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“Se vi mais longe foi por estar sobre os ombros de gigantes.”

Isaac Newton

“A wvida sem luta € um mar morto no centro do organismo universal.”

Machado de Assis






Resumo

O estudo de campos magnéticos cosmicos é fundamental para a compreensao de inimeros
fenomenos astrofisicos. Nesse contexto, medidas polarimétricas podem nos dar informacoes
importantes sobre a presenca destes campos, que sao dificies de mensurar utilizando outras
técnicas de observacao.

Neste trabalho, mostramos o processo de aquisicao de dados utilizando o polarimetro
IAGPOL e a reducao dos dados pela pipeline Solvepol, além de destacar os processos que
polarizam a radiagdo em meios astrofisicos, com enfoque na Nuvem Escura da Musca.
Também mostramos como pode-se determinar varios parametros fisicos a partir da pola-

rizacao usando simulagoes magneto-hidrodinamicas.






Abstract

The study of cosmic magnetic fields is fundamental for understanding numerous as-
trophysical phenomena. In this context, polarimetric measurements can give us important
information about the presence of these fields, which are difficult to commence using other
observational techniques.

In this work, we show the process of data acquisition using the TAGPOL polarimeter and
the data reduction by the Solvepol pipeline, also highlighting the processes that polarize the
radiation in astrophysical media, focusing on the Musca Dark Cloud. We also show how we
can determine several physical parameters from polarization using magneto-hydrodynamic

simulations.






1.1

2.1
2.2

2.3
24
2.5

2.6
2.7
2.8
2.9
2.10

3.1
3.2

3.3

3.4
3.5

Lista de Figuras

Nuvem escura Barnard 68 (B68) observada em diferentes comprimentos de

Mecanismo genérico de polarizacao da radiacao. . . . . . . . . . ... ...
Alinhamento do momento angular & de uma particula alongada de poeira
com o campo magnético BnolISM. . . ... ..
Esquema da emissao de radiacao Sincrotron polarizada. . . . . . . . . . ..
Parametros de Stokes para a polarizacao linear e circular. . . . . . . . . ..
[lustragao do efeito de um prisma de calcita, construido com o seu eixo
6ptico (OA) a 45° em relagao as suas faces de entrada e saida. . . . . . ..
Aglomerado k Crucis e mapa de vetores de polarizacao pelo IAGPOL . . .
Esquema do polarimetro IAGPOL no LNA. . . .. .. ... .. ... ...
Regiao do céu a ser inicialmente observada pelo SOUTHPOL . . . . . . ..
Interface do Aladin Desktop na regiao do vistvel. . . . . . . . . ... .. ..

Esquema de como o conjunto de telescopios do CTA deverd se configurar. .

Graficos gerados pelo IRAF para o foco com uma estrela saturada. . . . . .

Graficos gerados pelo IRAF para o foco em boas condigoes para o objeto do

Dados obtidos do IAGPOL para as magnitudes de objetos no campo de
HD110984 . . . . . . e
Dados para o grau de polarizacao de objetos no campo de HD110984

Parametros de Stokes (@ e U) e histograma do angulo de polarizagao 6 para

O CAMPO. + « v v v v e e e e e e e

29
20



3.6

3.7
3.8

3.9

3.10
3.11

3.12

3.13

3.14
3.15

3.16

Erro no grau de polarizacao em funcao da magnitude e mapa de vetores de
polarizacao no plano do CCD . . . . . . . . . .. .. ... ... ... ..
Imagem do campo de HD110984 sobreposta ao mapa de vetores de polarizagao.
Mapa de emissao polarizada por poeira na Via Lactea feito pelo Satélite
Planck. . . . . . . . .
Histograma de densidade da polarizagao e erro na polarizagao em fungao da
magnitude para o campo da estrela padrao HD172252. . . . . . . . . . ..
Imagem do campo de HD172252 sobreposta ao mapa de vetores de polarizacao.
Graficos gerados pelo IRAF para o melhor ajuste de foco na noite de 11 de
julho de 2019. . . . . . .
G271.3 vista em brilho superficial pelo Herschel em 350 pum e os dados do
Planck a 353 GHz . . . . . . . . . ..
Regiao de G271.3 dividida em 16 campos para observacao no LNA.

Mapa de vetores de polarizagao para a Nuvem Escura da Musca. . . . . . .
Evolucao temporal do mapa dos vetores de polarizagao e densidade colunar
para Mg = 7.0 e M4 = 0.6, com o campo magnético B perpendicular a
linha de visada. . . . . . . . . ...
Evolucao temporal do mapa dos vetores de polarizagao e densidade colunar

para Mg =7.0e My = 0.6, com o campo magnético B paralelo a linha de

49

o0l



1. Introducao

Sumario

1.1 O papel da polarizacao . . . . . . . . . .. ...
1.2 Objetivos . . . . . . .

2. Metodologia . . . . . . . . ..
2.1 Mecanismos de Polarizacao . . . . . . . . .. ... Lo
2.1.1 Polarizacao por poeira . . . . . .. ...

2.1.2 Radiacao Sincrotron . . . . . . . ..o

2.2 Medida da Polarizagao . . . . . . . . . ..
2.2.1 Parametros de Stokes . . . . . .. ...

2.2.2  Medindo os Parametros de Stokes . . . . . . . ... ... ... ..

2.3 Instrumentos e Softwares utilizados . . . . . . . .. ..o
2.3.1 TAGPOL . . . . .

2.3.2 Pacote Solvepol . . . . . . .. ...

2.3.3 Aladin e TOPCAT . . . . .. .. ... ... ... .. .....

24 O GAPAE . . . . .
2.4.1 Cherenkov Telescope Array . . . . . . . .. ... .. ... .....

3. Anadlise . . . . . .
3.1 Procedimento de aquisicao . . . . . . . .. ..o
3.1.1 Corregoes pré-observacionais . . . . . . . . . .. ...

3.1.2 Estrelas padroes . . . . . . . . ...

3.2 Nuvem Filamentar G271.3+5.0 . . . . . . . . . . ... ... ... .. ...

3.3 Nuvem Escura da Musca . . . . . . . . . .



3.4 Comparagao com as simulagoes MHD . . . . . . . ... ... .. ... ...

4. Conclusoes

Referéncias .



Capitulo 1

Introducao

Quando pensamos na matéria que compoe o Universo, é comum imaginarmos que ela
se encontra em sua totalidade em estrelas ou em objetos compactos, como buracos negros
e estrelas de néutrons. No entanto, o ambiente entre estes objetos, o meio interestelar (ou
Interstellar Medium - ISM, em inglés) nao é absolutamente vazio, contendo gas e poeira,
na forma de nuvens individuais e também em um meio difuso, além da chamada Matéria
Escura, ainda pouco conhecida.

O ISM contém tipicamente um atomo de hidrogénio por centimetro ctibico e, aproxi-
madamente, 100 graos de poeira por quilémetro cibico (Kepler, [2014). No entanto, assim
como a matéria no Sistema Solar ou na Galaxia, a distribuicao de gas e poeira no meio in-
terestelar nao é homogénea, e ao conglomerado destas particulas damos o nome de nuvens
de gés ou nuvens de poeira, dependendo de sua composicao.

A maior parte da matéria visivel no Universo é composta por gas ionizado ou parcial-
mente ionizado, permeado por campos magnéticos - ou seja, em estado de plasma. Sendo
assim, campos magnéticos funcionam como uma importante chave para compreender a
formacao e evolucao de estruturas no Universo.

Campos magnéticos aparecem em diversos processos e ambientes: num laboratorio
de plasma, na coroa solar e na heliosfera, no meio interestelar, em galdxias, no meio
intergalatico e no Universo primordial.

Esses campos sao notoriamente dificeis de observar no espaco, pois, conforme veremos
na Segao [L.1], suas medigdes envolvem sinais polarizados e, na maioria das vezes, a pola-
rizagao nao é quantificada em andlises fotométricas - medidas da intensidade da radiacao
observada.

Por outro lado, nos tltimos anos entramos numa nova era para as observagoes as-
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tronoOmicas, gracas as novas instalagoes em varios dominios de frequéncia, que vém nos
possibilitando o estudo observacional de fenomenos antes pouco estudados, como a pre-
senca e interferéncia dos campos magnéticos em diferentes cenarios. Para o estudo de
nuvens de poeira, por exemplo, as observagoes no dominio do visivel e do infravermelho
nos trazem diferentes informacoes, conforme vemos na Figura Veremos mais adiante,
no entanto, que essas nuvens nos trazem ainda mais informacoes quando observadas nao

apenas em diferentes frequéncias, mas também quando as observamos em um polarimetro.

Figura 1.1: Nuvem escura Barnard 68 (B68) observada em diferentes comprimentos de onda
- Créditos: ESO.

Polarimetros de imagem na regiao do visivel e do infravermelho com capacidade po-
larimétrica no dominio submilimétrico foram instalados em novos telescépios e inter-
ferometros, como o Atacama Large Millimeter Array (ALMA) no Chile. Essas instalagoes
ja permitem um grande avanco no conhecimento de campos magnéticos em regioes este-
lares, em nuvens moleculares e em discos protoplanetarios. No dominio do radio, novas
instalagoes, como o Low-Frequency Array (LOFAR), o Square Kilometer Array (SKA) e
o Australian SKA Pathfinder (ASKAP), também abordarao questoes fundamentais sobre
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a evolucao do Universo, incluindo as origens das primeiras estrelas e a geragao de campos
magnéticos no espago.

Outro grande instrumento internacional dedicado aos raios césmicos, o Cherenkov Te-
lescope Array (CTA), uma instalagdo de raios gama na faixa de energia GeV - TeV, terd
impacto nao s6 no dominio da astrofisica de altas energias, mas também em cosmologia
e fisica fundamental, particularmente contribuindo para entender aceleradores de raios
coOsmicos e campos magnéticos coHsmicos.

Mais um avanco é o levantamento da emissao polarizada, realizado pelo satélite Planck
em uma ampla faixa de frequéncia (70 GHz a 353 GHz). Os dados polarizados foram
divulgados publicamente em 2014 e serao utilizados neste trabalho.

E importante ressaltar, ainda, a participagao brasileira no levantamento dessas andlises
polarimétricas, com os polarimeros TAGPOL, localizado no Observatorio Pico dos Dias, do
Laboratério Nacional de Astrofisica (OPD-LNA), em Brazépolis - MG e o SOUTHPOL,
localizado no Cerro Tololo Inter-American Observatory (CTIO), no Chile. Grande parte
deste trabalho foi realizado devido ao instrumento desenvolvido por professores e técnicos

do Instituto de Astronomia, Geofisica e Ciéncias Atmosféricas da Universidade de Sao

Paulo (IAG-USP), o IAGPOL.

1.1 O papel da polarizacao

A obtencao dos dados da polarizacao de objetos astronomicos é fundamental para a
compreensao de diversas classes de objetos que emitem ou absorvem radiagao, desde ondas
de radio e sub-milimétricas, passando pelo infra-vermelho préximo e 6ptico, até raios-X.

Por outro lado, a base observacional da Astrofisica foi desenvolvida majoritariamente
medindo-se o fluxo de radiagéoﬂ ou brilhdﬂ dos objetos de interesse, seja em banda ou
em forma espectral. Normalmente, medimos esse fluxo independentemente do estado de
polarizacao do feixe de luz.

Existem vérios processos, no entanto, que polarizam (linear ou circularmente) o feixe de
luz recebido, seja na fonte ou ao longo do caminho para o observador. Portanto, podemos
obter muita informacao, codificada no estado de polarizacao da luz, medindo essa pola-

rizagdo. Exemplos de tais processos no dominio ultravioleta (UV), éptico e infravermelho

! Fluxo de radiagao = energia/[unidade de 4rea]/[unidade de tempo]
2 Brilho = fluxo/[unidade de angulo sélido]
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proximo (near-infrared - NIR, em inglés) e os locais que podem aparecer sao:

e Espalhamento por poeira:
Meio Interestelar (ISM)
Envoltérios de Objetos Estelares Jovens ( Young Stellar Objects, YSO)

Envoltérios ao redor de estrelas AGBP

e Espalhamento Thompson:
Radiacao Césmica de Fundo (Cosmic Microwave Background, CMB)

Envoltérios de estrelas quentes

e Radiacao Sincrotron:
Nucleos Ativos de Galdxias (Active Galactic Nuclei, AGN) e AGN hot spots

Gamma-ray Bursts (GRBs)

e Radiacao Ciclotron:

Anas Brancas magnéticas em bindrias cataclismicas.

O estudo de dados observacionais por meio da polarizacao astronémica €, portanto,
muito importante neste cenario, trazendo-nos informacoes além das obtidas, por exemplo,
por analises fotométricas e espectrais.

Os mecanismos de polarizacao detalhados e a relagao destes com a presenca de campos

magnéticos cosmicos serao explicados no Capitulo [2]

1.2 Objetivos

Com a realizagao deste trabalho, tivemos por objetivo introduzir o aluno as técnicas
de aquisicao, reducao e analise de dados em Polarimetria Astronomica, realizando um pro-
fundo estudo tanto da base tedrica e observacional quanto de instrumentacgao astronomica,
conforme descrevemos no Capitulo [2]

Durante o projeto, o aluno aprendeu a descrever a luz polarizada através dos parametros

de Stokes; utilizar o polarimetro ITAGPOL, instalado no LNA, o qual pode ser acessado

3 Asymptotic Giant Branch (AGB) ou Ramo Assintético das Gigantes, é uma regidao do diagrama HR

populada por estrelas evoluidas, qua ja sairam da Sequéncia Principal, gigantes, frias e bastante luminosas.
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remotamente; adquirir imagens polarimétricas com o ITAGPOL; reduzir imagens e construir
um catalogo de objetos do campo observado; analisar e interpretar os dados obtidos. Todos
esses procedimentos encontram-se detalhados no Capitulo 3]

Do ponto de vista de pesquisa, tivemos por objetivo realizar o estudo polarimétrico
para obtencao de campos magnéticos césmicos na Nuvem Escura da Musca (Musca Dark
Cloud - MDC, em inglés), conforme feito em [Pereyra e Magalhaes (2004) e, neste trabalho,
nas Se¢oes 3.3 e[3.4] além da Nuvem Filamentar G271.3+5.0, para o qual fazemos parte de
uma nova colaboragao internacional que ira utilizar dados do satélite Planck, do ITAGPOL,
dentre outros instrumentos. Para esta ultima, como veremos na Segao [3.2] por questoes
meteoroldgicas, nao conseguimos realizar as observacoes.

Afim de comparar os resultados da andlise dos dados polarimétricos para a MDC,
pretendiamos realizar simulagdes magneto-hidrodinamicas (MHD) para obter parametros
fisicos como a intensidade do campo magnético e a densidade da regiao, além de estudar
a influéncia da linha de visada nos parametros de Stokes e na polarizacao. Esse estudo é

feito na Segao [3.4] e no Capitulo [4]



22

Capitulo 1. Introdugao




Capitulo 2

Metodologia

A realizacao deste projeto estda baseada em um amplo estudo da base tedrica, tanto
na area de polarizagao astronomica quanto na area de fendmenos astrofisicos e simulagoes
magneto-hidrodinamicas e também na parte observacional e de instrumentacao astronomica,

descritos nas préximas segoes.

2.1 Mecanismos de Polarizacao

De maneira genérica, a luz (radiacao) pode ser polarizada por um mecanismo simples,
confome indicado na Figura 2.1 Neste esquema['} temos uma fonte que produz uma ra-
diacao nao polarizada. Ao atravessar um filtro polarizador, a radiacao adquire um grau

de polarizacao que, no caso da figura, é linear.

Light
source

— Polarising filter

Polarised light
o 9

Unpolarised light

Figura 2.1: Mecanismo genérico de polarizacao da radiagao.

Em meios astrofisicos, temos diferentes objetos que funcionam como emissores de ra-

diacao e varios processos que polarizam esta radiacao, seja na prépria fonte ou no caminho

! Extraido de https://bit.ly/2wrutOA. Acesso em 27/10/19.
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até o observador. Exemplos destes mecanismos sao a polarizacao por poeira e a radiacao

Sincrotron.

2.1.1 Polarizacao por poeira

Neste processo de polarizagao, temos graos de poeira alongados que, possuindo quatro
graus de liberdade (trés translacionais e um rotacional), podem girar em torno de um dado

—

eixo, adquirindo, assim, momento angular @.

Na presenca de um campo magnético E, o momento angular do grao de poeira tende
a se alinhar com o campo, de modo que & || é, conforme a Figura Dali, se a ra-
diacao proveniente de uma dada fonte atravessa uma regiao com graos de poeira nestas

condicoes, a radiagao passa a ser linearmente polarizada, de modo que, ao medirmos o

grau de polarizagao, podemos obter diretamente a dire¢ao das linhas de campo magnético.

ELONGATED DUST
GRAIN \

Figura 2.2: Alinhamento do momento angular & de um grao alongado de poeira com a linha

de campo magnético B no ISM.

Exemplos de ambientes astrofisicos onde podemos observar esse mecanismo de pola-
rizacao sdo em nuvens escuras ou em toros de poeira entorno de AGNs. |Lazarian (2007) e
Hoang e Lazarian (2012) nos dao uma interessante revisao sobre a teoria de alinhamento

de graos de poeira na presenca de campos magnéticos.

2.1.2 Radiacgao Sincrotron

Outro mecanismo de polarizacao, onde a fonte ja produz uma radiacao polarizada, é o
da radiagao Sincrotron. Neste caso, temos um elétron espiralando ao redor de uma linha de

campo magnético. Acelerado, o elétron emite a denominada radiagao Sincrotron, radiacao
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eletromagnética essa que tem o seu campo magnético B alinhado com a linha de campo
magnético do meio, de modo que o campo elétrico E' é emitido perpendicularmente a linha

externa e, consequentemente, a radiacao ¢ linearmente polarizada - vide a Figura [2.3]

MAGNETIC FIELD LINE

POLARIZATION OF
SYNCHROTRON
RARIATION

Figura 2.3: Esquema da emissao de radiagao Sincrotron polarizada. Adaptado de |Carroll e
Ostlie| (2007)

J& a polarizagao circular ocorre, por exemplo, em Masersﬂ (Watson e Wyld, [2001)
ou em ambientes na presenca de campos magnéticos, que provocam uma fase entre os
campos elétrico e magnético da radiacao que atravessa o meio. Estudos deste tipo de
polarizacao envolvem andlises de Efeito Zeeman e, para tanto, utilizam de métodos de
espectropolarimetria, que nao serao abordados neste trabalho, mas podem ser melhor

compreendidos em (Goodrich et al.| (1995).

2.2 Medida da Polarizacao

Uma forma de quantificar o grau de polarizagdo (linear ou circular) da radiagao é
através dos Parametros de Stokes (Figura [2.4]). A pipeline Solvepol, que sera discutida
na Secao [2.3.2} utiliza estes parametros para realizar a redugao dos dados polarimétricos

obtidos com o IAGPOL.

2 Microwave Amplification by Stimulated Emission of Radiation (Maser) ou, em portugués, amplificagio

de microondas por emissao estimulada de radiacao.
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2.2.1 Parametros de Stokes

A polarizacao linear é geralmente medida através dos chamados parametros relaciona-
dos de Stokes, @) e U. Eles tém a mesma dimensao que I, o primeiro parametro de Stokes,
que mede o fluxo do feixe. Eles sao frequentemente expressos em forma fracionaria ou
percentual, ¢ = Q/I e u=U/I.

O parametro () expressa a diferenca de fluxo entre a luz polarizada nos angulos de
posicao 0° e 90°, enquanto U se refere a diferenca entre os angulos de posicao 45° e 135°.
Os angulos de posicao equatorial sao medidos de Norte para Leste.

A polarizacao linear, P, estd relacionada a () e U por P = \/W, enquanto o
angulo de posigao da polarizacao é 6§ = 0,5arctan(U/Q). Se a razao Sinal/Ruido pola-

rimétrica, op/P, for maior que cerca de 4, ) e U sao estatisticamente distribuidos de

maneira normal (Simmons e Stewart, 1985)). Se eles sao medidos com a mesma precisao,

essa serd a precisao de P também.
A polarizacao circular é expressa pelo quarto e ultimo parametro de Stokes, V', que

mede a quantidade de fluxo circularmente polarizado a direita sobre o fluxo polarizado a

esquerda (Figura [2.4)f]

100%Q | 100% U | 100% V
+Q y +U y +V y

X i X \ - x
Q-0;U=0;V=0 Q=0;U>0;V=0 Q=0:U=0:V>0
(a) (c) (e)

y ¥ ¥

Q<0;U=0;:V=0 Q=0,U<0,V=0 Q=0;U=0;¥=<0
(b) (d) (f)

Figura 2.4: Parametros de Stokes para a polarizacao linear e circular.

3 Extraido de https://bit.ly/30Vis1l. Acesso em 27/10/19.
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2.2.2 Medindo os Parametros de Stokes

A técnica desenvolvida com sucesso no IAG e no OPD/LNA (Magalhaes et al., [1996)
utiliza um polarizador de birrefringéncia, ou seja, um bloco de calcita duplo, ou prisma
de Savart. Este prisma fornece, simultaneamente, duas imagens perpendicularmente po-
larizadas de objetos no campo (Figuras e . Além disso, em vez de girar a camera
inteira, usamos uma lamina retardadora de meia onda, que gira a polarizacao do feixe de
luz que entra.

Também importante é o fato de que as duas imagens polarizadas do céu sob a das
estrelas se superpoem (Figura . Essa técnica, portanto, cancela a polarizagao do céu,
que pode ser muito alta sob a luz do luar, bem como a interferéncia (decaimento das
contagens de f6tons) quando uma nuvem atmosférica, por exemplo, atravessa o céu durante
a medida.

Pode-se entdo mostrar (Magalhaes et al., |1984]) que, se ¢; é o angulo de orientagao da
lamina de meia-onda, o fluxo ou contagens, N; e N, de cada imagem (digamos, estelar)
(Figura nesta posi¢ao da lamina, relacionam-se com os parametros de Stokes lineares

por:

Ny — Ny
Ny + Ny,

Assim, as imagens tiradas nos angulos de posicao 0°, 22.5°, 45° e 67.5°, medirao,

=Q - cos(4¢;) + U - sin(4¢;). (2.1)

respectivamente, @), U, —Q e —U. No LNA, geralmente obtemos imagens do campo
estelar em 8 angulos de posicao, 0° a 67.5° e 180° a 247.5°.

A polarizacao circular pode ser medida de forma semelhante obtendo imagens através
de uma placa de quarto de onda. Uma relagdo semelhante a acima é obtida (Serkowski,

1974), mas agora a expressao também depende de V:
u . .
- cos(4¢;) + 7 sin(4¢;) — V - sin(2¢;). (2.2)

2.3 Instrumentos e Softwares utilizados

Como ja mencionado, neste projeto o aluno tem contato tanto com a area tedrica quanto
experimental. Dessa forma, para a realizacao da aquisicao e processamento de dados, varios

instrumentos e softwares se fazem necessarios. Iremos descrevé-los nas proximas segoes.
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Figura 2.5: Tlustragdo do efeito de um prisma de calcita, construido com o seu eixo 6ptico
(OA) a 45° em relagdo as suas faces de entrada e saida. A luz incidente é sempre dividida
em dois feixes polarizados perpendicularmente. Se o feixe incidente tiver um fluxo maior em

uma das polarizagoes indicadas, os feixes emergentes diferirao de acordo.
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Figura 2.6: Esquerda: imagem do aglomerado aberto x Crucis, obtido através de uma

lamina de meia-onda e um prisma de calcita do IAGPOL. Direita: Os vetores de polarizagao

resultantes para  Crucis, onde P & 6 sao plotados. Retirado de Magalhaes et al.| (2005)
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2.3.1 IAGPOL

O TAGPOL ¢é o Polarimetro do Instituto de Astronomia, Geofisica e Ciéncias At-
mosféricas (IAG-USP) que se encontra no Laboratério Nacional de Astrofisica, feito pelo
Departamento de Mecanica e a Segao Técnica de Eletronica do IAG e supervisionado pelo
Prof. Dr. Antonio Mario Magalhaes.

O instrumento é composto por uma gaveta polarimétrica e uma caixa de drivers (Figura
. A gaveta abriga os dispositivos Opticos e mecanicos e a caixa de drivers é composta
por uma fonte de alimentacao e circuitos eletronicos de controle dos motores de passo e

sensores de posicao que acionam as partes opticas.

IAGPOL's Optics

Telescope Optical Axis

Rotating wavephte retarder— | I Wheel Ax
M2ord/4 -

Analyzer wheel — I I I
Savart prism or Polarizer

Filer wheel — I I |

— — CCD Camera

Figura 2.7: Esquema do polarimetro TAGPOL no LNA. Este conceito também estd sendo
usado com a camera do infravermelho préximo, CamIV, no LNA.

O TAGPOL também foi precursor no SOUTHPOL, polarimetro elaborado pela equipe
de estudos polarimétricos do IAG com colaboragoes nacionais e internacionais, acoplado
ao telescopio T80, localizado no Cerro Tololo, Chile.

Este polarimetro tem por finalidade estudar o céu do hemisfério Sul, tendo em vista

que nao existe um survey polarimétrico nas bandas do éptico e infravermelho préximo do

céu todo (all-sky) - vide a Figura [2.§|

2.3.2 Pacote Solvepol

A reducao das imagens obtidas pelo JAGPOL ¢ feita pelas tarefas do pacote Solvepol
(Ramirez et al., 2017), escrito em IDL. As tarefas sao baseadas no pacote pcedpack (Pereyra
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Figura 2.8: A &drea mais clara na imagem representa a regiao do céu a ser inicialmente
observada pelo SOUTHPOL, i.e., Dec < —15°. Ela inclui as Nuvens de Magelhaes, grande
parte do sul da Via Léctea e o centro da Galédxia. As regioes assinaladas indicam Nuvens de

Alta Latitude Galdtica observadas no survey apresentado em Magalhaes et al| (2005)).

e Magalhaes| 2002)), executado no ambiente IRAF.

A reducao inicial das imagens segue o processo tradicional de correcao por bias e flat-
field. A seguir, é feita a fotometria dos objetos do campo. A partir dai, os dados sao
manipulados por rotinas especificas. O resultado é, para cada estrela do campo, a sua
polarizacao linear, o erro e o angulo desta polarizagao. Tarefas adicionais podem, por

exemplo, graficar os resultados obtidos, conforme mostramos no Capitulo

2.3.3 Aladin e TOPCAT

O Aladin é um atlas interativo que permite ao usuario visualizar imagens astronémicas
digitalizadas (Figura ou pesquisas completas, sobrepor entradas de catdlogos as-
tronomicos ou bancos de dados e acessar interativamente dados e informacoes relacionadas
a partir do banco de dados Simbad, do servico VizieR e de outros arquivos para todos os
objetos astronomicos conhecidos do campo.

Através do Aladin Desktop, podemos acessar catalogos astronomicos como o Gaia DR2,
que nos traz diversas informagoes sobre os objetos do campo, tais como magnitude, para-

laxe, absorcao, dentre outros. Feito isso, usamos a ferramenta de X-Match do TOPCAT
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Figura 2.9: Interface do Aladin Desktop na regiao do visivel. No centro da imagem (de-
marcado com o cursor roxo) temos a Nuvem Escura da Musca, que é um dos objetos deste
estudo.

para formar uma tabela tinica com estas informagoes catalogadas.

O TOPCAT é um visualizador e editor grafico interativo para dados tabulares. Seu
objetivo é fornecer a maioria das ferramentas que os astronomos precisam para analise
e manipulagao de catalogos de fontes e outras tabelas, embora também possa ser usado
para dados nao-astronomicos. Ele entende varios formatos importantes para a astronomia,

incluindo FITS, VOTable e CDF, e mais formatos podem ser adicionados.

24 O GAPAE

Nao poderiamos deixar de mencionar o Grupo de Altas Energias e Plasmas Astrofisicos
(GAPAE) do TAG-USP, afinal, desde o segundo ano da graduagao no Bacharelado em
Astronomia no Instituto, o aluno vem sendo orientado pela Profa. Dra. Elisabete M. de
Gouveia Dal Pino nas areas de astrofisica de altas energias, plasmas e campos magnéticos
codsmicos.

O GAPAE vem desenvolvendo, ha mais de uma década, varios estudos utilizando
magneto-hidrodinamica (MHD) tedrica e numérica, fazendo a descri¢ao de fluidos para

investigar plasmas astrofisicos e fenomenos de altas energias.
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O estudo de fenomenos de altas energias, plasmas e campos magnéticos cdsmicos

abrange:

A - Processos fundamentais:
Reconexao
Dinamo
Aceleracao de particulas de altas energias
Turbuléncia e campos magnéticos

Polarizagao da radiacao por particulas de poeira

B - Campos magnéticos em ambientes astrofisicos:
O Sol e a heliosfera, vento solar
Turbuléncia interstelar
Campos magnéticos e formacao estelar
Campos magnéticos em galaxias e aglomerados

Campos magnéticos primordiais
C - Desafios numéricos e observacionais

Diante disso, o estudante tem amplo contato com a area tedrica e de simulagoes em
Astrofisica, além de trabalhar com a parte observacional e de instrumentacao Astronomica,
podendo comparar os resultados simulados com os dados observacionais.

Nos tltimos anos, o grupo ao qual pertence o aluno também esteve envolvido na matriz
de um novo arranjo de telescépios, o CTA - descrito na Segao daf a necessidade de se
aprender também os processos de aquisicao, redugao e analise de dados, para comparagao

das simulacoes magneto-hidrodinamicas com dados reais.

2.4.1 Cherenkov Telescope Array

O Cherenkov Telescope Array (CTA) é o observatério terrestre de proxima geracao para
a Astronomia de raios gama e altas energias. Com mais de 100 telescépios localizados nos
hemisférios norte e sul (Figura [2.10)), o CTA serd o maior e mais sensivel observatério de

raios gama e de altas energias do mundo.
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O TAG-USP, o Italian National Institute for Astrophysics (INAF) e a North-West Uni-
versity of South Africa (NWU) sao parceiros na construgao do Astri Mini-Array, um
arranjo de telescopios de raios gama para observacao do Universo a altissimas energias,
que sera precursor do CTA. Esta colaboragao é coordenada pela professora Elisabete Dal

Pino, sendo que vérios dos alunos do GAPAE s&o membros do consércio CTA.

Figura 2.10: Esquema de como o conjunto de telescopios do CTA deverd se configurar. Cada
tipo de telescopio, com diferentes aberturas, observarda um intervalo especifico de energias. O

Astri Mini-Array esté encarregado da construgao dos primeiros protétipos dos telescépios do
tipo SST (Small-Sized Telescopes) da imagem, que irdo observar as mais altas energias em
raios gama.
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Capitulo 3
Analise

Neste capitulo iremos detalhar o processo de aquisicao dos dados pelo IJAGPOL, a
reducao através do pacote Solvepol e a analise dos dados reduzidos, tanto para estrelas
conhecidas e amplamente analisadas - as estrelas padroes, quanto para os nossos objetos de
estudo, a Nuvem Escura da Musca e a Nuvem Filamentar G271.3+5.0, além de comparar

nossos resultados com as simulagoes MHD.

3.1 Procedimento de aquisicao

Os dados para a realizagao das pesquisas da Nuvem Filamentar G271.3+5.0 (RA = 9h
54’ Dec = -45d 48m) e de estrelas padrdes no disco da Galaxia foram obtidos a partir
das observacoes remotas feitas pelo aluno com o IAGPOL, no Observatério Pico dos Dias
(OPD).

No dia 01 de marco de 2019 o aluno fez um teste no OPD para familiarizacao com os
equipamentos e softwares, além de testar o procedimento de acesso e comunicagao remotos.

No total, para a observacao da Nuvem Filamentar G271.3+5.0 o aluno teve acesso a
oito noites de observacao remota no OPD, nos dias 06, 07, 27 e 28 de marco de 2019 e entre
os dias 08 e 11 de abril de 2019. Infelizmente, as condigoes meteorolégicas no local nao
foram propicias para as observagoes do campo de interesse em nenhuma das oito noites.
No entanto, foi possivel realizar alguns procedimentos que precedem as observacoes, bem
como o apontamento para estrelas padroes.

Por conta das mas condigoes meteorolégicas, sé puderam ser realizados os procedi-
mentos de flat-field e bias, com a cupula fechada. Apenas na noite de 09 de abril foi

possivel realizar, além dos processos ja mencionados, a observacao de uma estrela padrao
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polarizada.

Diante disso, o aluno e o Prof. Antonio Mario Magalhaes submeteram um novo pedido
ao LNA, para observagao de estrelas padroes polarizadas, afim de comparar os dados
obtidos com a utilizacao do prisma de calcita e o polaroide simples.

Nos dias 10 e 11 de julho de 2019 o aluno realizou com sucesso as observagoes, adqui-
rindo os dados de cinco estrelas padroes polarizadas na regiao do disco da Galaxia. Nas

proximas subsecoes detalhamos o processo de aquisi¢ao e reducao dos dados obtidos.

3.1.1 Corregoes pré-observacionais

Antes de realizar qualquer observacao, sao necessarias algumas medidas que permitem
o melhoramento da imagem através da camera CCD.

A correcao por flat-field, ou correcao de campo plano, é uma técnica usada para me-
lhorar a qualidade da imagem. O principal objetivo do flat-field é corrigir a variacao de
sensibilidade pixel a pixel do CCD e/ou por distorgdes no caminho éptico. E um procedi-
mento de calibracao padrao, utilizado desde em cameras digitais até grandes telescopios.

No OPD, para realizar o flat-field apontamos o telescopio para um quadro branco
uniformemente iluminado e tomamos cerca de 100 imagens com um tempo de exposi¢ao
tal que o nimero de contagens no CCD seja entorno de 45 mil, sendo que a saturacao para
o CCD do TAGPOL ocorre com cerca de 60 mil contagens.

Outro procedimento é chamado de bias, que representa a variagao pixel a pixel do ponto
zero do detector. Nesta etapa uma imagem é obtida sem tempo real de exposicao - no
caso do TAGPOL, tgjf; = 0,001 s. A imagem assim obtida contém apenas sinal indesejado
devido a eletronica que elabora os dados do sensor, pontos de acumulacao de carga dentro
do préprio sensor (CCD).

Feitas as corregoes por flat e bias, quando as condigoes estao propicias para a abertura
da cupula, realizamos o foco do telescopio, apontando para uma estrela com magnitude
entorno de 10 mag, de modo que a emissao da estrela nao sature a contagem de fétons no
CCD (Figuras 3.1 e .2).

Quando o numero de contagens no sensor cai em fungao do raio conforme a linha trace-
jada (Figura esquerda) e apresenta aspecto de circulos concéntricos, sem deformagoes
(Figura direita), temos um bom foco e podemos seguir para a observacao de estrelas

padroes e para o campo de interesse.
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Figura 3.2: Graficos gerados pelo IRAF para o foco em boas condigbes para o objeto do

campo.

3.1.2 Estrelas padroes

Como ja mencionado, parte do trabalho do aluno para realizagao deste projeto é a fami-
liarizacao com o pacote Solvepol para a reducao de dados. Mostramos a seguir os gréaficos
gerados pelo pacote para os dados obtidos para a regiao da estrela padrao HD110984.

O catalogo Polarimetry Standard Stard) com dados de estrelas padrdes polarizadas e
nao polarizadas, é amplamente utilizado para observacoes no LNA e no CTIO, e foi dele
que retiramos os dados da estrela HD110984.

Ao se observar um determinado campo com o IJAGPOL, um dado obtido e graficado

! Disponivel em: http://www.astro.iag.usp.br/~polarimetria/padroes/index.html. Acesso em

28/10/2019.


http://www.astro.iag.usp.br/~polarimetria/padroes/index.html
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pelo Solvepol ¢ a distribuicao de magnitudes dos objetos do campo.

Na Figura (esquerda) mostramos um histograma de magnitudes, isto é, o nimero de
objetos com magnitudes medidas num dado intervalo. Perceba que o niimero de contagens
deveria crescer exponencialmente com a magnitude. No entanto, por volta de ~ 15 mag
o histograma passa a ter uma queda. Isso nos da diretamente a magnitude limite para
a qual temos uma boa precisao nas medidas, pois a partir dai nao conseguimos observar

objetos mais fracos. Este fato sera melhor compreendido nos préximos graficos.
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Figura 3.3: Esquerda: histograma do grau de polarizagao de objetos no campo de HD110984.
Direita: comparacao entre as magnitudes observadas e as catalogadas no GSC2.3 (magnitudes
nas bandas J, F e N).

Medidas as magnitudes, a Figura (direita) nos mostra uma comparacao entre os
dados medidos pelo IAGPOL e as magnitudes obtidas pelo catdlogo GSC2.3 (Guide Star
Catalog - Version 2.3.2). Note que o fit linear (reta sélida) e a reta da identidade (trace-
jada) estao muito préximas, mostrando que nossos resultados sdo confidveis.

Na Figura (esquerda) temos o gréfico da polarizagao, em %, de cada objeto versus
sua magnitude. Perceba que, para objeto com magnitudes maiores que 15 mag, o erro
associado a medida cresce consideravelmente, o que é melhor verificado na Figura (3.6
(esquerda), reforgando o que ja haviamos discutido a partir do histograma de magnitudes
(Figura . Ja na Figura (direita), os mesmos resultados sobre o grau de polarizagao

sao plotados na forma de histograma.
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Figura 3.4: Esquerda: polarizagdo em fungdo da magnitude para objetos no campo de
HD110984. Direita: histograma de densidade do grau de polarizagao.
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Figura 3.5: Esquerda: parametros de Stokes (@ e U). Direita: histograma do dngulo de
polarizacao 6 para o campo.

Os parametros @) e U, que sao os dados retirados do IAGPOL conforme descrito anteri-
ormente, sao mostrados na Figura (esquerda) e, a partir deles é que obtemos os valores
para a polarizacao linear (P = 1/Q? + U?) e o angulo de polarizagao 6 = 0,5 arctan(U/Q)
para cada objeto do campo - este ultimo, mostrado no histograma da Figura (direita).

Finalmente, com todas estas informacoes, sao plotados o grafico do erro na polarizacao
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Figura 3.6: Esquerda: erro no grau de polarizagao em fungao da magnitude. Direita: mapa
de vetores de polarizacao no plano do CCD.
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Figura 3.7: Imagem do campo de HD110984 sobreposta ao mapa de vetores de polarizagao.

em funao da magnitude - Figura (esquerda) e o mapa de vetores de polarizagao. Na

Figura (direita) temos um mapa X vs Y com tais informagoes, numa escala de px,
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tal qual o campo observado no CCD do TAGPOL (nesta escala, 1000 px representam uma
cobertura menor do que 30’ no céu). Depois disso, os mesmos vetores sdo sobrepostos a
imagem dos objetos do campo e colocados em um mapa de ascensao reta e declinacao,
conforme a Figura [3.7]

Com anélises como essa, podemos determinar os vetores de polarizacao e a direcao
do campo magnético em pequenas escalas, que podem ser utilizados como comparacao ou
aperfeicoamento de grandes levantamentos, como o mapa de emissao polarizada por poeira
na Via Léactea feito pelo Satélite Planck, da Agéncia Espacial Europeia (European Space

Agency - ESA), que pode ser observado na Figura

Figura 3.8: Mapa de emissao polarizada por poeira na Via Lactea feito pelo Satélite Planck.

Cabe ressaltar aqui que, em uma de nossas ultimas observacoes, na noite de 11 de julho
de 2019, conseguimos observar trés campos estelares na regiao do disco da Galéaxia, e para
o campo da estrela padrao polarizada HD172252 (RA = 18 39 39.85, DEC = -11 52 43.0)
obtivemos mais de 600 objetos com razao sinal-ruido P/op > 5 - observe as Figuras e
3.10

Esse excelente resultado nos mostra quao bons podem ser os dados obtidos no LNA
com o TAGPOL, e que podem ser ainda melhores em condi¢oes como as dos sitios do Chile
- no caso, para o SOUTHPOL, por exemplo. Vale lembrar ainda que, para atingir esses
resultuados, tivemos um conjunto de fatores positivos, como um céu limpo e um 6timo
ajuste de foco, conforme vemos na Figura [3.11

Nos podemos ainda comparar estes dados observacionais com a previsao tedrica para,
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Figura 3.9: Esquerda: histograma de densidade da polarizagao para o campo de HD172252.
Direita: erro na polarizagdo em fungdo da magnitude para o campo de HD172252 (pontos
pretos) e curva tedrica para a distribui¢ao da contagem de fétons como uma Poissoniana

(curva e pontos vermelhos).
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Figura 3.10: Imagem do campo de HD172252 sobreposta ao mapa de vetores de polarizacao.
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Figura 3.11: Gréficos gerados pelo IRAF para o melhor ajuste de foco na noite de 11 de
julho de 2019.

por exemplo, a relagao de op em funcao da magnitude, considerando a distribuicao de
probabilidade de contagem dos fétons (distribuicao de Poisson), o que é mostrado na
curva vermelha sobreposta ao grafico da Figura (direita), onde também consideramos
fatores como a magnitude para o fundo do céu, o tempo de integracao, entre outros. Note
que os pontos se encontram predominantemente acima da curva vermelha, isto porque a
curva tedrica representa um regime ideal de observacao, que nao atingimos facilmente no

LNA. No entanto, o comportamento dos pontos observados nao distam muito do esperado.

3.2 Nuvem Filamentar G271.34+5.0

A formacao de nuvens densas e subsequente evolucao de nucleos protoestelares sao
ditadas pelo balanco entre a gravidade, turbuléncia e campos magnéticos. O efeitos destes
ultimos sao os menos conhecidos.

O professor Antonio Mario Magalhaes faz parte de um grupo de 24 pesquisadores de
paises da América, Europa e Asia que conseguiu 19 horas de observacao com o experimento
em balao BLAST-TNG, com a finalidade de observar a Nuvem Filamentar G271.3+5.0 (RA
= 9h 54’, Dec = -45d 48m). O objetivo é realizar um mapa de polarizacio de 1.5 x 1.0 deg?
(Figura [3.12) em 250 pm, 350 pm e 500 pm (i.e., no sub-mm). O angulo de polarizagao

da emissao da poeira da nuvem nos permitira:
1. medir a orientacao do campo magnético em pequenas escalas;

2. correlacionar a polarizagao com a densidade colunar e a funcao de dispersao dos
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Figura 3.12: G271.3 vista em brilho superficial pelo Herschel em 350 pum (esquerda) e os dados
do Planck a 353 GHz (direita). Os dngulos de polarizagéo do Planck estao rotacionados em 90
graus para mostrar a orientacao de campo magnético inferido no campo do céu, indicada como
linhas dindmicas no primeiro e como imagem de Line Integral Convolution (LIC) no segundo
quadro. A caixa amarela corresponde ao mapa planejado de 1.5 x 1.0 deg? do BLAST-TNG.

angulos;

3. medir o espectro da polarizacao e correlaciona-lo com densidade colunar e tempera-

tura da nuvem.
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Figura 3.13: Regiao de G271.3 dividida em 16 campos para observacao no LNA. A interseccao
das linhas verdes representam os centros de cada campo.

No LNA (Figura|3.13)), com o polarimeto + CCD IkonL + RF, estaremos observando a
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polarizacao por absorcao da poeira da nuvem nos filtros V e L. Isso nos dara a informacao
do campo magnético nas regioes mais externas, menos extintas da nuvem, complementando
as observagoes com o BLAST-TNG.

Como ja mencionado, das oito noites disponibilizadas para observagdo no OPD (no
periodo de marco e abril de 2019), em nenhuma tivemos condigoes meteorolédgicas propicias
para observacao do campo de interesse. Como apos o més de maio a Nuvem ja se encontra
proxima do horizonte, por ora estamos sem dados do IAGPOL para dar andamento as

pesquisas sobre a Nuvem Filamentar G271.345.0.

3.3 Nuvem Escura da Musca

Afim de dar continuidade aos estudos ja realizados em Pereyra e Magalhaes (2004),

o estudante também estd analisando a regiao da Nuvem Escura da Musca (MDC), para

comparar os resultados obtidos para a MDC as nossas simulagoes magneto-hidrodinamicas.

DEC (2000)

m

2 20 I
RA (2000)

Bs
Sz

Figura 3.14: Mapa de vetores de polarizagao para a Nuvem Escura da Musca 1

|Magalhaes|, |20071|).

Os principais resultados obtidos por [Pereyra e Magalhaes| (2004) foram dados pola-

rimétricos para mais de 2500 objetos através da MDC, com o grau de polarizagao no

intervalo de 2% a 7% sendo que, a partir do mapa de vetores de polarizacao, se determi-
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nou que as linhas de campo magnético se encontram alinhadas com o semi-eixo menor da
Nuvem, conforme vemos na Figura |3.14]

A distancia de MDC até a Terra é estimada como sendo menor que 603T%:H3 pe,
conforme |Voirin et al. (2018)). Esse valor serd utilizado na Segao para o célculo do

tamanho da caixa para a simulacao.

3.4 Comparacao com as simulacoes MHD

Conforme ja vimos nas secoes anteriores, através de medidas polarimétricas podemos
obter o grau de polarizacao da radiagao ao atravessar nuvens de poeira e determinar a
direcao do campo magnético nestes ambientes a partir dos vetores de polarizagao.

No entanto, é de extrema importancia derivar parametros fisicos como, por exemplo,
a densidade, a intensidade do campo magnético e a temperatura da nuvem. Para inferir
esses e outros parametros fisicos e com o intuito de comparar os dados observacionais as
simulagoes magneto-hidrodinamicas, realizamos simulacoes numéricas utilizando o método
de Chandrasekhar-Fermi.

Chandrasekhar e Fermi| (1953 mostraram dois métodos independentes para estimar
campos magnéticos no braco espiral em que nos encontramos na Galaxia. O primeiro
método é baseado em uma interpretacao da dispersao observada nos planos de polarizacao
da luz de estrelas distantes, com o qual obtiveram uma estimativa de H = 7.2 x 107% G.
O segundo método é baseado no equilibrio do brago espiral, considerando a equipartigao
entre a pressao gravitacional com a pressao do gas e a magnética, método com o qual
estimaram a intensidade do campo como H = 6 x 107% G. Suas técnicas foram precursoras
para as simulacoes que hoje levam seus nomes.

Em nossas simulagoes nés resolvemos numericamente as equacoes de MHD ideal na

forma conservativa (Falceta-Gongalves et all [2008), conforme as expressoes [3.1] &

ap .
— . pr— .1
2+ (o) =0, (3.1)
Opt L B>\ - BB| -
E—f—v- pvv+(p+8_ﬂ'>j__ﬂ =pf, (3.2)
a—B—VX(Uxé):O, (3.3)



Secao 3.4. Comparagao com as simulagées MHD 47

comV-B = 0, onde p, ¥ e p sao a densidade, velocidade e pressao do plasma, B é o vetor
campo magnético, e f representa a fonte de aceleracao externa, responsavel pela injecao
da turbuléncia.

Temos diferentes mecanismos fisicos que podem injetar turbuléncia no ISM, desde ven-
tos estelares e ejecoes de massa coronal até processos de Feedback de supernovas ou AGNs.
Um estudo mais aprofundado sobre tais mecanismos se encontra em |Chepurnov e Lazarian
(2010).

Além disso, para criar os mapas de polarizacao, nestas simulagoes nds assumimos que
toda a radiacao que atravessa a nuvem € de origem exclusivamente térmica e que os graos
estao perfeitamente alinhados ao campo, conforme mencionado na secao [2.1.1] Conside-
rando o mecanismo de polarizagao perfeitamente eficiente (e = 1), os parametros de Stokes

para a polarizacao linear sao dados por

q = pcos 2y sin?i, (3.4)

u = psin 21 sin? 7, (3.5)

sendo p a densidade local e 7 o angulo de inclinagao entre o campo magnético e a linha de
visada (line of sight - LOS, em inglés).

Com isso, nossas simulacoes nos mostram, por exemplo, os mapas com a densidade
colunar e a polarizagao para diferentes cenarios, além da orientagao e intensidade do campo
magnético, dispersao do angulo de polarizacao, entre outros parametros fisicos.

Nas Figuras e mostramos a evolugdo temporal de uma regiao inicialmente
isotérmica, com condigoes de contorno periédicas, na presenca de campo magnético, onde
as particulas se atraem gravitacionalmente e a linha de visada é paralela aos eixos x e
z, respectivamente, e com parametros fisicos da simulagao dados pelos niimeros de Mach
sonico Mg = 7.0 e Alfvénico M, = 0.6, isto é, um caso em que o fluido é supersonico
(Mg > 1) e sub-Alfvénico (M, < 1).

Para compreender o significado fisico de Mg e My, antes vejamos que a equacao de

estado para a pressao (P) é dada pela expressao ({3.6):

pk’BT

wmuy

P =

, (3.6)
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onde p representa a densidade do meio, kg é a constante de Boltzmann, 7" é a temperatura,
it o peso molecular médio e my a massa do hidrogénio.
A velocidade do som, por sua vez, dependente da pressao e densidade do meio e, por

consequéncia de (3.6)), da composi¢ao molecular da nuvem, dada pela expressao (3.7)):

P . kgT
\/ » \| 1

sendo que, geralmente, utilizamos o valor de p = m/mpy =~ 2.3 como o peso molecular

médio de uma nuvem no MIS.
O ndmero de Mach sénico (Mg) é, entdo, definido pela razao entre a velocidade do

fluido (v) e a velocidade do som (¢;) no mesmo fluido, isto é

Mg = —, (3.8)

CS
enquanto o numero de Mach Alvfénico (M4) é dado pela expressao (3.9), a razao entre
a velocidade do fluido e a velocidade de Alfvén, sendo que esta tltima esta intimamente

relacionada com o campo magnético B, pela equacao (3.10)).

v
My = a, (3.9)

B b
= = — 3.10
VA T = T (3.10)

Desse modo, as simulagoes mostradas nas Figuras e representam o caso em
que o fluido tem velocidade maior que a velocidade do som no mesmo meio e menor que
a velocidade de Alfvén para o campo magnético dado. A escolha destes valores seguem
os resultados obtidos nas simulagoes de [Falceta-Gongalves et al.| (2008)) e [Poidevin et al.
(2013)). Uma boa discusao sobre os niimeros de Mach sonico e Alfvénico é encontrada em
Tofflemire et al.| (2011).

Para esta simulagao, nés utilizamos o cluster do GAPAE, num total de 128 processa-
dores. Do ponto de vista de simulagao, nés nao temos uma alta resolucao, mas ja podemos
observar o comportamento das linhas de campo magnético com a evolucao temporal e a
formacao de estruturas.

Nas Figurase a escala temporal estd em fungao do tempo de free-fall (tg). Essa

escala de tempo é definida como o intervalo que uma nuvem de gas demora para colapsar
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de um raio inicial tipico r = R até r ~ 0, considerando apenas a atracao gravitacional, e

desprezando termos como a pressao do gas ou pressao de radiacao, sendo calculada através

da expressao (3.11)):

(3.11)
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Figura 3.16: Evolugao temporal do mapa dos vetores de polarizacao e densidade colunar

para Mg ="7.0e M4 = 0.6 com, o campo magnético B paralelo a linha de visada.

Comparando os vetores de polarizacdo na MDC (Figura e a Figura pela
uniformidade dos vetores, que também representam a direcao do campo magnético, acre-
ditamos que a nossa linha de visada seja perpendicular ao campo B. No entanto, isso pode
nao ser verdade para o interior da Nuvem, parte da qual nao temos muitas informacoes
por conta da densidade elevada, conforme vemos na Figura

Uma andlise interessante que pode ser feita tendo em vista a disposicao dos mapas de
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vetores de polarizagao é a influéncia do angulo de visada (i), que é medido em relagao a
dire¢do da linha de campo magnético. Na figura[3.15] temos que os vetores de polarizagao
se distribuem de maneira bastante uniforme, seguindo o campo magnético, paralelo ao
eixo z. Pequenos desvios sao observados pelo acoplamento do campo magnético a matéria,
devido a formacao de estruturas.

Ja no caso em que a nossa linha de visada é justamente paralela ao eixo z, conforme
a Figura |3.16] esperdvamos nao ver polarizacao alguma, haja visto que as particulas de
poeira estao rotacionando com momento angular & paralelo a nossa linha de visada - ou
seja, nao temos direcao privilegiada para que a polarizacao ocorra. No entanto, o que
observamos ¢ a projecao das linhas de campo no plano do céu, causada pela turbuléncia
injetada, e por isso os vetores tém uma disposicao aleatoéria. Nessa situacao, o fluido se
movimenta e se acopla ao campo magnético, de modo que o que observamos sao os vetores
de polarizagao seguindo a turbuléncia, que nao é uniforme como na Figura |3.15]

Anélises mais quantitativas, como por exemplo a determinacao da intensidade do campo
magnético, a densidade da Nuvem, dentre outros parametros fisicos, podem ser realizadas a
partir destas simulacoes. No entanto, como fizemos apenas uma simulacao com Mg = 7.0
e M, = 0.6, nao temos dados suficientes para comparagao, e tampouco a resolucao de
nossa simulacao ¢ a melhor. Sendo assim, acreditamos que estes resultados iniciais das
simulagoes MHD serviram para uma melhor compreensao do funcionamento da polarizacao
e dos parametros de Stokes com relacao a linha de visada, além do entendimento sobre a
interagao da matéria com o campo magnético e a familiarizacao do aluno com as simulacoes

numéricas feitas pelo GAPAE.
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Capitulo 4

Conclusoes

O aluno ja se encontra bastante familiarizado com os mecanismos de polarizacao e
os parametros de Stokes, bem como com o funcionamento do polarimetro IAGPOL, a
pipeline Solvepol para reducao de dados e com as simula¢oes magneto-hidrodinamicas com
o método de Chandrasekhar-Fermi (CF).

Embora o fato das condi¢oes meteoroldogicas nao terem sido propicias para a observagao
da Nuvem Filamentar G271.3+5.0, o aluno realizou os procedimentos pré-observacionais
e as observagoes de estrelas padroes na regiao do disco da Galaxia.

Para o campo da estrela padrao polarizada HD172252, obtivemos mais de 600 objetos
com razao sinal-ruido P/op > 5, onde observamos o comportamento do gréfico de op em
funcao da magnitude bem préximo ao da curva tedrica, nos mostrando como nossos dados
observacionias sao de alto nivel, mesmo em uma regiao nao tao propicia para observacoes
como, por exemplo, os sitios do Chile, onde se encontra instalado o SOUTHPOL.

Observagoes dos mesmos campos estelares foram realizadas também utilizando um
polaroide simples que, diferente do prisma de Savart, nao cancela fatores externos como
a polarizacao do céu. Pretendemos, apds a reducao desses dados, comparar a eficacia do
polaroide com relacao ao prisma de calcita, através, por exemplo, dos erros nas medidas
como funcao da magnitude.

Para comparar os resultados observacionais com a previsao teérica da magneto-hidrodi-
namica (MHD) ideal, realizamos um estudo complementar da Nuvem Escura da Musca
(MDC), além de simulagoes MHD utilizando método de Chandrasekhar-Fermi, que consiste
na analise da distribuigao dos vetores de polarizacao e densidade colunar para descricao de
fenomenos astrofisicos na presenca de campos magnéticos, focando na formagao de nuvens

de gés e poeira e futura comparacao aos dados da MDC.
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Realizamos uma simulagcao MHD utilizando o método de CF para o caso supersonico
(Mg = 7.0) e sub-Alfvénico (M4 = 0.6), mostrando o comportamento das linhas de campo
magnético e do mapa de densidade colunar através do tempo, em unidades do tempo de
free-fall, antes do colapso total e subsequente formacao de estruturas.

Observamos a distribuicao dos vetores de polarizacao para os casos onde o campo
magnético é perpendicular e paralelo a linha de visada, e percebemos, quando comparados
aos dados da MDC, que o campo magnético nas regides mais externas a Nuvem devem ser
aproximadamente perpendiculares a nossa linha de visada, embora o comportamento do
campo em regioes mais internas nao possa ser bem determinado por falta de informacoes
polarimétricas.

Ao passo em que melhoramos a resolucao de nossas simulagbes e variamos as com-
binagoes de valores para os nimeros de Mach Mg e M 4, poderemos inferir outros parametros
fisicos como a intensidade do campo magnético e a densidade da Nuvem Escura da Musca.
Com esta simulagao inicial, nosso intuito foi verificar o comportamento dos vetores de
polarizacao com a variagao do angulo ¢ nos parametros de Stokes.

Para dar continuidade a este trabalho, o aluno pretende seguir na Pés-Graduacao em
Astronomia, sob supervisao da Profa. Dra. Elisabete Dal Pino, na area de simulagoes
MHD com foco em fenomenos de altas energias, como aceleragao de particulas em jatos e
discos de buracos negros. O aluno ainda pretende se graduar no Bacharelado em Fisica
no Instituto de Fisica da USP (IFUSP), de modo que pode dar continuidade aos trabalhos
na area de Polarimetria Astrondmica como atividade de Iniciagao Cientifica no préximo

semestre.
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