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RESUMO

A luz emitida pelas estrelas ¢ espalhada pelas particulas do meio interestelar ao se
propagar através dele. Isso causa a extingdo da luz e deixa os espectros observados “mais
avermelhados”. A extin¢do deve ser levada em conta na solu¢do de um grande niimero de
problemas, tal como no estudo da distribui¢do e na analise espectroscopica da luz de objetos
astrondmicos. Neste trabalho, nds apresentamos um modelo tridimensional para o meio
interestelar nas vizinhangas do Sol. Esse modelo ¢ baseado em uma lei barométrica para
distribuicio da matéria do meio interestelar e foi construido a partir da andlise do
avermelhamento de espectros de cerca de 14 mil estrelas anas brancas DAs, observadas pelo
Sloan Digital Sky Survey, localizadas dentro de um raio de 1 kpc do Sol. Os resultados sao
consistentes com outros estudos similares.



ABSTRACT

The light emitted by the stars is scattered by the particles in the interstellar medium.
This causes the light extinction and the spectral reddening. The extinction must be taken into
account in the solution of a number of problems, such as the study of the distribution and
spectroscopic analysis astronomical objects. In this work, we present a three-dimensional
model for the interstellar medium in the solar neighborhood. This model is based on a
barometric law for the distribution of matter in the interstellar medium and was calculated
from the analysis of the spectral reddening of around 14,000 DAs white dwarf stars within a
radius of 1 kpc of the Sun, observed by the Sloan Digital Sky Survey (SDSS). The results are
consistent with other similar studies.
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1 INTRODUCAO

O meio interestelar ocupa todas as regides da Galaxia preenchendo o espago entre as
estrelas. Em nossa Galéxia, a maior parte de sua massa estd concentrada no disco. O meio
interestelar ¢ constituido principalmente de gés e a maior parte desse gas estd concentrada em
nuvens. Os grdos interestelares sdo particulas de poeira e constituem a parte solida do meio e
podem estar presentes no interior das nuvens misturados ao gas.

A radiagcdo emitida pelas estrelas propaga-se através do meio interestelar, interagindo
com as particulas. Diferentes fendmenos fisicos estdo envolvidos nas interagdes, sendo que o
dominante ¢ o espalhamento da luz. O espalhamento causa a extin¢do progressiva da luz a
medida que esta propaga-se através do meio interestelar. O efeito de extingdo ¢ seletivo em
relagdo ao comprimento de onda: a luz azul ¢ cerca de 10 vezes mais espalhada do que a luz
vermelha. Isto deixa os espectros “menos azulados” e “mais avermelhados” e, por isto, este
efeito ¢ chamado de “avermelhamento interestelar”.

O avermelhamento serd tdo maior, quanto maior for a profundidade 6tica do meio.
Uma maneira de se medir o avermelhamento ¢ comparando espectros observados de estrelas
com espectros sintéticos gerados a partir de modelos para atmosferas estelares; a diferenca
deve-se a distancia e a extingdo interestelar. Neste método, o uso de estrelas anas brancas
representa uma vantagem em relacdo a outras estrelas, pois as atmosferas de ands brancas sao
mais faceis de serem modeladas e o0s espectros sintéticos resultantes destes modelos
descrevem os espectros observados de forma muito realista.

O objetivo deste trabalho ¢é construir um modelo tridimensional para a extingdo
interestelar valido para a regido nas vizinhangas do Sol, utilizando os espectros de milhares de
anas brancas que estdo dentro de 1 kpc. Com este estudo, pretendemos contribuir com o
melhoramento das técnicas observacionais, uma vez que todos os dados espectroscopicos e

fotométricos sdo afetados pelo avermelhamento interestelar.



2 O MEIO INTERESTELAR

O espago entre as estrelas ndo ¢ um espago vazio como se poderia pensar. Este espago
esta preenchido por um meio constituido principalmente por nuvens de gas, graos e poeira. A
este meio damos o nome de meio interestelar.

Este meio ocupa todas as regides de nossa Galdxia, mas a maior parte de sua massa
estd concentrada no disco. Sua contribui¢do para a massa total da Galéxia (que ¢ dominada
pela matéria escura) € de aproximadamente 0,5%. Considerando somente a massa estelar, sua
contribuicdo ¢ de 5%. Cerca 70% da massa do meio interestelar ¢ composta por hidrogénio,
28% por hélio e 2% por metais pesados como por exemplo C, N, O, Si, S e Fe (Lequeux

2005).

2.1 Densidade do Meio Interestelar

A densidade do meio interestelar ¢ muito baixa se compararmos com a densidade de
outros objetos astrondmicos. Sua densidade é aproximadamente 0,1 particulas/cm®. Existem
regides mais densas como as nuvens de gis, cuja densidade pode variar entre 10 a 10*
particulas/cm’. Para compararmos, a densidade da fotosfera solar é 10" particulas/cm?, a
densidade do ar é 2x10" particulas/cm® e a densidade dos melhores véacuos obtidos em

laboratorio é da ordem de 107 particulas/cm’.

2.2 Componentes do Meio Interstelar

Os fotons sdo uns dos componentes do meio interestelar. Eles sdao produzidos
principalmente pelas estrelas de nossa Galaxia, mas outras fontes também existem como
outras galdxias e processos secunddrios no proprio meio interestelar. Portanto, existe um
campo de radiacdo associado ao meio interestelar.

Os grios interestelares sdo a componente solida do meio. Os graos podem conter
atomos de metais pesados e moléculas como H,O, CO, CO,, NHs, etc.

As nebulosas sdo nuvens de gas (principalmente H) existentes no meio. As nuvens de
gas também contém graos de poeira. Quando uma nuvem ndo estd proxima de uma estrela
brilhante, a radiacdo do campo estelar ¢ absorvida pela poeira e nds observaremos a nuvem
como uma nebulosa escura. Um bom exemplo de nebulosa escura ¢ a Nebulosa da Cabeca de

Cavalo na constelacdo de Orion.



Se a nuvem estiver proxima de uma estrela quente com 7,,~25000 K, a poeira pode
espalhar a luz da estrela e nds observaremos a nuvem como uma nebulosa de reflexdo. Se a
temperatura da estrela for T',,=>25000 K, o gas da nuvem ¢ foto ionizado, e nds observaremos
a nuvem como uma nebulosa difusa ou regido HII.

Também existem as nuvens moleculares. Essas nuvens sdo compostas de moléculas
como CO, OH e NH;, além dos graos de poeira. Elas sdo mais densas que as nebulosas
difusas, cerca de 10* particulas/cm?, enquanto que as nebulosas difusas apresentam 10
particulas/cm?.

Outros componentes do meio interestelar sdo as nebulosas planetarias, restos de
supernovas, raios cosmicos, particulas de alta energia, regides HII compactas, globulos de

Bok, etc.

2.3 Desenvolvimento Historico

O estudo do meio interestelar iniciou depois da invencdo do telescopio, com a
observacdo das nebulosas no céu. Naquela época nao existia uma distingdo entre nebulosa de
reflexdo, um aglomerado estelar ou uma galdxia. Todos estes objetos eram vistos como
nebulosidades brilhantes e recebiam o nome de “nebulosas”. Essa distingdo so foi feita depois

de 1860 a partir do desenvolvimento da espectroscopia astrondmica.

2.3.1 Nebulosas Brilhantes

Um dos primeiros a fazer observagdes de nebulosas foi Nicolas Louis de la Caille
(1713-1762) entre 1750 e 1754. Ele observou dezenas de “nebulosas”. O francés Charles
Messier (1730-1817) foi o primeiro a organizar um catdlogo de “nebulosas” em (1781).
Atualmente sabe-se que boa parte das ‘“nebulosas” de seu catdlogo sdo na verdade
aglomerados de estrelas, como a M15, aglomerados galaticos e galéxias, como a M31.

Frederick William Herschel (1738-1822) foi o primeiro astronomo a realizar um
estudo mais detalhado sobre as nebulosas. Ele observou a Nebulosa de Orion em 1774 ¢
estudou a morfologia e distribuicdo espacial, determinagdo da posi¢do e classificacdo das
nebulosas. Gragas as suas observacdes, ele conseguiu elevar o nimero de nebulosas
conhecidas de 100 para 2 mil. Seu filho John Frederick William Herschel também estudou e

publicou varios catdlogos de nebulosas. Entre 1888 e 1908 Johan Ludvig Emil Dreyer (1852-



1926) publicou o catalogo NGC (New General Catalog).

Em 1864 William Huggins iniciou a analise dos espectros obtidos de nebulosas. A
partir da andlise foi possivel fazer a distin¢do entre nebulosas gasosas e “nebulosas” estelares
(aglomerados).

Em 1913, Vesto Melvin Slipher (1875-1969) descobriu uma nova classe de nebulosas,
as nebulosas de reflexdo. A existéncia de regides HII e HI bem como o conhecimento dos
processo fisicos que ocorrem no interior das nebulosas sdo produtos da astrofisica

desenvolvida no século XX.

2.3.2 Nebulosas Escuras

No inicio, as nebulosas escuras eram chamadas de “sacos de carvao”, ja que elas se
apresentavam como regides do céu que aparentemente nao tinham estrelas. O primeiro estudo
sobre a extingdo interestelar foi feito por Frederick Georg Wilhelm Struve (1793-1864) em
1847. Ele deduziu que a extingdo interestelar era ao redor de 1 mag/kpc. A partir de 1877
foram publicados trabalhos que consideravam as nebulosas escuras como nuvens que
interceptavam a luz das estrelas.

Em 1927, Edward Emerson Barnard (1857-1923) publicou o tnico catdlogo sobre
nebulosas escuras que existia at¢ 1960. Na mesma época, Max Wolf (1863-1932) fez um
estudo da absorg¢ao interestelar e estimou a distancia das nuvens.

Em 1930, Robert Julius Trumpler (1886-1956), a partir das observagdes de
aglomerados galaticos, obteve o valor médio 0,67 mag/kpc para a extingdo. Seu trabalho foi a
primeira evidéncia conclusiva sobre a extin¢do interestelar.

Joel Stebbins (1878-1966) e colaboradores obtiveram medidas fotoelétricas que foram
usadas nos estudos de avermelhamento de estrelas ¢ distribuicdo da matéria interestelar na
Galéxia. A partir destes estudos, chegou-se a conclusdo de que ndo € possivel usar um
coeficiente constante de exting¢do, principalmente quando consideramos regides de grandes

dimensoes.



2.3.3 O Gas Interstelar Difuso

As primeiras evidéncias da existéncia de um gas interestelar difuso foram obtidas em
(1904) por Johannes Franz Hartmann (1865-1936). Ele observou linhas de absor¢do do Ca II
no espectro da bindria & Orionis. Depois linhas de outros elementos também foram
descobertas. Em 1926, Arthur Stanley Eddington iniciou os estudos das propriedades fisicas
do gés interestelar.

Em 1945, Hendrik Christoffel van de Hulst (1918-2000) fez um estudo tedrico que
mostrou a possibilidade de se observar a radiagdo em 21 cm do H neutro. Em 1951 esta

radiacdo foi descoberta, € a sua observacao permitiu a deteccdo das nuvens de gas.

2.4 Estudo dos Graos

Nesta secdo vamos apresentar um resumo sobre a teoria dos graos, que sdo uns dos
principais constituintes do meio interestelar. Este estudo ¢ importante pois os graos espalham
¢ absorvem a luz das estrelas causando a sua exting¢do. Esse efeito ¢ chamado de extingao
interestelar. O estudo da extingdo pode nos dar informagdes importantes sobre os graos. Para

comecar, vamos apresentar algumas defini¢des.

2.4.1 Fatores de Eficiéncia

Vamos definir o fator de eficiéncia para absor¢io Q, (V) em funcdo da frequéncia v

da radiacao como:

onde O a(\/) ¢ a se¢do de choque do processo de absor¢do da radiagdo pelo grao e
o, ( V) ¢ a secao de choque geométrica dos graos (Maciel 2002).
De forma andloga, chamando O S(V) a secdo de choque do processo de espalhamento,

podemos definir o fator de eficiéncia para o espalhamento () S(V) em funcdo da frequéncia



10

V coOmo:

o.(v)

QS(V): o

g

A extingdo interestelar ¢ entdo caracterizada pela sua secdo de choque que ¢ dada por:
o.(v)=0,(v)+o,(V)
e pelo fator de eficiéncia para extingao que € dado por

0.(v)=0,(v)+0,(v).

O
. e . . n .
que pode ser reescrito como (), ( V) = - Veremos mais adiante que os fatores de eficiéncia
g

nao dependem apenas da frequéncia mas também da natureza e das dimensdes dos graos

(Maciel 2002).
Podemos calcular a extingdo em magnitudes A, . Para fazer isso, vamos definir o

fluxo observado como:

onde: [, ( O) ¢ o fluxo real e T,,,. ¢ a profundidade optica total.

O acréscimo na magnitude de uma estrela devido a extingdo sera dada por

A,=—2,5l0g L =2 5l0ge =1,086T, .

F.(0)

Podemos escrever a profundida optica em termos da densidade colunar de grios Ny (cm?) e

da secdo de choque de espalhamento O, ( V) calculando a integral

Tvr:f kvdS:f ndGe(V)dS ’
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onde: ny(cm™) ¢ a densidade volumétrica dos graos e k., ¢ o coeficiente de absor¢dao.

Se admitirmos que 7, = N ,; obtemos o seguinte resultado para a integral

1,,=0,(V)N,.

vr

Podemos ainda escrever T,,,. em termos do fator de eficiéncia de extin¢ao

TverdG,Q(V)Qe(V) :

Assim, podemos escrever a extingdo em magnitudes como
4,=1,086 N,0,0.(v), 2.1)

que ¢ valido para para o caso em que os graos sdo idénticos. Para graos diferentes devemos
escrever uma somatoria para todos os tipos de graos (Maciel 2002).

Podemos obter informacdes sobre as propriedades dos graos estudando, por exemplo,
a radiacdo espalhada pelos graos em uma nuvem interestelar ou nebulosa. Neste caso a

emissividade da radiagdo espalhada (erg cm™ s Hz' sr') é dada por
Jyvslk)=n,0,(v)o [ I,(k)F(k—k)d o .

onde J’ é o vetor unitario da direcdo dos fotons incidentes, k é o vetor unitario da dire¢do dos

fotons espalhados ¢ (1’ € o intervalo de angulo sélido em torno de k.
O produto / V( k’) F ( k — k’)d w’ da a intensidade espalhada dentro de um angulo so6lido

unitario em torno da direcdo k .

O albedo dos grdos vy (V) ¢ a fracdo da radiacdo espalhada com relagao a radiacao

total que é extinguida e esta relacionado com o fator Q) (V) por meio da relagdo

Na faixa do visivel y ( V) ~ (0,6 (Maciel 2002).
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Como os graos absorvem a radiagdo e depois a reemite em outra regido do espectro,

podemos estimar a emissividade dos grios J, ;(erg cm® s Hz' sr') relacionando-a com o
fator de eficiéncia para a absorg¢ao

jvd:”an(V)Ong(Td) ,
onde B (T,) ¢afuncio de Planck  temperatura do gro.

Utilizando a teoria da difragdo da luz por particulas de pequenas dimensdes, podemos
determinar as se¢des de choque e os fatores de eficiéncia dos graos. Mas a determinacdo das
secoes de choque ¢ um problema computacional complexo que envolve a solucdo das
equagoes de Maxwell com as condi¢des de contorno apropriadas a geometria dos graos. Por
volta de 1908, Mie e Debye resolveram esse problema para o caso dos graos com geometria
esférica. A partir da teoria de Mie, podemos determinar as formulas que serdo usadas para

obter a secdo de choque para o caso dos grios homogéneos e esféricos. Para este caso,
~ o ~ . . 2
obtemos que a secdo de choque geométrica para um grao de raio g ¢ O g(v)zna .

Portanto, podemos escrever os fatores de eficiéncia como Q:g/ T a2 . Se o tamanho do
grdo ¢ pequeno em comparagdo com o comprimento de onda, podemos escrever as expressoes

para Q em fun¢do do indice de refragdo do grao m e de um parametro adicional x, ou seja,

0=0 (x , m) . O indice de refracao do grao (que em geral ¢ complexo) ¢ dado por:
m=n—ik,

onde 1 € o indice de refragdo do material que constitui o grao e k é o indice de absorgdo do
grao.

O parametro adicional ¢ x = 2na .

Abaixo, apresentamos algumas solugdes simples para os fatores de eficiéncia para o caso

x<<1

() Esferas puramente dielétricas, k = 0, m real:

Q,=0
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2 2
m—1

mi+2

0.-0,~3'

(1) Esferas absorvedoras, k£ #( , m complexo:

0 :§x4 mi—1 ’
C37 | w42
2
m—1
=—4xIm
Q. m>+2

Quando um grio esférico de raio g interage com um feixe de radiacdo com fluxo [, ele

. . 2 . . . o
absorve uma energia proporcional a F',ta” Q  do feixe. A energia removida da direcio

original do feixe pelo efeito de espalhamento causado pelo grdo ¢é proporcional a

FVTtazQS(l—<COSB>), onde (cos0)¢ o valor médio do parametro de fase e 0 ¢ o

angulo entre as diregdes do feixe incidente e espalhado. A energia total removida da diregao

original do feixe € proporcional a
F,na’|Q,+0,(1=(cos0))|=F,ma’(Q,~0,(cost))=F,na’Q,.
onde Q , ¢ o fator de eficiéncia para a pressio da radiagdo
0,=0,~0,(cosH).

A secdo de choque para a pressao da radiacdo ¢ dada por O =T a2 0 » (Maciel 2002).

Podemos calcular a for¢a radiativa exercida sobre um grao, resolvendo a integral
F=1[na’0 (V)F,dv
;= dmatQ (V) F.dv.

Se um grao estiver a uma distancia r de uma estrela de luminosidade L, ele sofrera uma forca

dada por
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ItazQpL

- (2.2)
dntrc

r

A equagdo (2.2) tem aplicagdo no estudo dos processos dinamicos que envolvem os graos
interestelares, como por exemplo, o processo de ejecdo dos graos e arraste do gas em

envelopes circunstelares (Maciel 2002).
2.4.2 A exting¢do Interestelar

Os graos também sdo responsaveis pelo avermelhamento na luz da estrelas. O

avermelhamento ocorre pois a extingdao varia com o comprimento de onda. A variacdo da
extingdo em magnitudes 4, com o comprimento de onda ¢ chamada de excesso de cor.

Podemos calcular o excesso de cor a partir das relagdes entre as magnitudes aparentes (m) e

as magnitudes absolutas (M) de duas estrelas com espectros idénticos. Sendo 7&1 e , dois

comprimentos de onda distintos e r a distancia em pc das estrelas, temos para as estrelas A e B

mAJk]:Mh]+510gFA—5+AA))\]
mA'xz:Mkz+510grA—5+AA'xz
mB,MzMxl—FSlog ’”B_5+A3,xl

mB,M:MM+510g ”B_5+A3,x2 ,

A variagdo na magnitude aparente sera

P4
Am}\‘l:mA,}\'l_mB,XIZSlogr_—'_(AA;)\']_AB;)\'I)
B
4
Am}\?:mA,)\'z_mB,}\,Z:Slogr_+(AA;)\'2_AB;>\v2) .
B

Fazendo A m, . —A m,  obtemos
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Amxl_Amx2:<AA,x,_AB,AI)_<AA,AZ_AB,x2)
:<AA,7»1_AA,7\2)_<AB,K1_AB,h2) .
=A (Axl_sz)
Admitindo que uma das estrelas ndo ¢ afetada pela extingdo ou avermelhamento, o excesso de
cor £ (7\.1, ) ¢ dado por
Am, —Am, =4, —A4, =E(\, },),

valido para a estrela que sofre a extingdo. No sistema de filtros UBV, de Johnson,

N, =4450 AeA,=5510A sdo os componentes de onda centrais dos filtros B e V,

respectivamente, € o excesso de cor padrdo ¢ dado por

Amy—Am,=E, ,=E(B—V)
(Maciel 2002).
Podemos estimar um valor para o excesso de cor por kpc a partir das medidas
fotoelétricas de um grande numero de estrelas. O valor médio do excesso de cor por kpc a

uma distancia de até 1 kpc do Sol e dentro do plano galatico ¢ dado por

E
%NOﬁ mag/kpc, (2.3)

onde L é a distdncia média da fonte. Para algumas diregdes, o valor do excesso de cor por kpc
pode sofrer desvios acima ou abaixo da média. Por isso ndo podemos usar esta equagdo para
calcular a absor¢ao em uma dada distancia. Mas podemos usa-la para obter a extingdo média

por nuvem

E
EON%%NO,Imag, (2.4)

onde foi usado que k ~4 nuvens por kpc (Maciel 2002).
O excesso de cor também esta correlacionado com a densidade de coluna do H. A

correlagdo entre o excesso de cor e a densidade de coluna Ny € dada por
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N, ~6x10"E, , mag'cm . (2.5)

Se usarmos o valor da extingdo média dado pela expressao (2.4) para uma nuvem “padrao”

obtemos que N ~4x10* cm 2. Este valor concorda bem com o valor obtido a partir de

medidas da linha de 21 cm em absorgédo do H que ¢ de NV, ~3x10*°cm . Combinando
(2.3) com (2.5) obtemos a densidade volumétrica tipica da nuvem interestelar
ny~N,lL~1cm . (Maciel 2002).

A extingdo ¢ maior para a radiagdo com comprimento de onda menor. Na faixa do
visivel a curva de extingdo é proporcional a 1/A aproximadamente. A curva de extingdo
apresenta uma ‘“corcova” em A~ 2175 1& que ¢ devida aos graos de grafite ou outros ricos
em carbono.

A partir da curva de extingdo podemos determinar a quantidade R, que ¢ a razdo entre

a absor¢do total em magnitudes A, no comprimento de onda A e o excesso de cor £z, ou

seja,

A
R,=—2%
" EB—V
Para},:V:SS]()Atemos
A
R,=—", 2.6
' EB—V 20

fazendo R, — R} obtemos

R,—R,= =
" g EB—V EB—V (2.7)
4, _RV+E(x,V)
EBfV EBfV
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Como a extingdo ¢ proporcional a 1/ , entdo para A tendendo ao infinito A,=A,—0.

Consequentemente, R, = R_ — () e temos o seguinte resultado

E(oo,V)
Ep .y

A partir da curva de extingdo e usando a expressao (2.8) podemos obter o valor de Ry. O valor

Ry,=- (2.8)

de Ry ¢ aproximadamente Ry = 3,4 determinado a partir da extingdo no infravermelho. O valor
de Ry pode variar um pouco dependendo da direcdo que se escolhe para fazer as observagdes
(Maciel 2002).

Podemos usar o valor de Ry para estimar a area média total oferecida pelos graos por

<Nd0g>
L

cm’ <nd o g> que ¢ dada por { 5 ’ 0g> ~ . Utilizando a expressdo (2.1) obtemos

<Nd0g> ~ Ak
L 1,080Q,L°

Para calcular <nd o g> vamos considerar A, =1000 1& A partir da curva de extingdo
podemos tirar a seguinte informacdo: E ( 1000, V)/ E, ,~10. Da equagio (2.7)
A, =4, —I—E(X, V) . Usando Ry = 3 e a equagdo (2.6) obtemos A, ~3 E;_, . Desse

modo, AloooA: 13 E;_ ). Assim, para A, =1000 A temos

13E,_,

0= 10860 1

Usando o valor Qe=2 para )\, =1000 Ae o resultado da expressdo (2.3) obtemos

(n,0,)~12x10*" cm™" (Maciel 2002).
Agora vamos calcular a razdo graos/gas. A razao graos/gas no meio interestelar ¢ dada

por

Py Pa Pa

I

Pgas PutPp Hymy+an, my,
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onde P, ¢ a densidade média dos graos ao longo da linha de visada, que ¢ dada por

N, 4
pd:ngT[Cde’ (2.9)

Nesta expressdo, S, ¢ a densidade do material que constitui o grio, N 4 ¢ a densidade de

coluna dos graos e ¢ ¢ o raio do grao. Para calcular a razdo graos/gas vamos fazer primeiro

uma estimativa do valor aproximado de P, . Vamos usar o seguinte resultado

2
47t aszerdK_ (2.10)
0
g,— 1
Onde F € um pardmetro que depende da constante dielétrica do grao. F P )
€
Substituindo a equagdo (2.1) em (2.10) obtemos
2 A, dA
47 aFk:f L (2.11)

) 1,086 N 0,
Substituindo (2.11) em (2.9) obtemos

L ase o aydd
31,0860, 1F, Y L

Pg

~ o 2
Para graos esféricos O g—Ta . Portanto temos

B 1x1023sdf A, dn
Pa= F, 17

Nesta equagdo, L esta em kpc e § ;em g/cm’. Nessa estimativa de P, ao invés de calcularmos

a integral vamos substitui-la pelo valor médio <TV )~R,( IZ_ Y'Y~ 3x0,61 mag/kpe.
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Usando s ,~3g/cm’ e €,~=4 obtemos (p,)=~1,4x10"*°g/cm’ . Para calcular a razio

< : 1 . -3
graos/gas vamos usar o valor da densidade média 7 ;; para o gas interestelar, 7 ,~ 1,2 cm

: . . Pa -3
e assumir que /1 He/ n,;~=0,1. Fazendo isso, obtemos o seguinte resultado D ~6x10
gas

(Maciel 2002).

2.4.3 Polarizacao Interestelar

Geralmente a luz das estrelas que s3o afetadas pelo avermelhamento interestelar esta
polarizada. Portanto os graos também devem ser os responsaveis por essa polarizagdo. Para
polarizar a luz os graos devem apresentar alguma anisotropia, ou seja, devem ser particulas
alongadas, ndo esféricas. Desse modo, o estudo da polarizagdo interestelar pode dar

informagdes sobre os graos. A intensidade total da radiagao polarizada ¢ dada por
I=1,+1,,

onde / ,, é a intensidade na dire¢io de méaxima polarizagdo, / n € a intensidade na dire¢do de

minima polarizagdo. O grau de polarizagdo ¢ dado por
pP=——". (2.12)

Em magnitudes, a polarizago ¢ dada por P=2,5log /,,/ I  (Maciel 2002).
Em geral, os objetos que apresentam uma baixa extingdo também apresentam uma

baixa polarizagdo. Os objetos que apresentam uma alta extingdo podem apresentar uma

polarizagdo nula ou uma polarizagdo que esta dentro de um intervalo que vai de P=0() até

P=0,1FE p_yp - Podemos obter uma relagdo entre o grau de polarizagdo e o fator de

eficiéncia para extingdo. Para fazer isso, vamos usar a equacdo (2.12) e a relacao
Toce “oce V% ace Ni9% Se P <1 temos

1

P:ENdog(QeM—Qem), (2.13)
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onde 0,,, € 0 oy S30 0s valores maximo e minimo de 0, . Substituindo a equagdo (2.1) em

(2.13) obtemos a razdo entre a polarizagdo e a extingdo A,

L 4680 Qe

4, Q.

A polarizagdo também varia com o comprimento de onda. Essa variagdo ¢ observada

na regido oOptica do espectro (4000 ,& —8000 ,&) e para cada comprimento de onda (7\ M)

existe um maximo diferente para a polarizagio P (7\. M) .

Para que os graos possam polarizar a luz das estrelas € necessario que os graos sejam
particulas alongadas e devam ter os seus eixos de rotagdo alinhados. Segundo o mecanismo de
Davis e Greenstein, o0 campo magnético galatico ¢ o principal responsavel pelo alinhamento
dos graos. Desse modo, a distribuicdo dos graos pode dar informagdes sobre o campo

magnético galatico pois a sua direcao ¢ a mesma dire¢do da polarizagdo (Maciel 2002).

2.4.4 Propriedades Fisicas dos Graos

A partir das caracteristicas da curva de extingdo podemos obter informagdes sobre as
dimensdes dos graos interestelares. Essas informacgdes sao obtidas construindo-se um modelo
para os graos que sugere a composicao quimica e uma distribui¢do de raio. Depois € feito o

ajuste da curva de extingdo. Um modelo que ajusta bem a curva de extingdo na regido

0,1 S)\.(Mm)ﬁ 1 é 0 modelo de Mathis, Rumpl e Nordsieck (1977). Este modelo obtém

uma distribui¢do de dimensdes do tipo p (a ) oc g > com o raio dos graos de grafite variando

de 50<qa (A) <10000 e o raio dos graos de silicato variando de 250 <¢ (A)g 12500
(Maciel 2002).

Considerando que os graos emitem como um corpo negro, podemos determinar a sua
temperatura. Para fazer isso, vamos determinar a energia ganha e a energia perdida pelos
graos. A energia ganha pelos graos por unidade de tempo e por unidade de area projetada dos

graos (G) em termos das componentes radiativa e colisional € dada por:
G=G +G,,

onde a energia radiativa ganha ¢ dada por



21

G =c

7

0,(MU,d N,

e U, ¢ a densidade de energia do campo de radiagdo. Os célculos necessarios para se obter a

energia colisional ganha s3o mais complicados. Porém, para as regides de H neutro ou

ionizado o valor de G . € desprezivel frente a Gr (Maciel 2002).

A energia perdida pelos graos por unidade de area e unidade de tempo ¢ dada por

0

Lr(Td):47[f Qa()\‘)Bk(Td)d}\‘a

0

onde T’ 4 ¢ a temperatura dos graos. Fazendo G=L podemos determinar T,,

o0

[ 0,1 U dn=4x] 0,(0)B,(T,)d.

0

Para resolver essa equagdo precisamos conhecer o campo de radiagdo interestelar, além de

saber como o fator de eficiéncia para absor¢do varia com o comprimento de onda. Para

simplificar, vamos considerar que Q ,¢ independente de A . Desse modo temos como

resultado:
CQaJ' U?xd}\‘:4T[QaJ.B7x(Td)d}\'

Integrando obtemos

T _ ﬂ 1/4: g 1/4
"\ 40 a ’

onde 0¢ a constante de Stefan-Boltzmann, G =567 x1 ()_5 erg Cm—z 5_1 K *e
a=40/c=17,57 x107 % erg cm_3 K *. Se usarmos o valor tipico para a densidade de
energia do campo de radiacao {J 2~ 1()_12erg / cm3 obtemos 7',~3 K. Quando usa-se

0 , em fungdo de A obtém-se temperaturas que variam de 10K a 50K, dependendo do raio e
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do tipo de grao (Maciel 2002).

Em regides HII, o aquecimento dos graos pode contribuir significativamente para o
aquecimento do gas. Neste caso os graos aquecem principalmente devido a absorcao de fotons
da radiacdo Lyman-a. Podemos calcular o ganho de energia pelos graos conhecendo o fluxo
de fotons Lyman-o que atravessam a superficie dos graos por unidade de area projetada por

unidade de tempo, F'; , . Para calcular F';, vamos considerar o estado estacionario. Neste

caso o numero de fotons emitidos € igual ao nimero de fotons absorvidos por centimetro
clibico por segundo. Assim 0, 1,0, F;,~0,70n,n, 0.

<nd0g>

(ny)

) _
Sabendo que 72,1 ,~n ;e ~]1,0x10 " cm “e usando o~3x10"'° cm’/s,

obtemos o valor

n
FLOLZZ,IXIOS—Hfétons cm? s, (2.14)

Qa

A energia ganha pelos grios é proporcional & energia dos fotons 2V, , e ao fluxo. Desse

modo temos
GLOL:QCZFLO{hVLOL' (2-15)

Substituindo (2.14) na expressdo (2.15) obtemos G, ,~2,1 x10° nyhv,, (erg cm? st)

(Maciel 2002).

c

GLO(

como foi feito nas regides HI, podemos determinar a temperatura dos graos fazendo G=L. A

< 1. Da mesma forma

Em regides HII G . também pode ser desprezado pois

temperatura tipica dos grios de gelo e grafite nas regides HII ¢ 7 ,~20—60K . Mas

dependendo da distancia dos graos a estrela central, a temperatura pode ser maior (Maciel
2002).

Os graos também podem ficar carregados, por exemplo, quando colidem com elétrons
e ions positivos. Para calcular a carga dos graos vamos partir do principio de que existe um

equilibrio entre a captura e a perda de ions e elétrons. Se um grdo estd carregado com uma
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carga —/ 4 € entdo ele pode capturar um ion positivo devido a atragdo eletrostatica. A secdo

de choque para a captura ¢
2
O, =T py» (2.16)

onde P, ¢ a distancia entre o grdo e o ion que torna possivel a captura por meio da atragdo

eletrostatica. Se antes da atragdo eletrostitica o ion tinha uma velocidade U; e durante a

atragdo uma velocidade v , entdo, pela conservagdo de momento angular, a seguinte igualdade

deve ser satisfeita

U py=av, 2.17)
c para conservar a energia
1 1 /e
Emi“fzgmivz— il (2.18)
a

onde 71; ¢ a massa do fon e ¢ o raio do grdo. Isolando V2 em (2.18) e depois pyem (2.17) e
substituindo em (2.16) obtemos

ZZU,e2

2
m;u; a

ol:rtaz I+

Seguindo o mesmo procedimento de calculos para a captura de elétrons obtemos

o=nal|l+

e

27, e’

2
m,u,a

Como estamos considerando que haja equilibrio entre o niimero total de colisdes por segundo

de elétrons e ion, temos o seguinte
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onde 7 ¢ o numero de particulas e U, e U, sdo as velocidades médias dos elétrons e ions

respectivamente. Se os graos estdo em uma nuvem nao ionizada, ou seja, uma nuvem com

n,=n;, acarga dos grios ¢ dada por

_3akT u,—u; 3akT

_232174'

Zd e i_ 262

<

Nesta expressdo consideramos 771, ui ~m, ul2 ~3KkT . Em uma nuvem interestelar HI tipica,
onde 7~ 100K, os grios com raios g~1000A ttm Z,~1. Em uma regido de H

ionizado com T~10*K Z,~90 (Maciel 2002).
A partir da anélise das caracteristicas da curva de extin¢gdo podemos obter informacdes

sobre a composicdo quimica dos graos. As bandas de absor¢do na faixa de \, ~2175 ,&

o
indicam a existéncia de graos de carbono na forma de grafite com raio g ~5(0 A . A emissao

em 9,7 um e 18 pum evidencia graos de silicatos, como por exemplo o silicato de magnésio
(MgSi0:s), olivina (Mg,Si0,) e silicato de ferro (Fe,Si0O4). Os graos de silicatos, as vezes,
podem estar envoltos em uma capa organica de H>O ou CO. A emissdo infravermelha na faixa
A =~10 um indica a existéncia de grios de carbeto de silicio (SiC) nos envelopes de estrelas
carbonadas. A emissdo infravermelha também evidencia os graos de 6xidos como SiO e FeO.
As observagdes também evidenciam graos de gelo puro ou com impurezas. Estes graos
podem conter H,O, CO, NH; entre outros. As bandas de emissdo infravermelha na faixa de
3,3 a 11,3 um evidenciam as moléculas de hidrocarbonetos aromaticos policiclicos (PAH)

(Maciel 2002).
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2.4.5 Emissao de Energia pelos Graos

A emissao de radiagdo se da principalmente na regido infravermelha do espectro e se

estende desde o infravermelho proximo até o infravermelho distante.

Usando a lei de Wien podemos encontrar a temperatura 7', que um gro deve ter para

que sua emissdo maxima seja no comprimento de onda A , ou seja,
MT ,~0,29 cm K.

Os grios que estdo nas regides de H neutro emitem em A =~ 100 um. Portanto a temperatura

desses grios deve ser 7' ;~ 30 K (Maciel 2002).

Os dois processos que sdo responsaveis pela emissdo continua dos grdos sdo a

fluorecéncia e a radiacdo térmica. As observacoes dos satélites IRAS, COBE e ISO mostram
que a emissdo térmica continua ocorre desde A ~1 pm até A =~1000 pm. Essa emissdo
também apresenta picos em alguns comprimentos de onda, como por exemplo, A ~140 ym e
A =~10 um. A emissdo térmica pode ser observada em nebulosas de reflexdo e planetarias,
regidoes HII e na poeira circunstelar. Os graos responsaveis pela emissdo continua na regido do
infravermelho préximo devem ter raio g <5() ,& e temperatura em torno de 1’ i 200K . Ja
os grdos que sdo responsaveis pela emissdo na regido do infravermelho distante
(7\> 30M m) devem ter raio g <100 1& e temperatura Td ~20K . A emissdo continua

fluorecente é observada em nebulosas de reflexdo na faixa do vermelho. O maximo dessa

emissdo ¢ em A, ~7000 1& (Maciel 2002).
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2.4.6 Formagao de Graos Interestelares

As regides mais provaveis para a formacao de graos interestelares sdo as atmosferas e
os envelopes de estrelas gigantes e supergigantes frias. A temperatura destas regides torna
possivel a condensagdo dos componentes quimicos que constituem os graos e as densidades
sdo altas e permitem a formacdo de uma grande quantidade de graos (Maciel 2002).

O tipo de grao que ¢ formado depende dos elementos quimicos presentes na estrela.
Os graos de silicatos provavelmente sdo formados em atmosferas de estrelas oxigenadas,
enquanto que os de grafite sdo formados em atmosferas de estrelas carbonadas. Também ¢
possivel que as estrelas formem apenas o nucleo de condensag¢do. As camadas externas se
formariam durante e ap6s o processo de ejecdo que ¢ provocado pela pressdo da radiagdo. Os
graos também podem se formar nas supernovas ja que elas apresentam um grande nimero de
elementos pesados (Maciel 2002).

Nas nuvens interestelares dificilmente ocorre a formagao de graos, ja que essas regides
apresentam baixas densidades e a escala de tempo necessaria para a formagao de graos com as

dimensdes observadas ¢ maior que a idade dos principais componentes do meio interestelar.
Sabendo-se que os grdos com densidade §, se formam por meio da adi¢do de atomos,

podemos calcular o raio g em fun¢ao do tempo 7, ou seja,

nmv;t
4s

g

a=g¢

onde 71, € M, sdo a densidade e a massa do adtomo 1 respectivamente, V; ¢ a velocidade térmica

média e € ¢ o coeficiente de adesdo. O valor de g é <1 . Se usarmos valores tipicos

s,~lglem’,a=1000A .n,~10cm . 7,~10 *n,~10"cm .

m;=20m,~3,3x10 " g, T=100K, v,~\kT/m,~2x10" cm/s .obtemos

t=4sga/nl. mivi£:2x109/s anos. Este é um tempo muito grande, superior a idade

tipica de uma regido HII que é de 10° anos. Depois de formados, os grios sdo ejetados da

atmosfera estelar pela pressao da radiacdo (Maciel 2002).



27

3 MODELOS PARA A EXTINCAO INTERESTELAR

A partir de 1970 surgiram varios estudos e modelos para a extin¢do interestelar. O
primeiro modelo para a extingdo foi publicado por FitzGerald (1968). Depois surgiram os
trabalhos de Neckel & Klare (1980), Berdnikov & Pavloskaya (1991) e Arenout et al. (1992).
Hakkila et al. (1997) combinou estes trabalhos em um modelo para a extingdo, para todo o
céu. Esses primeiros trabalhos apresentavam uma resoluc¢ao limitada e erros de medida devido
ao ndo conhecimento dos valores de Ry (Jones, West & Foster 2011). A pesar disso, esses
trabalhos foram importantes pois forneciam uma estimativa para a extin¢do interestelar na
nossa Galéxia. Schlegel, Finkbeiner & Davis (1998) criaram um mapa bidimensional da
densidade de poeira na Galdxia. Este mapa ¢ muito utilizado atualmente para se fazer
estimativas do avermelhamento interestelar. Este mapa porém superestima o avermelhamento
por um fator de 30% a 50% em regides de suave extingdo com Ay > 0,5 e pode subestimar o
avermelhamento em regides onde o gradiente varia abruptamente (Jones, West & Foster
2011).

Nos ultimos anos foram desenvolvidos modelos para a extingdo interestelar com
grande resolucdo, como por exemplo, o modelo de Marshall et al. (2006) e Gontcharov
(2012). Para construir seu modelo, Marshal et al. (2006) usou os dados do Two Micron All Sky
Survery (2MASS) para b < 10° e 1 < 100°. Gontcharov (2012) também usou os dados do
2MASS e seu modelo ¢ valido para um raio de até 1600 pc do Sol e uma distancia de até 600
pc do plano da Galéxia. Jones, West & Foster (2011) publicaram um mapa tridimensional para
a extincao para altas latitudes e que se estende até 2 kpc do Sol. Jones, West & Foster (2011)
utilizaram mais de 56000 estrelas tipo espectral M da sequéncia principal que sdo observadas
pelo Sloan Digital Sky Survery (SDSS DR7) para gerar seu mapa.

Dos modelos citados acima, somente os modelos de Berdnikov e de Gontcharov
propde equacdes analiticas tridimensionais para a extingdo interestelar média, sendo que o
modelo de Berdnikov ndo inclui explicitamente a dependéncia em longitude. Tendo em vista
que o objetivo principal de nosso trabalho ¢ obter a extingdo média em fun¢do das coordenas
galaticas, incluindo a distancia ao Sol, optamos pelo modelo proposto por Gontcharov (2012),

dado pela seguinte equagao:

7 .
A(r,l,b):[A0+Alsin(l+A2)]|Sin—('b)|(l—e_”s‘“(b)'/z/* 3.1)
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onde, 4 ( r,l, b) ¢ a extingdo em magnitudes, / ¢ a longitude galatica, b ¢ a latitude galatica,
Ao e Al sdo os parametros que ddo a amplitude da extingdo, A2 ¢ a fase da dependéncia

senoidalem [, Z 4 € ameia espessura do disco fino da Galaxia e r € a distancia da estrela (ver

Figura 3.1). O modelo de Berdnikov & Pavloskaya (1991) ¢ dado por

A7 ,
A b _ 04 4 1— —rlsin(b)/Z, , 39
(r.b) |sin(b)|( ¢ G-2)

e difere do modelo de Gontcharov (2012) por ndo incluir o termo que depende da longitude.
Para incluir a dependéncia em longitudes, Berdnikov & Pavloskaya (1991) ajustaram os
parametros Ay e Zx da equagdo 3.2 para diferentes intervalos de longitudes. Este modelo ¢
baseado na distribuicdo para a matéria absorvedora proposta por Parenago em 1940
(Berdnikov & Pavlovskaya 1991). Essa equacdo ¢ valida para regides nas vizinhangas do Sol
e dentro do plano equatorial da nossa Galéxia. Ela é adequada aos nossos propositos ja que as
estrelas ands brancas que utilizamos estdo dentro dessa regido. Este modelo assume que a
distribuigdo da matéria absorvedora pode ser descrita por uma “lei barométrica™, ou seja, por
uma expressao analoga aquela que descreve como a pressdo P ou a densidade p do ar na
atmosfera varia com a altura % : p:a.e_b‘h , onde, a e b sdo constantes € a altura /2 , no caso do

nosso modelo, ¢ 2=r.|sin(b)] .

DISCO DA GALAXIA

Al

\. %

Figura 3.1 — A figura mostra de forma esquematica a Via Lactea de perfil. O Sol esta
proximo do plano do equador galdctico e na origem do sistema de coordenadas
galacticas. A meia espessura do disco fino acima e abaixo do plano do equador
galactico é Z,.

1. A “lei barométrica” também ¢ chamada de “formula barométrica”. Para uma explicacdo mais detalhada veja,
por exemplo, http://en.wikipedia.org/wiki/Atmospheric_pressure.
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4 DADOS OBSERVACIONAIS

4.1 O Sloan Digital Sky Survery

Em nosso estudo utilizamos os espectros de estrelas anas brancas obtidos pelo Sloan
Digital Sky Survery (SDSS). O SDSS gera imagens em alta resolucao de um quarto do céu em
cinco cores diferentes e mede o espectro de centenas de milhdes de objetos astronémicos. O
telescopio do SDSS (Figura 4.1) possui um espelho de 2,5m e dois instrumentos, uma camera
com 30 CCDs (Figura 4.2) e um espectrografo. A resolu¢do de cada CCD da camera ¢ de
2048 x 2048 pixels. Para obter os espectros, o SDSS utiliza placas de aluminio com 640
orificios (Figura 4.3). Cada orificio corresponde a posicdo de uma determinada estrela ou
galéaxia escolhida para observacdo na noite. Nesses orificios sdo encaixados os cabos de fibra
optica (Figura 4.4) que conduzem a luz das estrelas e galaxias para o espectrografo. Se a noite
for boa, O SDSS ¢ capaz de obter os espectros de 5000 objetos astrondmicos, usando de 6 a 9

placas.

i
Figura 4.2 - Diagrama esquematico da
camera do SDSS.

Figura 4.3 - placa de aluminio utilizada no Figura 4.4 - Encaixe das fibras 6pticas nos
SDSS. orificios da placa de aluminio.
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4.2 Data Release 7

Em nosso trabalho utilizamos os espectros de estrelas ands brancas DAs. Estrelas deste
tipo tém a vantagem de ser relativamente facil de se obter os espectros sintéticos a partir de
modelos tedricos, devido a simplicidade de sua atmosfera que é constituida basicamente de
hidrogénio. Anas brancas sdo o estadgio evolutivo final de estrelas com massas iniciais de até
10 massas solares.

Os dados do SDSS sdo disponibilizados para a comunidade cientifica em releases
periddicos. Neste trabalho, utilizamos os dados do Data Release 7 (DR7). Os espectros estao
em arquivos em formato FITS. Dentro de cada arquivo FITS existe uma tabela com o indice
do pixel do CCD e o fluxo monocromatico F', medido pelo CCD do espectrografo. Um

programa desenvolvido pelo professor orientador faz a conversdo dos indices dos pixels para

comprimento de onda A , gerando um arquivo de saida no formato txt com os dados em

forma de tabela com o comprimento de onda A e o correspondente fluxo /', . A Figura 4.5

mostra um exemplo de um espectro de ana branca DA do DR7 do SDSS. Todos os espectros

cobrem a regido de 3900 A a 9200 :& O fluxo monocromdtico ¢ expresso em unidades de

ergs s’ cm™ A_1 . O SDSS faz a redugdo automatica dos dados espectroscopicos utilizando o

software spectroscopic pipeline.

F, (x 10" ergstem A

L I | L | I
0 4000 sooo 2000 10000

A (Angstroms)

Pl
aQ
QWTTTTTTIT

Figura 4.5 — Espectro de uma ana branca DA observada
pelo SDSS.

Ao todo, foram utilizados espectros de 14162 estrelas ands brancas DAs. Todas as estrelas

estdo dentro de uma distancia de até 1000 pc do Sol. O histograma da Figura 4.6 mostra a
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distribuicao de distancias para nossa amostra. As estrelas estdo dentro do campo de visdo do
SDSS, com longitudes galacticas entre 210° e 400°. Nesta figura (e em outras partes do texo),
as longitudes entre 0° ¢ 40° (0° </< 40°) estdo estritas como (360°+ /) para evitar uma
descontinuidade na distribui¢do mostrada no grafico. A maior parte estd no hemisfério norte

galactico, conforme pode-se ver na Figura 4.7.
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Figura 4.6 — Distribuicdo de distancias das ands
brancas DAs do SDSS DR?7.
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Figura 4.7 — Distribui¢ao das ands brancas dentro do
campo de visdo do SDSS.
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5 METODOLOGIA

5.1 Ajuste de espectros sintéticos

Para construir nosso modelo para o meio interestelar, nds utilizamos os espectros
sintéticos para estrelas anas brancas DAs desenvolvidos por Dtelev Koester do Institut fiir
Theoretische Physik und Astrophysik, da Universidade de Kiel, Alemanha. Estes espectros sao
gerados a partir de modelos tedricos para atmosferas de estrelas ands brancas e dependem de
apenas dois parametros fisicos: temperatura (T) e aceleragdo da gravidade (g) na superficie da
estrela. A Figura 5.1 mostra uma grade de T (em Kelvins) contra log(g) (cm/s?), onde cada

ponto representa um espectro sintético.

grade de espectros sinteticos

10
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Figura 5.1 Grade com os espectros sintéticos

Para obter a extingdo interestelar em fluxo, nos ajustamos um espectro sintético a cada
espectro observado pelo SDSS. O ajuste ¢ feito pelo programa TLOGg, desenvolvido pelo

professor orientador. O TLOGg faz o ajuste multiplicando cala espectro sintético da grade de

modelos por um polindmio de baixa ordem (ordem 3) p (7\) ,
2 3
p(NM)=ay+a, h+a, N +a;

cujos coeficientes sdo calculados para otimizar o ajuste em
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F . (AM=p(h)F,,(A). (5.1)

Para cada ajuste ¢ calculada a varianca. A temperatura T e o valor de log(g) para a ana branca
sdo determinados pelo modelo que gera o melhor ajuste (menor varianga). Uma interpolacao
local na grade ¢ feita para refinar os valores de T e log(g).

Em alguns casos ndo ¢ encontrado nenhum minimo local para a varianga na grade de
modelos. Em outros casos, sdo encontrados dois ou mais minimos locais indicando duas ou
mais solugdes possiveis para o ajuste. Quando isso ocorre, o espectro observado ndo ¢

utilizado.

Os espectros sintéticos fornecem o fluxo monocroméatico F *(K) calculados para a

superficie da estrela em fun¢do do comprimento de onda A . Se ndo houvesse exting¢do da luz,
a diferenca entre o fluxo medido pelo SDSS e o fluxo calculado para a superficie da estrela
seria ocasionada apenas pelo efeito da distancia entre a Terra e a estrela, ja que o fluxo ¢

inversamente proporcional ao quadrado da distancia. Fazendo a razdo entre o fluxo observado

a uma distancia d e o fluxo na superficie da estrela obtemos

Fobs(x) L* 47[R,.2<_ & ’

F.(\) 4nd’ L. d |’

ou seja,

onde R, ¢ o raio da estrela ¢ L. a luminosidade da estrela. Mas como existe a extingdo

interestelar, o que temos ¢é o seguinte

F,=[==%| f(MF,, (5.2)

onde f (7\,) ¢ a extingdo interestelar em fluxo. Comparando a equacdo (5.1) com a equacao

(5.2), vemos que a fungdo de ajuste p (7\.) ¢ dada por
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7 () (5.3)

Como a fungdo p(%) ¢ calculada pelo TLOGg, para encontrarmos a extingao

interestelar para uma dada estrela basta obtermos os valores de R, e d . O valor de R, foi

m
calculado a partir da lei de gravitacdo universal de Newton, Mg = e e da relagdo

massa-raio para anas brancas. O valor de log ( g) na superficie da estrela ¢ calculado pelo

TLOGg a partir do ajuste do espectro sintético ao espectro observado. A massa da estrela foi
obtida usando-se a relagdo massa raio para estrelas ands brancas DA de Madej, Nalezyty &

Althaus (2004). Para encontrarmos a distancia da estrela, ndés assumimos a hipotese de que
para comprimentos de onda mais longos (A,=8000 A ) a extingio deve ser nula. Desta

forma temosf(?xo)ml e

Com os valores de R, ed calculados, nds encontramos a extingdo em fungdo do

comprimento de onda, f (7\) , para cada estrela ana branca observada pelo SDSS usando a

equagao (5.3).
5.2 Extin¢do em magnitudes

Para fazer a conversao da extin¢cdo em fluxo, f (7\) , para a extingdo em magnitudes, Ax ,

usa-se a equacao de Pogson
m=—2,5log F (\)+cte (5.4)

Substituindo a equacao (5.3) na equacao (5.1) encontramos
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f(n)= — (5.5)

Substituindo a equagao (5.5) na equagdo (5.4) encontramos a extingdo em magnitudes A4,

F 2
A, =—2,5log —Ff’bs d

* *

Portanto,

Ak=—2,510g[f(7x)]

5.3 Construciao do Modelo para Extin¢ao para a Banda V

Apos a obtengdo da fungdo de extingdo A, , nds passamos a trabalhar na construgao

do modelo tridimensional para a extingdo interestelar valido nas vizinhangas do Sol:

. Z .
A, =A(r,1,b)=[ A+ A, sin 1+ 4,)] —=A (1 - P02,
sin ()|
onde A4 ( r,l, b) ¢ a extingdo em magnitudes, / € a longitude galatica, b ¢ a latitude galatica,
Ao e A1 sdo as constantes que ddao a amplitude da extincao, A2 ¢ a fase da dependéncia

senoidal em [, Z 4 € ameia espessura do disco fino da Galaxia e r ¢ a distancia da estrela.

Essa expressdo ¢ valida para regides nas vizinhangas do Sol e dentro do plano equatorial da

nossa Galaxia, onde estdo todas as estrelas anas brancas que utilizamos neste estudo.

Com o valor da extingao f (7\) para a banda V calculada para cada estrela nds encontramos

os valores das constantes A, , 4, e A, usando 0 método de minimos quadrados.
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6 ANALISE DOS RESULTADOS
6.1 Modelo tridimensional para a extin¢do

A partir do ajuste do modelo tridimensional para a extingdo aos dados, calculamos os

parametros Ao , Al e A2 em fun¢do do comprimento de onda. A Tabela 6.1 mostra os valores
dos pardmetros para os comprimentos de onda centrais das bandas U, B, V, R, I e Z. Os
valores para o filtro U (3650 A ) foram obtidos por extrapolacdo, uma vez que os espectros

do SDSS nao cobrem comprimentos de onda menores do que 3900 A.

Tabela 6.1 — Valores para as constantes

Filtro Ay ( A) A, (mag/kpc) A, (mag/kpc) A, (graus)
U 3650 2,2+0,7 -0,9+1,0 -19,0 £ 0,04
B 4450 1.7+0.7 05+1,0 2,10 + 0,04
A% 5510 1,687 +0,7 -0,461 £ 1,0 9,55+0,04
R 6580 1,77 £0,7 -0,47+1,0 6,99 + 0,04
1 8060 1,12+ 0,7 -0,33+1,0 -4,25 + 0,04
Z 9000 0,00+ 0,7 -0,02+1,0 -7,18 £ 0,04

6.2 Analise para a Banda V

Vamos apresentar agora a andlise para a banda V. A andlise para as outras bandas ¢

analoga. Substituindo valores das constantes Ao , A1 e A2 em nosso modelo tridimensional,

~5510A) .

expressao (3.1), encontramos a extingdo interestelar para a banda V ( )\’centml

Nos graficos das Figuras 6.1, 6.2 e 6.3 ¢ mostrado a extingao para as distancias de 100, 150 e
200 pc do Sol, onde estdo concentradas a maior parte das estrelas de nossa amostra. A Figura
6.4 mostra a extingao para a distancia de 500 pc. As Figuras 6.5 e 6.6 mostram a extin¢ao para

700 e 1000 pc, regides onde nossa amostra apresenta um nimero reduzido de estrelas.
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A analise dos graficos acima mostra que a extingdo interestelar ¢ maior em regides de
baixas latitudes ( b proximo de zero), ou seja, regides dentro do plano do disco da Galaxia.
Isto estd de acordo com o esperado pois a poeira concentra-se principalmente no disco. Aqui €
importante ressaltar que para latitudes entre -20° < b < 20° foi feito uma interpolacdo ja que
nossa amostra praticamente nao tem estrelas com essas latitudes. Também podemos ver que a
extingdo ¢ maior em regides com longitudes / >300 ©. Isso ocorre pois a distribui¢do de
matéria ndo ¢ simétrica de leste a oeste em longitude dentro do plano do disco. Isso pode ser
visto na Figura 6.7, onde ¢ mostrado uma representagdo da nossa Galaxia. Nesta figura,
vemos que para longitudes entre 280° e 360° ha uma concentragdo maior de matéria do que

para longitudes entre 200° e 280°.

150°

180° 210°

Figura 6.7 — Representacdo de Nossa Galaxia

Nos graficos das Figuras 6.8, 6.9 € 6.10 ¢ mostrado a extin¢do para as longitudes 220°,

280° e 360° ¢ diferentes distancias em relacao ao Sol.
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Figrura 6.8 — Extingéo para 1 = 220° Figura 6.9 — Extin¢do para 1 = 280°
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extingdo para | = 360 graus
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Figura 6.10 — Extingfo para 1 = 360°
A extingdo aumenta para regides mais distantes ao Sol, pois a espessura da camada de

poeira que a luz das estrelas tem que atravessar ¢ maior.

6.3 Comparaciao com Qutros Modelos

Na Figura 6.11 e 6.12 mostramos uma comparagao entre os resultados obtidos neste
trabalho e os resultados obtidos em dois trabalhos anteriores baseados no mesmo tipo de
modelo para uma longitude de 100° e 300° respectivamente. Nossos resultados se assemelham
muito aos de Gontcharov (2012). Mas, para b > 50°, os trés modelos produzem resultados
similares. E importante ressaltar que para longitude = 100° nosso modelo foi extrapolado
pois nossa amostra ndo continha estrelas com longitudes entre 0° e 210° como pode ser visto
na figura 4.7. Para longitude = 300° o modelo de Berdnikov & Pavlovskaya (1991) foi
extrapolado pois ele ¢ valido para longitudes entre 65° ¢ 165°. A semelhanga com o modelo
de Gontcharov (2012) se deve ao uso da mesma expressao para o modelo 3D da extingao e ao
uso do mesmo valor de Zx (Z,= 70 pc). A diferenca em relacdo aos resultados de Berdnikov &
Pavlovskaya (1991), se deve pelo menos em parte, a auséncia do termo que depende da
longitude galatica, a extrapolacdo fora do dominio de longitudes e ao diferente valor de Za
utilizado pelos autores (Zx = 120 pc). Berdnikov & Pavlovskaya (1991) utilizaram estrelas do

tipo B enquanto que Gontcharov (2012) utilizou estrelas observadas pelo 2MASS.
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7 CONSIDERACOES FINAIS

Neste trabalho utilizamos um modelo para a exting¢do interestelar baseado em uma lei
barométrica. O modelo foi ajustado & extin¢do observada de cerca de 14 000 estrelas anas
brancas DAs na vizinhanga do Sol, dentro de um raio de 1 kpc, observadas pelo SDSS.

Os resultados obtidos sdo consistentes com resultados de trabalhos anteriores baseados
em modelos similares para latitudes maiores do que 50°. Em particular nossos resultados
estdo muito proximos dos resultados de Gontcharov (2012). Entretanto, tanto os nossos
resultados quanto os deste autor diferem daqueles obtidos por Berdnikov & Pavlovskaya
(1991).

Uma continuacdo deste trabalho permitira analisar os desvios do modelo em relagao as
extingdes medidas, indicando a necessidade ou ndo de incluir termos adicionais, como por

exemplo, um termo para modelar a regido do Gould Belt.
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