turbulento.

Foi obtido um campo turbulento de 6B = (2,920 £+ 0,098) uG, a partir da média
ponderada pelas incertezas para todos os campos. Para o campo em larga escala projetado
no plano do céu, obteve-se Beg, = (1,84+0,11) uG, também utilizando a média ponderada
pelas incertezas e considerando as duas componentes observadas. Para o caso de campos
que apresentaram mais de uma, os valores negativos foram desprezados para a média.
Percebe-se que a intensidade do campo turbulento médio é maior do que a do campo em
larga escala, quer dizer, na PNM o campo turbulento domina em relacao ao de larga escala.
Esse resultado estd em acordo com o observado para outras galaxias irregulares (Chyzy
et al., 2011). Porém, no caso da PNM, a razao entre as componentes regular e turbulenta
é um pouco maior.

A dispersao para os valores de B, obtidos é bastante alta. Em muitos casos observa-se
campos muito acima do valor médio calculado, chegando a cerca de vinte vezes maior. E
bem provavel que nesses casos o campo em larga escala esteja associado a estruturas locais.
Na segao 4.1 estudaremos possiveis correlagoes entre os padroes de polarizagao/campo

magnético e objetos relacionados ao MI observados nestes campo.
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Capitulo 4

O Meio Interestelar da PNM

Neste capitulo sao apresentadas algumas correlagoes entre polarizacao e o MI da PNM —
padroes de polarizacao com estruturas do MI e polarizagao com avermelhamento. Também
é feita uma avaliacao da importancia dinamica que o campo magnético deve possuir para

essa galaxia.

4.1 Correlagao entre os Padroes de Polarizacao e Estruturas do MI

Um estudo interessante que pode ser realizado foi tentar associar os padroes de pola-
rizagao a estruturas observadas no MI da PNM. Para tanto, procuramos, dentro da base
de dados Simbad, por objetos relacionados a ele (regides HII, nuvens moleculares, shells,
nebulosas planetérias etc.) nos nossos campos CCD.

Apos obter a lista de objetos por campo, construimos os mapas de polarizacao para
cada um. Utilizamos o catdlogo com polarizacao corrigida pelo foreground obtido neste
trabalho e as estrelas com P/op > 3. Os mapas foram compostos em cima de imagens do
Spitzer/MIPS em 160 um. Para facilitar a correlacao visual entre os mapas e as estruturas,
adicionamos neles a localizacao de cada uma.

Na figura 4.1 podem ser visualizados os mapas para dois campos interessantes — PNM
09 e 11. Estes sao exemplos que apresentaram padroes de polarizacao bastante acentuados.
O campo PNMO09 contém dois shells e um objeto com linha de emissao, e o PNM11 quatro
shells. Para eles, o campo magnético projetado no plano do céu apresentou alta intensidade,
com erros bem determinados — menores que 20%. Observagoes de polarimetria éptica ja
mostraram que algumas estruturas em larga escala no MI — as quais podem ter sido geradas

pela interagao de ventos estelares e explosoes de supernovas com o MI — sao magnetizadas,
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podendo possuir campos magnéticos de até algumas dezenas de uG, por exemplo, IRAS
Vela Shell (Pereyra e Magalhaes, 2007) e NGC 2100 (Wisniewski et al., 2007). Assim, tais
campos magnéticos relativamente altos, devem ser associados a esses shells.

Vale ressaltar que o campo PNMO09 esta localizado na Barra da PNM, e seu padrao
de polarizacao possui angulo alinhado com a Barra. Por outro lado, o campo PNM11 se

encontra no inicio da Asa da PNM, e possui angulo para o padrao de polarizacao apontando

na direcao da Ponte.
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Figura 4.1: Mapas de polarizagao, para os campos PNM 09 e 11, sobrepostos a uma ima-
gem do Spitzer/MIPS em 160 pm. Os diamantes vermelhos representam a localiza¢ao da

coordenada central de estruturas do MI, seguidos por seus nomes.
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Uma caracteristica que se mostra evidente na maior parte dos mapas é que os vetores
de polarizacao nao possuem direcoes muito regulares, novamente revelando que o campo
turbulento se sobressai em relacao ao campo regular. Um caso interessante de se comentar
é o campo PNMO06. Ele foi aquele a possuir o maior nimero de objetos relacionados a MI.
O seu mapa pode ser visualizado na figura 4.2. Ele contém um remanescente de supernova,
um shell, dois objetos com linha de emissao, uma nuvem escura, uma nuvem molecular e
tres regices HIIL. As regioes HII sao conhecidas como bergario de estrelas, ou seja, deve haver
formagao estelar acontecendo nelas, e o feedback desse processo pode ajudar na destruicao
de campos regulares (Chyzy et al., 2003). Acredita-se que as explosoes de supernovas
sao uma das maiores fontes de inje¢ao de turbuléncia no MI (McCray e Snow, 1979), o
que também pode colaborar para a destruicao de campos regulares. Assim, o fato de
nessa regiao existir muita atividade acontecendo pode ter destruido algum campo regular

preexistente, ou simplesmente estar impedindo ele de se formar.
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Figura 4.2: Mapa de polarizagao, para o campo PNMO06, sobreposto a uma imagem do
Spitzer/MIPS em 160 pm. Os diamantes vermelhos representam a localizagdo da coordenada

central de estruturas do MI, seguidos por seus nomes.

Os mapas para os outros campos estao apresentados no apéndice B, assim como a
lista de objetos que se encontram em cada um (tabela B.1). Nesta segao foram discutidos
apenas trés campos por serem casos que se mostraram mais interessantes para comentar

separadamente e servirem como exemplo para os demais. A tabela 4.1 mostra um resumo
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do que podemos supor para os padroes de polarizagao/campo magnético de cada campo.

Tabela 4.1 - Origem dos padrdes de polarizagao/campo magnético de cada campo.

PNM  # de padroes  Suposta origem

01 2 B¢, associado ao shell e Beg,, associado ao MI geral

02 2 B¢y, associado ao MI geral e Bg,, associado aos shells

03 1 B¢y, associado ao shell, porém mascarado pela alta turbuléncia?

04 1 Beéu, associado ao MI geral e B¢y, mal determinado

05 0 Baixa estatistica

06 1 Campo regular sendo destruido pelo turbulento devido a alta atividade local
07 2 B¢y, associado ao MI geral e Bcg,, associado aos shells

08 2 B¢y, associado ao MI geral e Bg,, associado aos shells

09 1 B¢y, associado aos shells

10 2 Aglomerado de estrelas presente, ambos padrées associados a ele?

11 1 Beéu, associado aos shells

12 1 Begu, associado ao shell?

13 1 B¢y, associado aos shells?

14 0 Campo regular destruido pelo turbulento devido a alta atividade local

15 1 B¢y, associado ao shell?

16 2 Beéu, € Besu, associados ao MI geral

17 2 Beéu, associado ao MI geral e divida quanto a Begu,

18 1 Apenas campo turbulento? Regido apresenta um pequeno excesso de poeira
19 0 Baixa estatistica

20 1 B¢y, associado ao MI geral

21 1 Padrao bastante acentuado! Porém, nada que explique, nem no éptico nem no IV
22 2 B¢y, € Besy, associados ao MI geral

23 1 Beéu, associado ao MI geral

24 1 B¢y, associado ao MI geral

25 0 Baixa estatistica

26 1 B¢y, associado ao MI geral

27 2 B¢y, associado ao MI geral e divida quanto a Begy,

28 1 Padrao acentuado, mas nada que justifique, nem no éptico nem no IV

4.2 Relacao entre Polarizacao e Avermelhamento

Uma segunda correlagao, possivel de ser feita e de bastante interesse, é avaliar a relacao
entre polarizacao e avermelhamento. Ela é importante por oferecer uma indicacao da
eficiéncia da polarizagao na PNM.

Primeiramente, obtivemos o avermelhamento utilizando a relagao entre densidade de
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coluna de HI, N(HI), e avermelhamento, Ay, dada por Gordon et al. (2003). Para os
campos que pertencem a regiao II de Schmidt (1976), utilizamos a relacao para a Barra da
PNM (equacao 1.21). Para os demais, foi utilizada a relagdo para a Asa (equacao 1.23).
Determinamos as incertezas para Ay a partir da propagacao de incertezas.

Entao, foi construido um grafico, apresentado na figura 4.3, para avermelhamento em
funcao da mediana da polarizacao de cada padrao. Para os campos com mais de um
padrao de polarizacao, foram utilizadas as medianas de P de cada padrao e o mesmo valor
de Ay . Os campos sem padrao de polarizacao foram desconsiderados no gréafico. Por fim,
foi ajustada uma reta para esses dados. Os valores obtidos para os coeficientes angular e

linear, assim como suas incertezas, sao apresentados no grafico.
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Figura 4.3: Avermelhamento em fungao da mediana da polarizacao de cada padrao. A reta
em laranja foi obtida pelo ajuste de uma funcao linear para os dados. Os pontos em vermelho

foram considerados para o ajuste, e os pontos em azul desconsiderados.

Os pontos apresentados em azul foram desconsiderados para o ajuste. Os da parte
inferior do grafico correspondem aos campos pertencentes a Ponte pan-Magelanica. Eles
possuem o mesmo valor de Ay devido ao fato de ter sido utilizado o mesmo valor médio
de N(HI) para determind-los. Mais do que isso, foi utilizada a relacao entre N(HI) e Ay
da Asa, a qual pode também nao ser apropriada. Somando esses dois problemas, nota-se
que esses pontos estao bastante fora da tendéncia dos outros campos. Por isso, tomamos

a decisao de desconsidera-los para o ajuste.
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O ponto com menor valor para P, e na parte superior do grafico, corresponde ao
campo PNM13. Ele foi um dos campos onde as estrelas foram filtradas por magnitudes
para melhor caracterizagao do padrao. Como o valor de N(HI) utilizado para derivar Ay
foi obtido integrando em toda linha de visada, é bem possivel que o valor de Ay tenha
sido superestimado para esse campo. Por isso ele ficou tao fora da tendéncia apresentada
para os outros campos, mesmo levando em conta a sua incerteza alta. Assim, também
decidimos exclui-lo do ajuste.

De modo geral, nota-se uma tendéncia bastante visivel para os outros dados. Para
avaliar a dependéncia entre P e Ay, calculamos o coeficiente de Pearson para essas varaveis,
o qual mede o quao correlacionadas estatisticamente essas grandezas estao. Obtivemos um
coeficiente de 0,68, o que representa uma correlagao razoavelmente alta.

Apesar de apresentarmos a relacao com P como varidvel independente, o mais natural
é pensar que ela deva ser escrita com Ay . Fizemos o ajuste dessa forma apenas por questao
de simplicidade, pois possuimos o erro para Ay e nao para mediana de P. Invertendo a

relagao obtemos que

P =(2,0840,12) x Ay + (0,016 % 0, 046), (4.1)

onde P é dado em porcentagem; e Ay em mag.

O coeficiente linear do ajuste é compativel com zero dentro de apenas um lo. Essa é
outra indicacao de que obtivemos um bom ajuste, pois nao se espera observar nenhuma
polarizacao para o caso de avermelhamento nulo, ou seja, auséncia de poeira.

Essa relagao nos mostra que para um avermelhamento de 1 mag temos uma polarizacao
da ordem de 2%. Para a Galédxia a relacao tipica é de P/Ay ~ 3 (Serkowski et al., 1975),
onde a polarizacao esta sendo dada em porcentagem. Isso indica que na PNM a eficiéncia
da polarizacao é mais baixa do que na VL. Podemos tentar justificar essa baixa eficiéncia

por meio de dois argumentos:

(i) A alta turbuléncia que a PNM apresenta colabora para uma ineficiéncia para a po-

larizacao interestelar;

(ii) O campo magnético regular médio da PNM é cerca de 3 vezes menor do que o valor

tipico da Galaxia, sendo ele um agente importante para que a polarizacao acontega,
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o fato dele ser mais fraco na PNM pode fazer com que a polarizacao seja menos

eficiente.

4.3 Importancia Dinamica do Campo Magnético

Apoés determinar a geometria e a intensidade do campo magnético, uma coisa interes-
sante a se fazer é avaliar a importancia dinamica que ele deve ter. Uma forma de estima-la
para cada componente de forga é comparando suas densidades de energia (Beck, 2004). No
caso, queremos estudar se a pressao magnética é tao importante quanto as forcas provin-
das do movimento do gas. Desse modo, vamos obter as densidades de energia para quatro

componentes.

e Movimento turbulento do gas:

1 3
Ctur — §pvt2ur = ép(;vI?OS (42)

e Movimento de rotagao do gas:

1
€rot = _pvfot' (4'3)
2
e Campo magnético total:
B2 1
€Biot = 8t7Tt ~ S_W(Bgéu + Bios +30B%). (4.4)
e Campo magnético regular:
By L 2
€Breg — 8_7rg = g(Bcéu + Bios)- (4.5)

Para a equacao 4.2, assumimos que o movimento de turbuléncia é isotrépico, ou seja,

podemos dizer que v2, = 36V%g. Para a equagao 4.4, assumimos que o campo turbulento

2

2 = 30B?, e o campo regular pode ser representado pela soma dos

é isotropico, ou seja, B
campos no plano do céu e na linha de visada. Vamos calcular separadamente as densidades
de energia para o campo magnético total e regular, afim de poder comparar a diferenca
entre ambas. A tabela 4.2 apresenta os valores admitidos para cada uma das grandezas

envolvidas nas equacoes acima.
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Tabela 4.2 - Parametros médios para o gas e o campo magnético na PNM.

Parametro Valor
p="ymuny 0,17my g/cm?
dVLos 21,50 km/s
Urot 60 km/s
Beéu 1,84 uG
Bros 0,19 uG
0B 2,92 uG

A dispersao de velocidades na linha de visada foi obtida por meio do mesmo proce-
dimento da secao 3.4.1. Calculamos o valor médio corresponde ao corpo da PNM, e nao
incluimos a Ponte. Para obter a densidade de massa do gas, empregamos o procedimento
da se¢ao 3.4.2. Calculamos N(HI) médio para o corpo da PNM, e utilizamos a profun-
didade do disco da PNM para converter densidade de coluna em densidade numérica de
H. A velocidade de rotagao do gés utilizada foi a obtida por Stanimirovié¢ et al. (2004).
Os campos magnéticos turbulento e no plano do céu considerados foram os obtidos neste
trabalho, e o campo magnético na linha de visada, o determinado por Mao et al. (2008).

A tabela 4.3 apresenta os valores obtidos para densidade de energia de cada componente.

Tabela 4.3 - Densidades de energia médias na PNM.

Componente Valor
Etur 1,96 x 10712 erg/cm?
€rot 5,10 x 10712 erg/cm?
€Bios 1,15 x 10712 erg/cm?
€Brog 0,14 x 1072 erg/cm?

Nota-se que as densidades de energia de rotacao e turbuléncia do gas e do campo
magnético total possuem a mesma ordem de grandeza, indicando que a importancia dinamica
de cada uma é aproximadamente igual. A densidade de energia do movimento de rotacao

do gés ¢ a maior de todas, porém nao o suficiente para que a forca devido a rotacao go-
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verne a dinamica do gas da galaxia. A densidade de energia da componente turbulenta do
gas ¢ um pouco maior do que a do campo magnético total. Esse fato pode ser um pouco
surpreendente, pois para obter o campo turbulento para cada um dos nossos campos, as-
sumimos equiparticao entre as densidades de energia de turbuléncia do campo magnético
e cinética do gas. Porém, como nao incluimos o gas da Ponte para obter o valor médio da
segunda, isso pode ter levado a esse pequeno incremento para a densidade de energia. Mas,
como estamos interessados apenas em conhecer as ordens de grandezas dessas densidades
de energia, e nao valores precisos, isso nao se torna um problema. Por fim, a densidade
de energia para a componente regular do campo magnético estd uma ordem de grandeza
abaixo das outras, ou seja, o campo turbulento que colabora para maior parte da pressao
magnética.

Apesar desses cédlculos terem sido efetuados de forma bastante aproximada, e de termos
considerado apenas a componente do gas presente no corpo da PNM, eles foram impor-
tantes para destacar que o campo magnético tem de fato importancia dinamica para o
movimento do gas, quer dizer, o estudo dele para essa galaxia possui importancia vital

para a compreensao da estrutura e da evolugao do MI da PNM.
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Capitulo 5

Conclusoes e Perspectivas

Este trabalho utilizou dados de polarimetria no éptico, obtidos no Cerro Tololo Inter-
American Observatory, com o intuito de estudar a estrutura do campo magnético na Pe-
quena Nuvem de Magalhaes. Esta é uma galaxia irregular satélite da Galaxia, e que possui
um meio interestelar particularmente diferente do da Via Léactea. A redugao dos dados
polarimétricos gerou um catalogo com pouco mais de 7 mil estrelas, com polarizagoes em
que os erros estao bem determinados. Por fim, o catdlogo pode ser utilizado para estudar o
campo magnético nessa galdxia e para correlacionar a polarizacao com outras componen-
tes e estruturas do MI da PNM. As principais conclusoes deste trabalho estao resumidas

a seguir.

e Observamos que uma eficiente subtragao da polarizacao de foreground é essencial
para determinar com precisao a geometria do campo magnético. Percebemos também
que o famoso alinhamento entre o campo magnético e a Ponte pan-Magelanica pode
ser um efeito dessa polarizacao Galactica. Porém, a nossa andlise nao excluiu a
possibilidade da sua existéncia, apenas mostrou esse alinhamento nao ser tao intenso

quanto o proposto por trabalhos anteriores.

e Nossos mapas de polarizagao demonstraram que o campo magnético no plano do céu
possui uma configuracao bastante irregular. Por outro lado, pode ser que existam
dois padroes em larga escala, um alinhado com a Ponte e outro com a Barra da PNM.
Mas, como o nimero de vetores que indicam essas estruturas nao é muito grande,

preferimos nao afirmar com certeza a existéncia dessa configuracao para o campo.

e A partir da dispersao dos vetores de polarizacao e da utilizagao do método CF,
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obtivemos um campo magnético regular de Bes, = (1,84 +0,11) uG e um campo
turbulento de §B = (2,920 + 0,098) uG. Nota-se que o segundo é quase duas vezes
maior do que o primeiro. Esse tipo de situacao é observada para outras galaxias
irregulares, indicando que nelas o campo turbulento domina com relacao ao de larga
escala. Essa conclusao também explica a grande irregularidade observada para os
vetores de polarizacao. Nao sabemos com exatidao a origem do campo magnético
regular na PNM, e em outras galdxias irregulares. Porém, no caso da PNM, o
mecanismo de um dinamo acionado por raios césmicos parece eficiente para explica-
lo. Por outro lado, notamos que, para muitos dos nossos campos, pudemos associar

o campo magnético regular a estruturas locais do MI.

Conseguimos observar que muitos campos que apresentaram intensidades para o
campo magnético projetado no plano do céu altas, eram dotados da presenga de
shells. O que pode indicar que esses altos valores observados estao associados a
essas estruturas. Também foi possivel notar alguns casos onde existia apenas campo
turbulento. Para alguns, talvez ainda nao houve tempo para que um campo em larga
escala tenha sido gerado. Porém, em outros, ele pode ter existido e sido destruido

por turbuléncia local.

Analisamos a relagao entre polarizacao e avermelhamento, e obtivemos P/Ay =~ 2
onde a polarizacao é dada em porcentagem. Isso indica que na PNM a eficiéncia da
polarizacao é mais baixa do que na Galaxia. Acreditamos que essa propriedade pode
estar associada ao fato de que na PNM a turbuléncia é muito alta, o que dificulta o
mecanismo de polarizacao interestelar. Outra opcao é que a baixa eficiéncia esteja
relacionada ao fato do campo regular ser mais baixo do que o da VL, ou ainda ser a

soma desses dois efeitos.

Determinamos, de modo um pouco simplificado, as densidades de energia do campo
magnético total, campo magnético regular, movimento de rotacao do gas e movimento
de turbuléncia do gas. Chegamos a conclusao de que o campo magnético possui
importancia dinamica da mesma ordem de grandeza das forgas geradas pelo gas,
sendo assim de fato importante o seu estudo. Também pudemos notar que a maior

parte da pressao magnética é provinda da componente turbulenta do campo.
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Portanto, este estudo foi importante para uma melhor caracterizagao do campo magnético
na Pequena Nuvem de Magalhaes. Porém, ainda existe muito a ser feito.

Em primeiro lugar, ficou evidente que é necessario examinar com maior cuidado a
polarizagao de foreground. Sem a conviccao de que ela esteja sendo subtraida de forma
correta, fica dificil determinar com precisao a geometria para o campo no plano do céu.

Um segundo problema que influenciou nossa analise foi nao termos estimativas locais
para os parametros do gas na Ponte. Desse modo, é necesséario buscar por essas informagoes
para refinar nossos resultados.

Por 1ltimo, precisamos destacar que esse estudo cobriu apenas as regioes Nordeste, da
Asa e inicio da Ponte pan-Magelanica. Assim sendo, é necessario um mapeamento do resto
da PNM para que seja possivel um conhecimento do quadro completo da galaxia. Mas o
projeto SOUTH POL ir4 tomar dados polarimétricos no 6ptico, e mapear a polarizacao
de todo o céu do hemisfério Sul. Com isso, serd possivel conhecer o quadro completo,
nao apenas para a PNM, como também para a GNM e para a Ponte, o que levara a uma

compreensao maior de todo esse sistema.
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Apéndice A

Histogramas para Angulo e Intensidade da Polarizacao

Neste apéndice, estao apresentados os histogramas para os angulos de polarizagao e
para sua intensidade, onde o segundo foi construido considerando apenas as estrelas que
possuiam angulo dentro de 30 do valor médio de . Também é apresentada uma tabela

com os parametros obtidos pelos ajustes.

A.1 Campos com Um Padrao
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Figura A.1: Campos com apenas um padrao para . Histogramas para o angulo de pola-

rizagao e a sua intensidade. A linha vertical no histograma de P marca a sua mediana.
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Figura A.2: Campos com apenas um padrao para 0. Histogramas para o angulo de po-
larizagao e a sua intensidade. A linha vertical no histograma de P marca a sua mediana

(continuagao).
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A.2 Campos

com Dois Padroes
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Figura A.3: Campos com dois padroes para 6. Histogramas para o angulo de polarizacao e a

sua intensidade. As linhas verticais no histograma de P marcam as medianas para o primeiro
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Figura A.4: Campos com dois padroes para . Histogramas para o angulo de polarizacao e a
sua intensidade. As linhas verticais no histograma de P marcam as medianas para o primeiro

(linha sélida) e segundo padrao (linha sélida-pontilhada) (continuagao).
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A.3 Campos com Nenhum Padrao
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Figura A.5: Campos com nenhum padrao para 0. Histogramas para o angulo de polarizacao

e a sua intensidade.
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A.4 Campos Filtrados por my
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Figura A.6: Campos filtrados por my para a visualizacao do padrao de 6. Histogramas

para o angulo de polarizacdo e a sua intensidade, e gréfico de 6 vs my . A linha vertical no

histograma de P marca a sua mediana, e no gréafico de 6 vs my destaca a magnitude de corte.

O histograma em rosa apresenta as estrelas para toda a faixa de magnitudes.
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A.5 Campos com Estrelas Excluidas
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Figura A.7: Campos com estrelas excluidas para o ajuste do padrao de 0. Histogramas para
o angulo de polarizacao e a sua intensidade. As linhas verticais no histograma de P marcam
as medianas para o primeiro (linha sélida) e segundo padrao (linha sélida-pontilhada). Os
bins em rosa claro, no histograma de 6, correspondem a estrelas que nao foram consideradas

no ajuste.
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A.6 Tabela com Parametros dos Padroes

Tabela A.1 - Parametros dos padroes de polarizagao. (61, 661 e Py) corresponde ao primeiro

padrao, e (02, 605 e Py) ao segundo.

PNM 01 (graus) 001 (graus) Py (%) 02 (graus) 002 (graus) Py (%)
01  (120,90+0,28) (21,28+0,29) 0,90 (46,3 +1,1) (22,9+1,2) 0,85
02 (58,394+0,73)  (40,93+0,90) 0,62 (150,0 + 1, 6) (19,5 +2,2) 0,66
03 (102,16 +0,55) (46,08+0,61) 1,0 - - -
04 (169,2 + 1,6) (39,7+1,9) 0,87 (65,5 + 2,0) (10,8 + 2,2) 1,0
05 - - - - - -
06 (100,6 £2,1) (71,9 + 3,2) 1,2 - - -
07 (84,7+1,6) (43,0 £ 2,2) 1,0 (178,85+0,73) (25,28+0,72) 1,0
08  (73,69+0,38) (37,03+0,51) 0,87  (154,79+0,66) (21,76+0,88) 0,93
09  (67,514+0,16) (18,84+0,16) 0,98 - - -
10 (142,54+0,31) (26,45+£0,36) 094  (54,97+0,60) (22,67+0,72) 1,0
11 (158,29+0,17) (17,17+0,17) 1.4 - - .
12 (149,6 £ 1,4) (18,2 +1,4) 0,64 - - -
13 (126,24 2,5) (24,1 +2,6) 0,46 - - -
14 - - - - - -
15 (144,5 £ 1,0) (27,2 +£1,1) 1,1 - - -
16 (134,5 + 4, 8) (25,6 + 4, 6) 0,89 (66,8 + 6, 4) (22,8 +7,0) 0,72
17 (118,9+2,6)  (30,0+3,2) 0,87 (54,0 £ 1,6) (15,0 £ 1,6) 0,92
18 (88,5 + 2,9) (59,5 + 3,7) 1,1 - - -
19 - - - - - -
20 (75,3 + 3, 1) (21,8 £3,1) 0,69 - - -
21 (159,57+0,49) (7,51 +0,42) 1,7 - - -
22 (157,8 £ 4,3) (35,2 + 5,4) 0,96 (75 + 14) (21 + 15) 0,89
23 (148,3 + 2,9) (23,7 + 3,0) 0,74 - - -
24 (150, 1 + 2, 4) (27,9 + 2, 4) 1,3 - - -
25 - - - - - -
26 (79,4 + 2,9) (31,3 +3,2) 0,92 - - -
27 (69,4 + 2, 6) (22,7+2,9) 0,69 (116,2+1,0) (7,8 +1,2) 0,67
28 (69,87+0,77) (13,90 +0,77) 0,82 - - -




Apéndice B

Mapas de Polarizacao

Neste apéndice, estao apresentados os mapas de polarizagao para cada campo. Foi
utilizado o catalogo com polarizacao corrigida pelo foreground obtido neste trabalho, e
estrelas com P/op > 3. Os vetores foram sobrepostos a imagens do Spitzer/MIPS em
160 pum. Podem ser visualizadas nos mapas as localizacoes de objetos relacionados ao MI,

presentes em cada campo. Também é apresentada uma tabela com a lista dos objetos.

B.1 Mapas de Polarizacao por Campo
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Figura B.1: Mapa de polarizagdo sobreposto a uma imagem do Spitzer/MIPS em 160 pm.

Os diamantes vermelhos representam a localizacao da coordenada central de estruturas do

MI, seguidos por seus nomes.
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Figura B.2: Mapas de polarizacao sobrepostos a uma imagem do Spitzer/MIPS em 160 pm.

Os diamantes vermelhos representam a localizacao da coordenada central de estruturas do

MI, seguidos por seus nomes (continuagao).
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Figura B.3: Mapas de polarizacao sobrepostos a uma imagem do Spitzer/MIPS em 160 pm.

Os diamantes vermelhos representam a localizacao da coordenada central de estruturas do

MI, seguidos por seus nomes (continuagao).
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Figura B.4: Mapas de polarizacao sobrepostos a uma imagem do Spitzer/MIPS em 160 pm.

Os diamantes vermelhos representam a localizacao da coordenada central de estruturas do

MI, seguidos por seus nomes (continuagao).
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Figura B.5: Mapas de polarizacao sobrepostos a uma imagem do Spitzer/MIPS em 160 pm.

Os diamantes vermelhos representam a localizacao da coordenada central de estruturas do

MI, seguidos por seus nomes (continuagao).
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Figura B.6: Mapas de polarizacao sobrepostos a uma imagem do Spitzer/MIPS em 160 pm.

Os diamantes vermelhos representam a localizacao da coordenada central de estruturas do

MI, seguidos por seus nomes (continuagao).
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Figura B.7: Mapas de polarizacao sobrepostos a uma imagem do Spitzer/MIPS em 160 pm.

Os diamantes vermelhos representam a localizacdo da coordenada central de estruturas do

MI, seguidos por seus nomes (continuagao).
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Figura B.8: Mapas de polarizacao sobrepostos a uma imagem do Spitzer/MIPS em 160 pm.

Os diamantes vermelhos representam a localizacdo da coordenada central de estruturas do

MI, seguidos por seus nomes (continuagao).
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Figura B.9: Mapas de polarizacao sobrepostos a uma imagem do Spitzer/MIPS em 160 pm.

Os diamantes vermelhos representam a localizacdo da coordenada central de estruturas do

MI, seguidos por seus nomes (continuagao).
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B.2 Tabela com Objetos

Tabela B.1 - Lista de objetos relacionados ao MI, presentes em cada campo CCD.

PNM  Nome AR (J2000) DEC (J2000) Tipo
01 DEM S 107 01:00:08.7 -71:48:04 Regido HII
[MOH2010] NE-1¢ 01:00:10.0 -71:48:40 Nuvem Molecular
[SSHI7] 290 01:01:12 -71:52.9 Shell
LHA 115-N 72 01:01:32.5 -71:50:43 Regiao HII
[MB2000] 202 01:01:32.9 -71:50:55 Objeto com linha de emissao
02 [SSH97] 279 01:00:26 -72:05.1 Shell
[MB2000] 195 01:00:50.4 -72:03:28 Objeto com linha de emissao
[SSH97] 285 01:00:46 -72:09.6 Shell
03 [MB2000] 201 01:01:30.6 -72:23:21 Objeto com linha de emissao
[SSHIT7] 288 01:01:09 -72:24.6 Shell
04 [SSH97] 271 00:59:56 -72:38.3 Shell
[JD2002] 21 01:01:33.6 -72:34:53 Nebulosa Planetaria
[SSHO7] 273 01:00:05 -72:39.7 Shell
[MB2000] 362 01:01:19.2 -72:36:30 Objeto com linha de emisséo
05 [MB2000] 221 01:03:05.1 -71:53:31 Objeto com linha de emissao
[MOH2010] NE-3b 01:03:00.0 -71:55:00 Nuvem Molecular
DEM S 121 01:03:03 -71:53.8 Regiao HII
[SSH97] 319 01:04:40 -71:53.8 Shell
06 [MB2000] 222 01:03:07.4 -72:06:25 Objeto com linha de emissao
[H74] 44 01:03.0 -72:10 Nuvem Escura (Nebulosa)
[MOH2010] NE-3g 01:03:10.0 -72:03:50 Nuvem Molecular
DEM S 119 01:03:01.9 -72:05:17 Regido HII
LHA 115-N 76B 01:03:08.0 -72:06:24 Regiao HII
LHA 115-N 76A 01:03:48.9 -72:03:52 Regiao HII
[SSH97] 309 01:03:03 -72:03.2 Shell
SNR B0101-72.6 01:03:17 -72:09.7 Remanescente de Supernova
LHA 115-N 76C 01:03:54.1 -72:08:23 Objeto com linha de emissao
07 [SSH97] 329 01:05:18 -72:34.4 Shell
[SSH97] 330 01:05:23 -72:38.9 Shell
[SSH97] 321 01:04:42 -72:37.5 Shell
08 DEM S 134 01:06:48.5 -72:24:32 Regiao HII
[SSHI7] 344 01:06:46 -72:25.0 Shell
[SSH97] 355 01:07:30 -72:21.8 Shell
09 [SSHI7] 367 01:08:43 -72:38.1 Shell
[SSH97] 358 01:07:33 -72:39.9 Shell
LHA 115-N 79 01:07:36.7 -72:34:47 Objeto com linha de emissao
10 [SSH97] 354 01:07:25 -72:54.9 Shell
11 [SSHI7] 376 01:09:29 -72:57.4 Shell
[SSHI7] 386 01:10:31 -73:03.1 Shell
[SSH97] 373 01:09:20 -73:01.9 Shell

Continua na préxima pagina. ..
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Tabela B.1 - Continuagao

PNM  Nome AR (J2000) DEC (J2000) Tipo

[SSH97] 387 01:10:33 -73:01.6 Shell

12 [BLR2008] SMC N83 4 01:12:05.8 -73:31:01 Nuvem Molecular
[MB2000] 270 01:12:54.9 -73:29:23 Objeto com linha de emisséo
[SSH97] 398 01:12:23 -73:28.0 Shell
[BLR2008] SMC N83 1 01:12:25.0 -73:33:06 Nuvem Molecular
[BLR2008] SMC N83 5 01:13:32.9 -73:33:04 Nuvem Molecular
[BLR2008] SMC N83 2 01:12:41.3 -73:32:14 Nuvem Molecular

13 [SSH97] 408 01:13:30 -73:03.6 Shell
[SSH97] 407 01:13:29 -73:03.6 Shell

14 2MASX J01144713-7320137  01:14:47.132  -73:20:13.80 Nebulosa Planetaria
LHA 115-N 84B 01:14:47.17 -73:19:46.7 Objeto com linha de emissao
LHA 115-N 84D 01:14:44.827  -73:20:44.80 Objeto com linha de emissao
DEM S 152 01:14:54.1 -73:19:45 Regiao HII
LHA 115-N 85 01:16.0 -73:20 Objeto com linha de emissao
NAME SMC B0113-7334 01:14:44.9 -73:20:06 Regiao HII
LHA 115-N 84S 01:14:46 -73:18.9 Objeto com linha de emissao
DEM S 157 01:16:20 -73:20.2 Regidao HII
[SSH97] 423 01:15:29 -73:23.8 Shell

15 [SSH97] 440 01:17:27 -73:12.5 Shell
DEM S 159 01:16:58 -73:12.1 Regiao HIIT
DEM S 155 01:17.1 -73:14 Regiao HII

16 - - - -

17 LHA 115-N 87 01:21:10.69 -73:14:34.8 Nebulosa Planetaria
[SSH9T7] 472 01:21:40 -73:18.0 Shell

18 - - - -

19 - - - -

20 - - - -

21 - - - -

22 - - - -

23 - - - -

24 - — — —

25 - - - -

26 - - - -

27 - - - -

28
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