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II1

Resumo

Bandas interestelares difusas (DIBs) sao bandas de absor¢ao que aparecem
no espectro de estrelas cuja luz tenha atravessado significativa quantidade de mate-
rial interestelar. Desde sua primeira detecgao em 1897, varios candidatos a agentes
causadores (“carriers") das DIBs foram propostos. Dentre os mais relevantes estao
os graos de poeira, as moléculas de carbono simples, os hidrocarbonetos aromaticos
policiclicos ionizados e os fulerenos. A hipo6tese mais aceita atualmente favorece aos
hidrocarbonetos aromaticos policiclicos ionizados e aos fulerenos.

Sendo assim, espera-se encontrar uma forte correlacao entre as larguras equiva-
lentes (EW) das DIBs que tenham a sua origem em comum, as quais chamamos
de familias. Outra questao ainda nao respondida ¢ sobre a existéncia de DIBs cuja
origem seja circunstelar. Neste caso, um estudo na linha de visada de estrelas pré-
sequéncia principal, com baixo avermelhamento e nenhuma DIB detectada, pode
adicionar vinculos importantes sobre a identificacao dos “carriers”.

Neste trabalho foi estudado o comportamento das DIBs AA 5780, 5797, 5850,
6196, 6270, 6284, 6379 e 6613 A na linha de visada de estrelas Ae/Be de Herbig
do Pico dos Dias Survey (PDS). Foram utilizados espectros obtidos com os teles-
copios 1,52m e 2,2m do European Southern Observatory (ESO, Chile), equipados
com o espectrografo FEROS numa resolucao R = 48000. O “General Catalogue of
Photometric Data” foi utilizado para obter dados de fotometria Stréomgren para um
conjunto de estrelas em torno dos alvos, visando avaliar a contribuicao da poeira
interestelar ao longo dessas linhas de visada.

O comportamento das larguras equivalentes das DIBs com relacao a distribuicao
do excesso cor E(b — y), distancia e largura equivalente das linhas interestelares
de Ca1r (A 3933,66, 3968,47 A), Na1 (A 5889,95, 589592 A) e K1 (A 7698,97 A)

revela que:

e A largura equivalente das DIBs correlaciona-se fortemente com a EW K1, e
apresenta uma tendéncia de correlacao com a EW Calr ;

e A largura equivalente das DIBs nao apresenta correlacao com a distancia, EW
NaT e excesso de cor. Mas a largura equivalente das DIBs sofre uma transicao
para valores maiores quando a linha de visada tem E(b — y) > 0,040, tipico
de uma nuvem interestelar difusa, e/ou EW Na1 > 0, 124;

o A eficiéncia de formacao das DIBs diminui com o aumento do excesso de cor,
semelhante ao que ocorre em nuvens moleculares densas;

e As DIBs podem ser divididas em duas familias: uma composta pelas DIBs A\
5797, 5850, 6196, 6379 e 6613 A e outra pelas DIBs A\ 5780 e 6270 A.



e As razoes das DIBs em func¢ao do excesso de cor concordam com a existéncia
das familias ¢ Oph e o Sco.

e A largura equivalente do K1 correlaciona com as razoes de DIBs 5850/5780 e
6379/5780, mas ¢ anticorrelacionada com a razao das DIBs 5780/5797.

Os espectros das estrelas PDS339, PDS340, PDS395, PDS473 e PDS514 nao
apresentam DIBs detectaveis, embora, apresentem material circunstelar. As linhas
de Ca1l e Nal nao foram detectadas ou estavam em emissao nessas estrelas; a linha
de K1 nao foi detectada em nenhuma das estrelas. Como o excesso de cor é baixo,
esse resultado indica que o envelope circunstelar nao é um ambiente propicio para
a producao ou sobrevivéncia dos “carriers"dessas DIBs.



Abstract

Diffuse interstellar bands (DIBs) are absorption features observed in the spectra
of stars whose light has crossed significant column density of interstellar material.
Since their first detection in 1897, some candidates to DIBs carriers have been con-
sidered. Among the most relevant one are the dust grains, small carbon molecules,
ionized polycyclic aromatic hydrocarbons and the fullerenes. Currently the most
accepted hypothesis favours the ionized polycyclic aromatic hydrocarbons and the
fullerenes.

Thus one expects to find strong correlation between the equivalent width (EW)
of the DIBs that may have a common origin, which we call families. Another im-
portant open issue is related to the possible origin of the DIBs in the circumstellar
environment. In this case, a line of sight towards a pre-main sequence star with
very low foreground interstellar reddening and no detectable DIBs, would help us
to constrain the DIBs carrier identification.

In this work we have studied the behavior of DIBs at A\ 5780, 5797, 5850, 6196,
6270, 6284, 6379 and 6613 A in the line of sight to Herbig Ae/Be stars of the Pico dos
Dias Survey (PDS). Spectra were obtained with the 1.52m and 2.2m telescopes of
the European Southern Observatory (ESO, Chile) equipped with the FEROS spec-
trograph at a resolution R = 48000. The General Catalogue of Photometric Data
was used to obtain the Stromgren photometric data for a sample of stars around the
targets, aiming to evaluate the interstellar dust contribution through these lines of
sight.

The behavior of the equivalent width of the DIBs in relation to the E(b — y)
colour excess distribution, distance and interstellar Ca11 (A 3933.66, 3968.47 A)7
Na1 (A 5889.95, 5895.92 A) and K1 (X 7698.97A) equivalent widths has revealed
that:

e The DIBs equivalent width strongly correlates with the K1 equivalent width,
and shows a tendency to correlate with the Call equivalent width;

e The DIBs do not correlate with the distance, NaT equivalent width and the
colour excess. But the DIBs equivalent width shows a transition to higher

values whenever E(b—y) > 0.040, representative of a diffuse interstellar cloud,
and EW Na1 > 0.12;

e The DIBs formation efficiency decreases with the color excess, similar to what
occurs in dense molecular clouds;

e The DIBs can be divided in two families: one composed by the DIBs at A\
5797, 5850, 6196, 6379 and 6613 A and the other by the DIBs at A\ 5780 and
6270 A;



e The DIBs ratios as function of the colour excess corroborate the existence of
the ¢ Oph and the o Sco families.

e The K1 equivalent width correlates with the DIBs ratios 5850/5780 e 6379 /5780,
and shows an anticorrelation with the DIBs ratio 5780/5797.

The spectra of the PDS339, PDS340, PDS395, PDS473 e PDS514 stars do
not present detectable DIBs, although having circumstelar material. The Nar1 and
CaTr lines were not detected or seen in emission, whereas the K1 lines has not been
detected for any star. Since the colour excess is very low towards these targets, these
results indicate that the circumstellar envelope is not a proper environment for the
production and/or survival of the DIBs carriers.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Bandas interestelares difusas

Bandas interestelares difusas (DIBs) sao bandas de absor¢do que aparecem no
espectro de estrelas cuja luz tenha atravessado significativa quantidade de material
interestelar (Herbig 1995). Desde sua primeira detecgao até hoje, mais de 300 DIBs
ja foram catalogadas (Jenniskens e Désert 1994, Galazutdinov et al. 2000, Tuairisg
et al. 2000, Hobbs et al. 2007). A primeira deteccao das DIBs 5780 e 5797 A
foi em 1897 nos espectros de estrelas Wolf-Rayet, que de acordo com Héger (1922)
nao reproduziam a mesma periodicidade do movimento Doppler das linhas de uma
binaria espectroscoépica e, portanto, nao poderiam ser linhas fotosféricas.

A natureza das DIBs foi discutida nos trabalhos de Merril (1934,1936) que notou
que as bandas A\ 5780, 5797, 6284 e 6614 A seriam de origem interestelar. Véarios
candidatos a agentes causadores (“carriers") das DIBs ja foram prospostos. Os mais
relevantes sao os graos de poeira, pequenas moléculas de carbono, fulerenos e hi-
drocarbonetos aromaticos policiclicos (PAHs). Mas, até o momento nao héa acordo
geral sobre os "carriers"e seus possiveis processos de formagao (Herbig 1995, Snow
2001, Cox e Spans 2006, Hudgins et al. 2005).

As DIBs sao encontradas nos espectros de estrelas que apresentam um certo
avermelhamento como mostra a figura 1.1. Nela podemos observar dois espectros:
um, da estrela avermelhada HD183143 (em cima) e o outro da estrela relativamente
desavermelhada [ Orionis (em baixo). Diferente das linhas metalicas que aparecem
em ambos os espectros, as DIBs (indicadas pela sigla IS na figura 1.1) s6 aparecem
no espectro da estrela avermelhada (Herbig 1975).

E natural que se questione como é o comportamento das DIBs com relacio ao
gas e a poeira interestelares. Na figura 1.2 apresentamos o grafico de Log(EW5780)
x Log[N(HI)| e observamos que a DIB apresenta uma boa correlagdo com o gas
interestelar hidrogénio neutro (HI). Isso sugere que essas bandas sdo de origem
interestelar. Nas proximas secoes discutiremos um pouco sobre alguns dos aspectos
que envolvem as DIBs.
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Figura 1.1: Espectro da estrela avermelhada HD183143 (em cima) e da estrela
desavermelhada 3 Orionis (em baixo). Linhas solidas sobre as bandas interestelares
indicam o continuo. No painel de cima a regiao apresentada esta entre 5725-5880 A
e no painel de baixo a regido apresentada esta entre 6100-6270 A (Herbig 1975).
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Figura 1.2: Dependéncia da EW 5780 com a coluna de densidade do HI (Herbig
1993)

1.1.1 “Carriers"propostos

Na tentativa de encontrar possiveis “carriers", Unsold (1963) estudou fendmenos
envolvendo as principais propriedades de esferas metalicas muito pequenas. Particu-
las metalicas de raio entre 15 e 100 A poderiam produzir absorcoes na regiao 6ptica
do espectro, mas essas absorcoes nao seriam produzidas com comprimento de onda
constante sob as condi¢oes do meio interestelar, invalidando a hipotese de que esfe-
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ras metalicas pudessem ser responsaveis pelas DIBs.

Estudos sobre graos de poeira também foram realizados por Van de Hulst (1948)
e Shapiro e Holcomb (1986a,b) sugeriram que, graos de poeira com impurezas pro-
duziriam um perfil de banda com uma parte em emissao e a outra em absorcao.
Além disso, & medida que o tamanho dos graos fosse aumentando a absorcao iria
desaparecendo ficando somente a emissao. Analisando o perfil das DIBs, Shapiro
e Holcomb (1968b) chegaram a conclusao de que os graos de poeira esféricos com
impurezas simples nao poderiam ser os responsaveis pela producao das DIBs.

Sabe-se que quando os graos de poeira sofrem choques, as camadas superficiais
dos graos sao destruidas e Ca e Ti sao liberados na forma de gés, fazendo com
que ocorra a deplecao desses elementos. Para testar se os “carriers"estao ligados aos
graos, foi feita por Herbig (1993) uma comparacao entre a deplecao do Ti e a largura
equivalente da DIB 5780 A. Nio sendo encontrada qualquer correlacio entre a lar-
gura equivalente da DIB e a deplecao de Ti. Assim acredita-se que os “carriers"das
DIBs nao estejam ligados aos graos de poeira.

Outra hipotese testada para saber se graos de poeira sao os reponsaveis pelas
DIBs foi feita por Adamson e Whittet (1992). Em seu estudo ndo encontraram
qualquer estrutura de polarizagao nas DIBs 5705, 5780, 5797, 5844 e 5849 A As-
sim, se as DIBs sao formadas em graos de poeira, os mesmos nao devem produzir
polarizacao (Cox et al. 2005).

Portanto, graos de poeira nao parecem ser bons candidatos a responsaveis pelas
DIBs, ja que as DIBs nao apresentam um perfil em emissao, correlacao com a de-
plecao de Ti e estrutura de polarizacao, que é tipica dos graos interestelares.

Cadeias de carbono também sao candidatas a responséaveis pela producao de
bandas interestelares. Maier et al. (2004) analisaram os espectros produzidos em
laboratorio por Cs, Cy e C5 em fase gasosa e tentaram identificar alguma banda
produzida pelas cadeias que seja coincidente com alguma DIB produzida na nuvem
difusa ¢ Oph. Nao foi identificada nenhuma banda coincidente, indicando que ca-
deias com menos de 10 carbonos apresentam abundancia e intensidade de oscilador
insuficiente para produzir bandas fortes na regifio de 4000-9000 A. As cadeias com
15 a 31 carbonos sao boas candidatas a producao de bandas fortes nessa regiao, pois
apresentam intensidade de oscilador alta, mas sua obtencao em laboratorio na fase
gasosa (para confirmagdo da hipotese) ainda nao é possivel.

Moléculas de PAHs ionizados sao bons candidatos a “carriers'"pois sobrevivem
ao campo de radiagao, possuem transicoes que produzem bandas no 6ptico e exigem
baixa abundancia césmica de carbono para producao de bandas com intensidades
parecidas com as DIBs (Léger e d’Hendercourt 1985). Ruiterkamp et al. (2005),
utilizando os dados da linha de visada da HD147889, construiram um modelo mais
realista de PAHs. Contudo, as comparacoes com os espectros das DIBs nao mos-
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traram coincidéncia. Depois de modelar varios tipos de carga, tamanho e geometria
de PAHs eles chegaram a conclusao de que cada tipo de carga produzird mais ou
menos linhas em determinadas regides espectrais, e que é necessario um PAH com
mais de 40 carbonos para producao das DIBs.

Subestruturas com multiplos picos sao detectadas no perfil de algumas DIBs.
Tais subestruturas sao atribuidas as transicoes vibracionais e rotacionais produzi-
das por moléculas com muitos atomos. Malloci et al. (2003) mostraram que os perfis
de bandas devido as transicoes rotacionais de PAHs nao sao sensiveis as condigoes
ambientais. Assim, ao atribuir os PAHs como responsaveis pela producao de bandas
difusas tem de ser levada em conta essa caracteristica.

Os fulerenos foram cogitados como possiveis “carriers"por Kroto et al. (1985),
pois os mesmos possuem estabilidade sob as condicoes do meio interestelar. Wester
(1993) chega a conclusao que fulerenos sao bons candidatos a “carriers"de DIBs, mas
sem uma comprovacao convincente. Iglesias-Groth (2004) mostrou que os fulerenos
podem produzir bandas no visivel com a mesma, intensidade das DIBs, além de ban-
das em emissao no infravermelho, como observado em muitos objetos astronémicos
como nebulosas de reflexao e emissao.

Enfim, varios candidatos a “carriers"ja foram propostos, como sumarizado por
Smith et al. (1977), Herbig (1995) e Sarre (2006). Contudo, ainda nao se conseguiu
identifica-los, deixando um grande desafio para a Ciéncia Moderna.

1.1.2 Familias de DIBs

Na busca pelos responséaveis pela producao das DIBs uma alternativa é a separa-
cao de DIBs em familias, supondo que familias de DIBs possuam comportamentos
semelhantes. Na tentativa de separar as DIBs em familias varios critérios foram
adotados. Chlewicki et al. (1986) separam as DIBs comparando a correla¢do entre
as suas larguras equivalentes e o excesso de cor, encontrando assim dois grupos: um
que se correlaciona bem com excesso de cor, formado pelas DIBs 5797 e 5850 A ; e

outro que se correlaciona fracamente com o excesso cor, formado pelas DIBs 5780,
6195, 6203, 6269 ¢ 6284 A.

Krelowski e Walker (1987) comparam a intensidade das DIBs na linha de visada
de ¢ Persus e separam as DIBs em trés familias: a primeira formada pelas DIBs 4430
e 6180 A |, que niio aparecem na linha de visada; a segunda formada pelas DIBs 5780,
6196, 6203, 6269 e 6284 A . com intensidade intermediaria; e a terceira familia for-
mada pelas DIBs 5797, 5850 e 6376 A , mais intensas que as DIBs da segunda familia.

Josafatsson e Snow (1987) analisam 59 estrelas em nebulosas de reflexao e sepa-
ram as familias utilizando como critério a correlacao das DIBs com o excesso de cor
e a correlacao matua das DIBs. A primeira familia é formada pelas DIBs estreitas
5780, 5797 e 5849 A, que se correlacionam bem com excesso de cor e correlacionam-se
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bem entre si. A segunda familia é formada pelas DIBs 5778 e 5844 A, que corre-
lacionam bem entre si, mas fracamente com o excesso de cor. A terceira familia é
composta pela DIB 5705 que correlaciona fracamente com todas as DIBs e com o
excesso de cor.

Krelowski e Westerlund (1988) analisaram visualmente as DIBs 5780 e 5797 A
em quatro linhas de visada, concluindo que as DIBs nao pertencem a mesma familia,
pois a DIB 5797 A ¢ mais sensivel ao excesso de cor do que a DIB 5780 A.

Cami et al. (1997) utilizaram linhas de visada com propriedades diferentes e
que atravessavam uma tnica nuvem para fazer o estudo da correlacao entre DIBs.
Linhas de visada com miiltiplas nuvens podem alterar o resultado das correlacoes,
pois cada nuvem contribui de maneira diferente para a largura equivalente da DIB.
Nesse estudo, Cami et al. utilizaram a correlacao muatua das DIBs e encontraram
duas familias: a primeira formada pelas DIBs 5797, 6379 e 6613 A e a segunda for-
mada pelas DIBs 4501, 5789, 6353 ¢ 6792 A. Das duas familias encontradas sabe-se
que a primeira possue subestruturas detectadas, enquanto a segunda nao. Outra
peculiaridade entre as duas familias de Cami et al. é que as DIBs dessas familias
sao ligeiramente anticorrelacionadas.

Moutou et al. (1999) analisaram a correlacao entre a profundidade central das
DIBs 5780, 5797, 5850, 6234, 6270, 6284, 6379 ¢ 6614 A ¢ chegaram a conclusao que
as DIBs com largura da banda semelhante tendem a se correlacionar melhor do que as
DIBs com largura de banda diferentes. Entre os pares que apresentam uma boa cor-
relagdo estao: 5797/5850, 5780/6614, 5780/6196, 5797/6614, 5797/6196, 6234 /6196,
6379/6196, 6614/6270 e 6284/6270. Moutou et al. (1999) relatam também que as
DIBs 6196 e 6614 A apresentam uma forte correlacao tanto com a profundidade
central quanto com a largura equivalente, levando a crer que as duas DIBs possam
ser produzidas pelo mesmo “carrier".

Krelowski e Sneden (1995) dividiram as familias em fun¢ao do tipo de nuvem.
As familias sao:

e Familia (: Evidéncia de obscurecimento por nuvens tipo { Oph, que apresen-
tam valores de Ry ~ 3,1 e campo ultravioleta local baixo.

e Familia o: Evidéncia de obscurecimento por nuvens tipo o Sco, que apresentam
valores Ry =~ 4,5 e campo ultravioleta local alto.

e Familia da mistura de nuvens ¢ Oph e o Sco.

As DIBs 5780 e 5797 A apresentam comportamentos diferentes em nuvens ¢
(zeta) e o (sigma) como mostra a figura 9.2, onde os espectros da parte de cima
ilustram o comportamento da familia o Sco e os espectros da parte de baixo ilustram
o comportamento da familia ¢ Oph. Nas nuvens tipo ¢ vemos que a DIB 5780 A
¢ mais intensa do que a DIB 5797 A e as DIBs fracas, indicadas pelas setas nesses
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espectros, apresentam todas baixa intensidade. Nas nuvens tipo ¢ a DIB 5797
A ¢ mais intensa do que a DIB 5780 A e as DIBs fracas, indicadas pelas setas,
apresentam, contrariamente, todas alta intensidade.

Fluxo relativo

- 5797

o i | L i 1 | ] ] 1 | 1 ] 1
5740 5750 5760 5770 5780 5790 5800 5810

M +

Comprimento de Onda (A)
Figura 1.3: Comportamento da familia ¢ e (, as setas indicam as DIBs fracas
(Krelowski e Sneden 1995)

1.1.3 Comportamento frente ao meio interestelar

Como as DIBs tem origem interestelar é natural que se estude o comportamento
das mesmas nos varios tipos de ambiente, visando discriminar os locais que favorecem
ou nao a presenca dos “carriers". Assim, apresentaremos nessa se¢ao o comporta-
mento das DIBs em alguns locais do meio interestelar.

Comecaremos discutindo o comportamento em nuvens densas. Snow e Cohen
(1974) apresentam um estudo em Sco-Oph e Per concluindo que a intensidade das
DIBs tende a diminuir conforme se penetra nas nuvens. Adamson et al. (1991)
realizaram um estudo em Touro e chegaram a conclusao que a intensidade das
DIBs também diminuem conforme se penetra nas nuvens. Ehrenfreund e Jennis-
kens (1995) realizaram um estudo em Orion e chegaram a mesma conclusdo. Eles
também concluem que em regides onde o excesso de cor é baixo as DIBs 5780 e 6284
A diminuem de intensidade. Nessas regioes a densidade do H1 também diminui. Ja
que as DIBs sao enfraquecidas em regides onde o hidrogénio é ionizado, é sugerido
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que os “carriers"das DIBs estdo confinados juntamente com o HI .

Um estudo das DIBs 6284 e 6196 A feito por Ehrenfreund e Jenniskens (1995),
utilizando o hidrogénio como indicador das condigoes ambientais, mostra que nas
regioes onde se encontram hidrogénio molecular (H;), ambas as DIBs estao presen-
tes. Na regiao de hidrogénio neutro a DIB 6284 estd presente e a DIB 6196 comeca
a sofrer deple¢do. Na regiao do hidrogénio ionizado (HIT) as duas DIBs nao estao
presentes. Esses comportamentos indicam que o “carrierda DIB 6284 A ¢ jonizado
e destruido por fotons de energia mais alta do que o da DIB 6196 A.

Pfau e Henning (1995) fizeram um estudo das DIBs 5780, 5797 e 6203 A nos
aglomerados jovens M16 e M17. Estes aglomerados estao localizados na grande
associacao OB de Serpens e estao embebidos em uma grande nuvem interestelar.
Esses aglomerados apresentam lei de extin¢ao andémala com Ry, = 4,8 para M16
e Ry = 4,9 para M17. As estrelas escolhidas para o estudo foram separadas em
estrelas da borda, do centro do aglomerado e estrelas de campo. Os espectros dessas
estrelas sao diferentes confirmando a classificacao, mas os espectros das DIBs nao
apresentam alteracao. Analisando as DIBs nas estrelas pertencentes aos aglomera-
dos eles concluiram que as DIBs nao apresentam um aumento na intensidade com
o aumento da extin¢ao. Esse resultado indica que os aglomerados nao sao locais
favoraveis para a producao das DIBs em estudo.

O estudo de bandas difusas no meio circunstelar é de extrema importancia (para
se conhecer se 0o ambiente favorece ou ndo a permanéncia dos “carriers") porque
propriedades tais como a densidade, a temperatura e a composicao quimica sao bem
definidas, ao contrario do que acontece no meio interestelar difuso. Mas a deteccao
inambigua de bandas difusas no meio circunstelar ¢ mais dificil, ja que é complicado
separar a contribuicao interestelar da circunstelar.

Le Bértre (1990, 1993) relata a detecgdo das bandas 4430, 5780 e 6284 como
sendo proviniente do material circunstelar da estrela de carbono CS776, mas Seab
(1995) questionou a origem circunstelar das bandas, pois na linha de visada dessa
estrela existe uma nuvem interestelar que poderia produzir a DIB. Cohen e Jones
(1987) também detectaram bandas difusas com intensidade aumentada na linha de
visada da nebulosa planetéaria O7(f)-[WC 11]. Como essa estrela também apresenta
linhas em emissao no infravermelho, caracteristica de PAHs, os autores atribuem os
PAHs como os responsaveis pelo aumento da intensidade das DIBs. Mas um estudo
detalhado do meio interestelar nao foi feito para separar a contribuicao interestelar
e circunstelar. Pritchet e Grillmair (1984) encontraram bandas de absorc¢ao difusa
na linha de visada da nebulosa planetaria NGC 7027 e atribuiram a deteccao das
bandas no material presente no disco da mesma, mas novamente nenhum estudo da
contribuicao do meio interestelar foi feita.

A nao detecgao de bandas circunstelares ¢ muito mais facil de ser provada pois
demonstra que tanto o meio interestelar quanto o meio circunstelar na linha de vi-
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sada ndo apresentam os “carriers"das DIBs. Andersen et al. (1982) nao detectaram
a DIB 4430 A na estrela variavel jovem HD 5999 que apresenta disco circunstelar.
Shore et al. (1994) observaram o espectro da Nova Cas 1993 e nao detectaram DIBs,
apesar de detectarem uma emissao no infravermelho atribuida aos PAHs.

Kendall et al. (2002) analisaram o envelope circunstelar extenso da estrela de
carbono IRC +10°216. Com o auxilio da distancia das estrelas vizinhas eles avaliam
qual estrela esta proxima o suficiente de IRC +10°216 para ser usada no estudo do
material circunstelar. Analisam as linhas de Nal e K1 para verificar se realmente
existe a contribui¢ao circunstelar no espectro das estrelas escolhidas. Utilizando
esse método concluem que no material circunstelar da IRC +10°216 nenhuma DIB
é detectada.

Mauron e Kendall (2004) estudaram o envelope circunstelar da nebulosa plane-
taria Helix (NGC 7293) que esta a apenas 210 pc do Sol. Ela apresenta o material
circunstelar rico em carbono e avermelhamento F(B — V) = 0,03 mag. Eles utili-
zaram o mesmo método de Kendall et al. (2002) e concluiram que nenhuma DIB é
encontrada no meio circunstelar da nebulosa planetaria.

Luna et al. (2008) realizaram um estudo com estrelas pos-AGB separando sua
amostra em dois grupos, um grupo cujo excesso de cor total recebe contribuicao
maior que 50 % do meio circunstelar e o outro grupo cuja contribuicdo do meio
circunstelar ¢ menor que 50%. Eles analisaram o comportamento da largura equiva-
lente das DIBs 5780, 5797, 5850, 6196, 6284, 6379, 6614, 6993 e 7224 A com relacio
excesso de cor e verificaram que os dois grupos apresentam comportamento parecido,
e no primeiro grupo onde a contribuicao do meio circunstelar é maior, existem DIBs
que nao sao detectadas. Eles também compararam a velocidade radial das bandas
difusas e das linhas circunstelares e verificaram que as mesmas possuem velocidades
diferentes. Diante desses resultados concluem que as DIBs nao devem ser produzidas
no meio circunstelar.

Na nebulosa bipolar “Red Rectangle"sao detectadas bandas em emissao em A\
5800, 5853, 6378 e 6615 A (Schmidt et al. 1980, Warren-Smith et al. 1981). Sarre
(1991) e Fossey (1991) relataram que essas bandas em emissdo sao, na verdade,
as DIBs 5797, 5849, 6376/9 e 6614 A. Se comprovado que essas DIBs possam ser
encontradas em emissao no meio interestelar, isso reforcaria a hipotese de que molé-
culas seriam responsaveis pela producao dessas DIBs. Até hoje, contudo, nenhuma
outra DIB foi encontrada em emissao em outro local, o que deixa em aberto se essas
bandas em emissao, encontradas em “Red Rectangle", sao realmente DIBs.
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1.2 Trabalho proposto

A identificagao dos “carriers"das DIBs é um dos grandes problemas da espectros-
copia atual e a caracterizagao do ambiente em que elas sao formadas, é um dos
passos que podem contribuir para se identificar os responsaveis. Com o intuito de
colaborar nesse sentido, nosso trabalho analisa o comportamento das DIBs na linha
de visada de estrelas Ae/Be de Herbig (HAeBe). Essas sdo estrelas que possuem
massa entre 2 e 10 Mg, localizadas proximas a nuvens moleculares e que apresentam
excesso de emissao no infravermelho devido a presenca de poeira circunstelar.

No segundo capitulo apresentamos os dados utilizados no trabalho. No terceiro e
quarto capitulos a construcao do espectro sintético teltrico e dos espectros sintéticos
estelares, respectivamente, para realizar a subtracao das contaminacoes teltrica e es-
telar do espectro, deixando somente a contribuicao interestelar. No quinto capitulo
descrevemos as medidas das larguras equivalentes das DIBs e das linhas atdmicas
do meio interestelar. No sexto capitulo realizamos a analise do avermelhamento
causado pelo meio interestelar utilizando fotometria Strémgren de estrelas proximas
aos alvos, ja que estrelas Ae/Be de Herbig nao sdo apropriadas para o estudo do
avermelhamento interestelar.

No sétimo capitulo apresentamos o comportamento das DIBs frente aos para-
metros do meio interestelar. No oitavo capitulo apresentamos a analise do material
circunstelar das estrelas que nao apresentam deteccao de DIBs. No nono capitulo
descrevemos a correlacao mutua entre as DIBs, com o intuito de verificar quais
DIBs apresentam comportamento semelhante, e o comportamento das razoes das
DIBs frente aos parametros do meio interestelar. No décimo capitulo apresentamos
as consideragoes finais.
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Dados

As estrelas utilizadas neste trabalho sio estrelas Ae/Be de Herbig. Elas possuem
as seguintes caracteristicas:

e Tipo espectral A ou anterior, com linhas de emissao;

e Localizacao em regiao obscurecida;

Nebulosidade na vizinhanca;

Lei de extin¢ao anémala;

Excesso de cor no infravermelho;

Fotometria variavel;
e Perfil da linha de Mg I em emissao.

As trés primeiras caracteristicas foram propostas por Herbig (1960) para definir
estrelas pré-sequéncia principal de massa intermedidria. As quatro tltimas sdo uma
extensao proposta por Thé et al. (1994) para cercar o grande conjunto de novas
candidatas.

Uma caracteristica comum para todos os objetos HAeBe é a presenca de excesso
de cor no infravermelho, usualmente explicado pela presenca de um disco de acres-
cao ou de um halo circunstelar simétrico. Todas as estrelas com forte excesso de cor
no infravermelho apresentam a linha Mg IT com perfil P Cygni (indicador de vento)
ou com perfil de duplo pico (indicador de vento ou disco). Quando apresentam um
fraco excesso no infravermelho as linhas de Mg IT se encontram em absor¢ao (Vieira
et al. 2003).

2.1 Espectroscopia

Os dados espectroscopicos foram coletados nos telescopios do ESO (European
Southern Observatory) de 1,52m e 2,2 m , localizados em La Silla (Chile). Ambos
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foram equipados com o espectrografo échélle FEROS (Fiber-fed Extended Range
Optical Spectrograph), com resolu¢do R = 48000 cobrindo uma faixa que vai do
optico ao infravermelho proximo (3900 a 8800 A). O detector utilizado foi o CCD
EEV de 2048 X 4096 pixels.

Os dados foram coletados em maio de 2002 com o telescopio de 1,52m pelo Dr.
Marcelo Guimaraes. Os detalhes da reducao feita pelo Dr. Marcelo Guimaraes po-
dem ser encontrados em Guimaraes (2004) e Guimaraes et al. (2006). Em junho de
2006 foram observadas duas estrelas, PDS377 e PDS387 pelo Dr. Carlos Alberto
Torres com o telescopio de 2,2 m. A reducao, feita pelo Dr. Carlos Alberto Torres,
utilizou a reducao automatica do FEROS, ja corrigida dos erros apontados em Gui-
maraes et al. (2006).

2.2 Fotometria

Para as estrelas HAeBe as observagoes foram feitas no OPD (Observatorio do
Pico dos Dias) com o telescopio Zeiss de 60 cm, equipado com o fotometro FO-
TRAP (Jablonsky et al. 1994) e os filtros Johnson-Cousins UBV(RI). na aquisi¢ao
dos dados. Os dados foram reduzidos pelos Drs. Carlos Alberto Torres e Germano
Quast, utilizando o pacote desenvolvido por Jablonsky et al. (1994). Mais detalhes
da reduc@o encontram-se em Torres (1999).

Para determinar o avermelhamento em torno dos alvos obtivemos os dados de
Reis (2008), que utilizou o “General Catalogue of Photometric Data"(GCPD), com-
pilado por Hauck e Mermilliod (1998) para selecionar estrelas com um conjunto
completo de dados (V, b-y, my, ¢1, §). Eliminando as estrelas que em sua classifica-
¢ao possuissem observacoes de binaridade, peculiaridades, entre outras, Reis (2008)
calculou os parametros estelares intrinsecos, o excesso de cor E(b—y) e a distancia
das estrelas.

As estrelas selecionadas estao localizadas na regioes Galactica delimitada pelas
coordenadas 250° < [ < 50° e —60° < b < 60°. Todos os detalhes do método
empregado por Reis (2008) para obtengao da amostra e a determinagao dos erros,
encontram-se descritos em Reis (2007) e Reis e Corradi (2008). A anélise desses
dados encontra-se no capitulo 6.

2.3 Distancia

Foram utilizados os dados do catalogo Hipparcos para a determinacao das dis-
tancias das estrelas HAeBe. Para estrelas sem a distancia trigonométrica, foram
utilizadas as distancias determinadas fotometricamente por Torres (1999) e Vieira
et al. (2003). Na tabela 2.1 apresentamos os dados fotométricos e as distancias das
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estrelas HAeBe que foram utilizados neste trabalho.
Tabela 2.1: Dados de fotometria e de distancia das estrelas HAeBe
Objeto 1 b v UB BV VR RI EBV) dugipp +Ad -Ad djy
HD150193 355,6 14,83 8,88 0,369 0,530 150 31 50
HD190073 46,5 -13,1 7.839 -0,024 0,087 5000 4250
PDS057 294,13 147 9,24 0,15 0,18 0,11 0,13 0,2 410
PDS0O76 349,91 23,5 867 0,25 0,50 032 034 005 118
PDSO78 347,41 17,81 818 0,11 035 0,24 0,26 0,1 253 134 152
PDS0S0 352,43 20,44 9,10 0,38 0,52 031 034 022 139 17 23
PDS303 282,88 -3,14 926 -0,03 005 0,04 0,06 0,04 435
PDS327 289,62 0,62 -0,71 0,13 0,11 0,12 0,39 1200
PDS339 291,58 6,81 7,78 0,03 029 0,18 0,18 0,14 110 8 11
PDS340 296,37 -8,32 6,75 -0,09 -0,01 0,03 0,00 0,06 103 6 87
PDS377A 311,98 -096 926 022 024 0,14 020 0,26 435
PDS387 314,86 -515 10,46 0,16 031 0,22 0,30 0,33 585
PDS395 333,24 10,19 840 0,03 024 0,114 0,15 0,0 160
PDS398A 33324 10,19 7,13 005 0,10 0,05 006 0,12 160
PDS399N 326,98 -1,24 864 -0,48 056 0,43 0,44 0,8 874
PDS473 7,24 1,48 6,89 0,11 0,10 0,07 0,09 0,34 121 12 18
PDS514 34 -782 815  -0,02 0,28 019 020 0,3 130
PDS543 35,13 2,08 12,52 047 2,04 127 1,29 2.3 414
PDS545 40,62 4,09 884 -025 059 0,38 041 0,83 560
PDS564 49,21 288 739 0,09 008 0,05 0,05 0,1 244 47 69
PDS581 64,1 426 11,65 -0,29 0,67 062 054 097 3377




Capitulo 3

Espectro sintético teltirico

Quando observamos o espectro de uma estrela através da atmosfera da Terra,
ele fica contaminado por linhas teltricas. Linhas teltricas sao comuns nas regioes
espectrais do vermelho e do infravermelho, com alargamento pouco maior que o alar-
gamento introduzido pelo perfil instrumental. O principal fator que deve ser levado
em conta na correcao de linhas téluricas é sua rapida variagao na intensidade, o que
torna dificil a correcao dos efeitos produzidos.

Para a remocao da contaminacao teliirica pode se utilizar um espectro de uma
estrela que nao possua linhas estelares e do meio interestelar na regiao das linhas
teliricas, dividindo o mesmo pelo espectro da estrela a ser corrigida. A dificuldade
na utilizacao desse método é de se obter estrelas com massa de ar proxima a da es-
trela na hora da observacao que, na regiao das linhas teluricas, esteja livre de linhas
estelares e interestelares (Lundstrom et al. 1991) .

A estrela observada com esse intuito, ¢ Ophiuchi, mostrou-se contaminada por
DIBs. Para contornar o problema um espectro sintético foi confeccionado para ten-
tar eliminar as linhas telaricas. As proximas secoes descrevem como foi feita a
construgao do espectro sintético teldrico e os resultados obtidos apos as correcoes.

3.1 Construcao do espectro sintético

Para construir o espectro sintético foi utilizado o catalogo de Rowland e Moore
(Moore et al. 1966), que contém os comprimentos de onda centrais e as larguras
equivalentes das linhas telaricas, e o pacote MKIDSPEC do IRAF (Image Reduc-
tion and Analysis Facility). O pacote necessita do comprimento de onda central,
intensidade no pico, tipo de perfil (gaussiano, Voigt ou lorentziano) e as larguras a
meia altura (FWHM) de cada linha. Como a tabela de linhas teluricas nos fornece
somente o comprimento de onda central e a largura equivalente, foi necessario esti-
mar as larguras a meia altura para calcular as intensidades nos picos.
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O pertfil de Voigt foi utilizado na construcao do espectro teltrico, pois, o mesmo
¢ uma convolugao do perfil gaussiano e do perfil lorentziano, sendo que um repre-
senta melhor o centro da linha e o outro as asas, respectivamente. Assim foram
utilizados o pico gaussiano e as FHWM gaussiana e lorentziana, como exigido pelo
pacote MK1DSPEC. Como utilizaremos o pico gaussiano na construcao do perfil
iremos descrever a seguir as equagoes utilizadas no calculo de uma linha com perfil
gaussiano. A variacao infinitesimal da linha é dada por

o=——"5 — (3.1)

2ln Icentro
o)

Como perfil utilizado é gaussiano, a intensidade da linha é dada por

0’5( >‘*>‘c;,ntro )2

I()\> = leont T+ ]centroei

A largura a meia altura da linha é dada por:

(3.2)

FWHM = 2,3550. (3.3)

Fluxo se relaciona com a intensidade da seguinte maneira:

F =1 nirooV2m (3.4)

A largura equivalente em funcao do fluxo é dada por:

F
EW = abs ( ) (3.5)
[cont

onde A é o comprimento de onda, I(\) é a intensidade, I.,; é a intensidade do
continuo, I.c.ro ¢ a intensidade do pico central e EW ¢ a largura equivalente.

Assim, para calcular o pico central das linhas utilizamos a FWHM gaussiana
média das linhas teldricas dos espectros reais, separando em FWHM de H50 e de
O,. Levando 3.3 e 3.5 em 3.4 temos que:

F

[cen ro — T — 3.6
t 0‘\/% ( )
e considerando que o I.,,; seja igual a 1 temos que:
EW
Teentro = FWHM , o (3.7)
2,355 T V2T

e podemos encontrar o pico de cada linha utilizando a equacao 3.7 através dos
valores de EW extraidos do catalogo de Rowland e Moore (1966) e do FWHM da
gaussiana média. O espectro sintético gerado foi normalizado e o espagamento entre
os pontos foi feito de modo que tivesse a mesma resolucao dos espectros observados,
ou seja, 0,03 A.
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3.2 Correcao das linhas teltiricas

O espectro sintético gerado através do método descrito na secdo anterior reproduz
bem o espectro de linhas teldricas observado. Na figura 3.1 temos duas linhas de O.
As do lado esquerdo sao as linhas geradas no espectro sintético, no meio estao as
linhas observadas e no painel da direita as linhas do espectro sintético sobrepostas
as linhas do espectro observado. Note que o perfil gerado pelo espectro sintético é
parecido com o perfil observado da estrela.

1.0 ] 1.OM/\/\WV\/\
0.8 g 0.8+ 4
© © ©
c 0.6 c D.6F — o
< < <
z = T
2 2 2
3 ® s
H ] H
= 04l — = 04 E =
0.2F b 0.2r- q 0.2r —
0.0 0.0 0.0
7668 7669 7670 7671 7672 7673 7674 7668 7669 7670 7671 7672 7673 7674 7668 7669 7670 7671 7672 7673 7674
X ed B A (B

Figura 3.1: Espectro sintético (& esquerda), espectro da (Oph ( no meio) Espectro sintético
(linha pontilhada) mais espectro da (Oph (a direita)

O espectro sintético gerado foi utilizado como espectro de calibracgao, utilizando
o pacote telluric do IRAF na remocao das linhas telaricas. Ao utilizar o pacote, o
usudrio entra com o espectro a ser corrigido, o espectro de calibracao, os parametros
de escala e de comprimento de onda e as massas de ar do espectro a ser corrigido e
de calibracao, para eliminar as linhas teldricas no espectro estelar. A correcdo em
comprimento de onda nos permitiré corrigir as diferencas de velocidade radial. Para
escalonar a intensidade foi utilizada a lei de Beer como mostra a expresssao 3.8:

J'(\) = maz(valor _verdadeiro, J(\ + d\)) % e X/ Xearvescala) (3.8)

onde J’(A) é a intensidade no comprimento de onda A, X ¢ a massa de ar do
espectro a ser corrigido, X.,; ¢ a massa de ar do espectro de calibragao, escala é o
parametro de escala de intensidade, o operador maz limita a intensidade do espectro
de calibracao corrigido como sendo maior ou igual a seu valor verdadeiro. Assim,
a intensidade do espectro de saida é calculada utilizando a intensidade escalonada
pela lei de Beer como mostra a expressao 3.9:

corr (A1) = Tentr (X0) /(' (M) < Thnedia >) (3.9)

onde e (A;) € a intensidade do espectro corrigido, I, (A;) € a intensidade do

espectro de entrada, < J] ., > é a intensidade média do espectro de calibracao,
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corrigido em comprimento de onda e escalonado pelo parametro de escala de inten-
sidade.

A correcdo das linhas teltricas nas regides entre 5600 e 6000 A e 6400 e 6800 A,
em que a intensidade das linhas telaricas é menor que 0,1, foram feitas para todas as
estrelas da nossa amostra como mostra a figura 3.2. Nesses casos a limpeza nao pro-
duziu artefatos com intensidade maior do que a intensidade do ruido, conseguindo
assim eliminar as linhas teldricas.

Nas regides entre 6000 e 6400 A e 7000 e 8300 A a limpeza nao conseguiu elimi-
nar totalmente as linhas teliricas sem criar artefatos como linhas em emissao com
intensidade muito maior que o nivel do ruido, como mostra a figura 3.3. Assim, a
limpeza das linhas teltricas nessas regioes nao foi feita.

Utilizamos o espectro sintético somente para identificar as partes do espectros
com contaminacao. Como apenas algumas partes dessas regides apresentam con-
taminacao teldrica utilizamos as partes que nao apresentaram contaminacao. Nas
figuras 3.2 e 3.3 mostramos os espectros estelares sem a limpeza das linhas téluricas
(em cima) e os espectros estelares corrigidos pelo espectro sintético teldrico (em
baixo), indicando com asterisco as linhas telaricas e com “AF"os artefatos produzi-
dos pela correcao.

DI 0 SR I B B B I I 1.10

1.00 Fe Fe 1.00F |
W
*
x k% R ¥

0.90F E 0.90
AF AF

= WMWMMWMW 080 W 4

0.70 | 0.70 |

Intensidade
Intensidade

0600 by by by by by by 0.60 PR S T RIS R R R'
5505 5910 5815 3920 5925 5930 5935 5940 6460 6465 6470
(B ey

P B
6475 6480

Figura 3.2: Espectros da PDS076 que aparecem em cima dos dois painéis estdo sem a corre¢ao
telurica. Espectros que aparecem embaixo nos dois painéis estdo corrigidos por linhas teltaricas. A
figura do lado esquerdo estd na faixa de 5900 a 5940 A, figura do lado direita apresenta a faixa
6460 a 6480 A ( * linhas telaricas, AF artefatos criados pela correcio).
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Figura 3.3: Espectro da PDS076: Os espectros que aparecem em cima de todos os painéis estao
sem a correcao telurica. Os espectros que aparecem embaixo de todos os painéis estao com correcao
telarica . No painel & esquerda faixa espectral é de 6290 a 6320 A, painel do meio faixa espectral
¢ de 7670 a 7710 A, painel & direita faixa espectral ¢ de 8145 a 8175 A ( * linhas teluricas, AF
artefatos criados pela correcio).




Capitulo 4

Espectros sintéticos estelares

Para que pudéssemos remover possiveis contaminacoes provocadas por linhas
estelares na medida das DIBs, utilizamos o programa SPECTRUM (Gray e Corbally
1994) afim de construir espectros sintéticos de atmosfera estelar. Este programa cal-
cula um espectro sintético a partir de um dado modelo de atmosfera em equilibrio
termodinamico local (LTE) e uma lista de linhas atomicas para a regiao sintetizada.

Um modelo de atmosfera nos fornece basicamente a funcao fonte e a pressao
como fun¢ao da profundidade optica, em cada ponto da atmosfera, a partir de uma
dada abundéancia quimica. Outros parametros também podem ser fornecidos de
acordo com as necessidades exigidas na utilizacao do mesmo, tais como: densidade,
coeficientes de absorcao do continuo e atémico, pressao de elétrons, intensidade do
campo de radiagao ( I ), campo magnético (é ) e parametros do campo de veloci-
dade como: microturbuléncia, macroturbuléncia e rotacao (Gray 2005).

Neste trabalho escolhemos utilizar os modelos de atmosfera de Kurucz (1970 e
1990). Pois estes modelos tem sido utilizados na construcao de espectros sintéticos
por um longo tempo e estao facilmente disponiveis. Estes modelos foram gerados
pelo programa ATLAS 9, que leva em conta as seguintes simplificagoes:

1. A atmosfera estd num estado estavel, nao sofrendo nenhum tipo de deformacao.

2. O fluxo de energia é constante na atmosfera estelar com relacao a profundidade
optica, sendo caracterizado pela temperatura efetiva, isto é F = anf, em que
o é a constante de Stefan-Boltzmann.

3. Todas as variaveis fisicas estao em fun¢ao somente de uma coordenada espacial,
sendo ignorados granulacao, manchas e campo magnético devido a geometria
de planos paralelos.

4. A atmosfera ¢é fina se comparada ao raio da estrela.

5. A atmosfera esta em equilibrio hidrostatico:
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—pg +9E=10

onde p é a densidade e g é a aceleracao gravitacional. P é a pressao e R é o
raio. Os valores p e ¢ sdo constantes pois a atmosfera é fina.

6. A abundancia atomica especificada é tomada como constante em toda a sur-
perficie.

O programa SPECTRUM vem com dois arquivos adicionais: luke.lst e atom.dat.
O arquivo “luke.lst"possui informagoes sobre as linhas espectrais (niveis de energia,
logaritmo da intensidade de oscilacao vezes o peso estastistico do menor nivel de
energia (log(gf)), fator de amortecimento empirico etc.) para o intervalo de 3000 a
6800 A. As linhas geradas através da “luke.lst"foram testadas utilizando o espectro
solar como base e assim alguns termos tiveram que ser recalculados e extrapolados
para estrelas com outras temperatura. Para a regidao do infravermelho préximo,
utilizamos a lista de linhas “luke.nir.Ist"que é composta por linhas calculadas por
Kurucz (1990) e de varias outras fontes para moléculas diatomicas citadas na lista
de linhas. Esta lista ndo possui a mesma qualidade que a “luke.lst", pois nao foi
realizado nenhum teste. O arquivo “atom.dat"contém os dados de atomos e de molé-
culas tais como massa atomica, abundancia, energia de ionizagao de atomos, energia
de dissociacao de moléculas etc.

4.1 Calculo dos espectros sintéticos estelares

O programa SPECTRUM utiliza o modelo atmosférico apenas para extrair a den-
sidade, temperatura e pressao em cada ponto da atmosfera. De posse desses dados
o programa calcula a densidade numeérica de elétrons e de outras elementos impor-
tantes como, hidrogénio, hélio, carbono, nitrogénio, oxigénio, seus ions e moléculas
diatomicas relevantes (CH, NH, OH, MgH, SiH, CaH, SiO, C, CN e TiO). Para
determinar as densidades, resolve-se um sistema nao linear de cinco equagoes de
equilibrio de ionizacao e excitagao:

1. Para o hidrogénio, incluindo o hidrogénio neutro e ionizado, o ion H~, H,,
H,, CH, NH e OH.

2. Para o hélio, incluindo dois estagios de ionizacao.

3. Para o carbono, incluindo dois estagios de ionizacao e as moléculas CH, CN,

CO e (Cs.

4. Para nitrogenio, incluindo dois estégios de ionizagao e as moléculas CN, NH,
NO e NQ.

5. Para o oxigénio, incluindo dois estagios de ionizacao, e as moléculas CO, NO,
OH e 02.
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Ha ainda as equacoes que levam em conta as mudancas do balanceamento nas
equagoes de equilibrio, incluindo contribui¢oes de ionizacao do hidrogénio, hélio,
carbono, nitrogénio e oxigénio e das seguintes espécies atdmicas: sdédio, magnésio,
silicio, potéssio, calcio, aluminio e ferro. A densidade numérica total, incluindo as
contribuigdes de todos os elementos citados acima, deve ser igual a P/kT.

Este sistema de equacoes é resolvido interativamente para cada nivel da atmos-
fera estelar. A densidade numérica de elétrons é fornecida sempre que atinge um
erro de 1% quando comparada com a densidade numérica de elétrons apresentada
pelo modelo do Kurucz (1990).

Depois deste passo calcula-se as opacidades e as profundidades 6pticas de re-
feréncia para cada camada atmosférica. De posse desses dados o modelo sintético
pode ser calculado.

Primeiramente, a cada 20 A faz-se o calculo da opacidade do continuo e do fluxo
do continuo na parte central do bloco analisado. Assim a opacidade do continuo
para cada ponto é calculada por interpolacao. Calcula-se entao a opacidade de linha
em cada ponto do espectro. Para decidir quais linhas espectrais devem ser incluidas
no calculo da opacidade de linha mantém-se duas listas de linhas. A primeira lista
é composta por todas as linhas espectrais, do arquivo de linhas, que aparecem até
10 A do ponto em que estdo sendo efetuados os calculos. Para todas as linhas que
estao nesta primeira lista escolhe-se qual o raio a ser computado baseado em calculos
aproximados da intensidade da linha. Se o raio calculado da linha inclui o ponto do
espectro que esta sendo calculado, a linha é incluida na segunda lista. Desda forma
a segunda lista contém todas as linhas que contribuem para a opacidade naquele
ponto.

Para cada linha na segunda lista, a abundancia de ferro e o nivel populacional
de uma dada transicao sao computadas usando as equacoes de Saha e Boltzmann
levando em conta o LTE. Para calcular o parametro de alargamento sao incluidos
os seguintes mecanismos de alargamento: o alargamento natural, Van der Waals e
o alargamento quadrético estatico (Stark). O alargamento natural surge devido a
incerteza que existe em cada nivel de energia de acordo com o principio da incerteza
de Heisenberg. O alargamento quadratico estatico surge devido as perturbacgoes na
atmosfera causada por particulas carregadas, pois os dtomos absorvedores de luz que
colidem com as particulas carregadas mudam o nivel de energia e, consequentemente,
a energia necessaria para a transicao. O alargamento Van der Waals acontece devido
as perturbacgoes que ocorrem na atmosfera estelar causada por particulas neutras,
pois colisoes dos atomos absorvedores de luz com as particulas neutras fazem com
que ocorra a mudanca do nivel de energia.

A opacidade da linha é entdo calculada, para cada camada atmosférica usando
a fungao de Voigt. A opacidade e a profundidade 6ptica da linha e do continuo sao
incluidas na "contribuicao da linha"no calculo do espectro final, ou seja, calcula-se
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a intensidade em proporc¢ao ao fluxo do continuo. Assim, a intensidade calculada é
o residuo normalizado em cada ponto do espectro. De posse de todos esses dados, o
programa gera uma tabela com os comprimentos de onda e as intensidades norma-
lizadas.

4.2 Construcao dos espectros sintéticos estelares

Para gerar um espectro sintético estelar foi necessario fornecer os seguintes pa-
rametros estelares: temperatura efetiva, gravidade superficial, abundancia quimica,
velocidade de microturbuléncia, projecao da velocidade rotacional e o coeficiente
de escurecimento de bordo. Os parametros de temperatura efetiva e de gravidade
superficial sao utilizados para a escolha do modelo de atmosfera. Os outros para-
metros sao utilizados no célculo do espectro.

A velocidade de microturbuléncia utilizada foi 2 km/s, pois a velocidade de mi-
croturbuléncia varia de 2 a 16 km/s em estrelas quentes (Gray 2005). Sendo assim
escolhemos o valor minimo para representar toda a amostra, pois a amostra apre-
senta temperaturas em torno de 10000 K.

O coeficiente de escurecimento de bordo influencia no alargamento do perfil da li-
nha e depende da temperatura, do comprimento de onda, e da gravidade superficial.
Com a elevagao da temperatura, este coeficiente tende a diminuir e o alargamento
apresentado no perfil da linha passa a ser causado principalmente pela velocidade
rotacional (Gray 2005, Manduca et al. 1977). Como nossa amostra se restringe a
estrelas de tipo espectral anteriores a A, em que a influéncia do coeficiente diminui,
decidimos adotar o valor médio de 0,6. Isso diminui a precisao na determinacao da
velocidade rotacional.

A temperatura, a gravidade superficial, a projecao da velocidade rotacional e a
abundéancia quimica das estrelas foram retiradas da literatura como apresentado na
tabela 4.1. O asterisco (*) indica que tais valores ndo foram encontrados. Assim
foi necessario construir espectros sintéticos para, através da comparacao entre o
espectro estelar observado e o sintético, determinar esses parametros.

4.3 Determinacao de parametros estelares através
da analise de espectros sintéticos

Alguns parametros estelares serdao determinados através da comparacao do espec-
tro estelar observado com o espectro estelar sintético, variando os parametros até
conseguirmos o melhor ajuste entre eles. Para isto precisamos entender como é o
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Tabela 4.1: Parametros estelares utilizados na confec¢io dos modelos sintéticos. Codigos das
referéncias: 1) Catala et al. (2007), 2) Fremat et al (2006), 3) Gray e Corbally (1994), 5) Guimaraes

et al. (2006), 6) Vieira et al. (2003), 10) Torres (1999). Valores com * foram obtidos através de
ajuste entre o espectro sintético e o estelar.

’ Objeto ‘ Temperatura(K) ‘ Log g (dex) ‘ v sen ¢ (km/s) ‘ [M/H] ‘ Referéncia ‘
HD150193 10000 4,0*% +0,5 103 0,25% 40,25 [6]
HD190073 9250 £250 3,5 0,5 8,6 -0,2*% £0,2 [1]

PDS057 10000 £1000 4,1 40,4 7 41 1,0 £0,2 5]
PDS076 7500 £500 4,3 40,1 66 +£3 0,2 40,2 5]
PDSO78 7300 +300 3,4 40,2 80 +5 0,3 40,2 5]
PDS080 7500 +200 3,4 40,1 115 +5 0,0 +0, 1 [5]
PDS303 10000 £500 3,3 £0,1 105 +5 0,0 £0,3 [5]
PDS327 30000 4,0*% +0,5 127 -0,5*% £0,5 [6]
PDS339 7400 £400 4,2 £0,1 48 £2 0,3 £0,3 [5]
PDS340 10000 £1000 4,2 40,1 60 +5 1,4 £0,2 5]
PDS377TA 10000 3,5% 40,5 170% +70 0,0* 40,5 [10] e [3]
PDS387 9500 3,5% 40,5 100* +20 -0,8* 40,3 [10]
PDS395 7400 +£200 4,0 £0,4 25 £1 -0,5 £0,1 [5]
PDS398A 10000 £200 4,3 £0,1 230 £10 -0,4 £0,1 [5]
PDS399N 22000 3,5% +0,5 350* £50 0,0* £0,5 [6]
PDS473 9400 £200 4,1 £0,1 130 +£10 0,5 +£0,1 [5]
PDS514 7500 200 3,7 £0,1 55 +5 0,5 40,1 5]
PDS543 30000 4,0% 40,5 30% 420 0,25% 40,25 [6]
PDS545 21000 1500 4,0 40,1 240 +15 0,0%+ 0,5 [2]
PDS564 9500 £500 4,0 £0,1 72 £3 -0,5 £0,1 [5]
PDS581 26000 3,5% +0,5 250* £50 0,0* £0,5 [6]

comportamento das linhas frente a variacao de alguns parametros.

A intensidade de uma linha espectral depende parcialmente da amplitude do co-
eficiente de absorcao, que por sua vez depende da velocidade térmica e da velocidade
de microturbuléncia. A intensidade também depende do numero de absorvedores,
que através do equilibrio termodinamico sao calculados apartir das equacgoes de ex-
citacao e ionizagao, e assim os absorvedores sao dependentes da temperatura, da
pressao de elétrons e das constantes atomicas.

A intensidade da linha depende principalmente da temperatura. Usualmente o
aumento da intensidade com a temperatura é devido ao aumento na excitacao do gas.
A diminuicao da intensidade da linha além do maximo da intensidade é resultado do
aumento na opacidade do continuo causado por ions negativos de hidrogénio, que
tornam a aumentar a pressao de elétrons com a temperatura (temperatura entre
3500 e 5000 K). Ou em outro caso, a diminui¢do também pode ser resultado da
ionizacao de espécies responsaveis pela absor¢ao (temperatura entre 5000 e 7000 K).
Linhas de hidrogénio tem um coeficiente de absorcao sensivel a temperatura através
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do efeito Stark (temperatura até 9000 K)(Gray 2005).

Efeitos de pressao sao visiveis no espectro de trés formas. A primeira é devida
a mudanca na razdo entre absorvedores da linha (equilibrio de ionizagao) e a opa-
cidade do continuo. Em estrelas do tipo solar o efeito pode ser visto em linhas de
elementos ionizados que aumentam a intensidade com a diminuicao da gravidade
superficial. A segunda forma é devido a sensibilidade da pressao a constante de
amortecimento em linhas fortes.

Nessas linhas o coeficiente de absorcao esta ligado a constante de amortecimento.
A diminuicao da gravidade superficial faz com que a interacao diminua, e o coefi-
ciente de absorcao passe a ser dominado pelo amortecimento natural que é muito
menor que os efeitos da pressao, ocorrendo assim a diminuicao no alargamento da
linha.

A terceira forma aparece devido & dependéncia da pressao com o alargamento
“Stark"nas linhas de hidrogénio. Os efeitos dessa dependéncia aparecem quando a
temperatura efetiva é maior que 7500 K (estrelas tipo F, A, B e O), fazendo com
que a intensidade da linha aumente com o aumento da pressdo (Gray 2005).

Espera-se também um aumento na intensidade da linha com o aumento da abun-
dancia quimica do elemento que causa a absorcao. Existem trés etapas de cresci-
mento da linha devido a abundancia. Para linhas fracas o centro é dominado pelo
perfil doppler. Sendo assim, na primeira etapa a largura equivalente e a profun-
didade 6ptica crescem em propor¢ao com a abundancia. A segunda etapa comeca
quando a profundidade 6ptica chega ao valor maximo e a linha é dita saturada. Na
formulacao do fluxo no LTE um valor minimo ¢ fixado para a temperatura limite,
e a largura equivalente cresce assintoticamente até um valor constante. Na terceira
etapa o comportamento da linha estelar muda nas asas, pois as asas da linha tornam-
se mais significativas do que a profundidade éptica do continuo.

Os efeitos da rotacao estelar no continuo do espectro sao pequenos, exceto para
taxas de rotacao proximas a velocidade de “ruptura". A velocidade de “ruptura'"é
a velocidade em que a aceleracao da gravidade no equador da estrela é compativel
com a forca centripeta necessaria para reter o material do equador como parte da
estrela. O alargamento Doppler na linha devido a rotagao depende da orientagao
do eixo de rotacao estelar com relacao a linha de visada. A menos que exista uma
orientacao preferencial na orientacao dos eixos, espera-se um alargamento maior na
linha quando se observa o equador do objeto e nulo no pélo do objeto. As ob-
servacoes estdo de acordo com a afirmagdo acima (Gray 2005), exceto no caso de
supergigantes que apresentam um alargamento minimo maior que zero. Este mi-
nimo ¢ interpretado como o alargamento devido a macroturbuléncia residual nessas
estrelas, ja que cada macroelemento desse tipo da estrela produz o mesmo efeito que
a rotacao estelar.
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Como mostrado na figura 4.1 o procedimento adotado para determinacao de cada
parametro estelar nao encontrado na literatura foi o seguinte:

1. Os parametros T, log g e M/H sdo introduzidos através do modelo de atmos-
fera, ja que os mesmos determinam a escolha do modelo. Qualquer mudanca
nesses parametros serd realizada através do modelo de atmosfera.

2. O modelo de atmosfera determinado através dos parametros é introduzido no
programa SPECTRUM

3. O usuario escolhe a regiao espectral de interesse, resolucao, velocidade de
microturbuléncia e lista atomica que serao utilizados para a construcao do
espectro.

4. O programa solicita a entrada da velocidade rotacional.
5. O espectro sintético é construido.

6. E feita a comparacao entre o espectro sintético e o observado através de linhas
que sejam sensiveis ao parametro que se deseja ajustar.

7. Se o espectro sintético estiver igual ao espectro observado o parametro que foi
escolhido na entrada dos dados esta correto. Se o espectro sintético nao é igual
ao espectro observado entao um outro valor para o parametro tera de ser esco-
lhido e colocado novamente nas entradas dos parametros. Esse procedimento
é repetido até que se encontre o valor que reproduza as linhas escolhidas para
a calibragao.

Na determinacao da gravidade superficial utilizamos uma variacao de 0,5 dex,
pois esta é a menor variacao dos modelos de atmosfera utilizados. Na determinacao
da velocidade rotacional comecamos com 100 km/s e fomos variando até encontrar-
mos o valor que reproduzisse melhor o espectro observado. Na determinacao da
metalicidade comecamos com zero e fomos variando até encontrarmos o valor que
reproduzisse melhor o espectro observado. Para fazer a calibracao de cada parame-
tro foram utilizadas linhas sensiveis a estes para que um parametro nao influenciasse
tanto no outro. Apoés determinado o parametro encontramos os erros através da me-
nor variacao que passasse a nao reproduzir tao bem o espectro observado a partir
do valor ajustado. Os valores encontrados e a determinacao dos erros serao apre-
sentados na secao 4.3.1.

O método utilizado para o ajuste dos parametros estelares gerou erros maiores
do que outras determinacoes da literatura. O erro médio da gravidade superficial
foi de 14 % do valor medido para estrelas A/F e de 13% para estrelas B. O erro
médio na velocidade rotacional foi de 30 % do valor medido para as estrelas A/F e
de 34 % para estrelas B. O erro médio da metalicidade foi de 79 % do valor medido
para estrelas A/F e de 100 % para as estrelas B. Contudo, nossa intencao era obter
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Temp. Modelode / | Programa Espectro
M/H Atmosfera Spectrum Sintético
Log g |

L Vseni
Espectro Smtenco =N Parametro
Estelar Estelar A aJustado

Figura 4.1: Método utilizado na determinagdo dos parametros estelares

espectros que nos permitissem inferir a existéncia ou nao de linhas estelares na
regiao das DIBs, de modo que os erros mencionados acima nao afetam de forma
significativa os nossos resultados.

4.3.1 Ajustes dos parametros estelares

Todas estrelas de nossa amostra apresentam temperatura determinada por dados
da literatura, sendo assim, determinamos apenas a gravidade superficial, abundan-
cia quimica e a projecao da velocidade rotacional nos casos em que algum desses
parametros nao foram encontrados na literatura.

Para verificar se 0 método que vamos utilizar é eficiente determinaremos nova-
mente os parametros da estrela PDS076. Os valores determinados foram: T = 7500
+ 500 K, Log g = 4,5 + 0,5 dex, vsen i = 46 + 20 km/s, [M/H| = 0,2 £+ 0,2.
Os modelos utilizados na determinacao dos valores limites e do valor escolhido sao
mostrados na figura 4.2. Na tabela 4.2 apresentamos os valores encontrados pelo
nosso método e pela literatura. Analisando essa tabela podemos notar que os valo-
res determinados por nés sao parecidos com os valores encontrados na literatura se
considerarmos os erros envolvidos. Apesar do nosso método nao possuir alta preci-
sao ele consegue determinar bem os parametros, de modo que ele pode ser utilizado
para determinar os parametros estelares nao encontrados na literatura.

Para encontrar os parametros foram utilizadas linhas que eram mais sensiveis a
variacao de cada parametro. Mostraremos somente o melhor valor escolhido e seus
limites para determinar o erro. A tabela 4.3 apresenta os valores dos parametros de
cada modelo utilizado para mostrar as escolhas adotadas.

Gravidade superficial

Para a determinagao da gravidade superficial na maioria das estrelas utilizamos as
asas das linhas de Balmer, pois as mesmas passam a ser sensiveis a gravidade super-
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Tabela 4.2: Comparacio entre parametros encontrados na literatura e determinados pelo nosso
método

Parametro PDS076 literatura ‘ Precisao ‘ Nosso método | Precisao

T (K) 7500 =+ 500 7% 7500 & 500 %
Log g (dex) 43 40,1 2% 45+ 0,5 1%
v sen i (km/s) 66 + 3 1% 46 + 20 30 %
M/H 0,2 + 0,2 100% 0,2 4 0,2 100%

ficial quando a temperatura estelar ultrapassa 7500 K. Na tabela 4.4 relacionamos
as linhas utilizadas na determinacao da gravidade superficial em cada estrela.

Nas figuras 4.3 e 4.4 os painéis centrais apresentam o melhor valor encontrado
para log g, os painéis da esquerda e da direita mostram a variacao utilizada na
determinacao do erro.
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Tabela 4.3: Valores dos parametros empregados na construcio dos modelos sintéticos

Modelo T(K) vsen i | [M/H] | Log g | Modelo T (K) vsen i | [M/H| | Log g
(km/s) (dex) (km/s) (dex)
HD150193-M1 | 10000 103 0,0 3,5 PDS387-M7 | 10000 100 -1,1 3,5
HD150193-M2 | 10000 103 0,0 4,0 PDS387-M8 | 10000 100 -0,8 3,5
HD150193-M3 | 10000 103 0,0 45 PDS387-M9 | 10000 100 -0,5 3,5
HD150193-M4 | 10000 103 0,0 4,0 PDS399-M1 | 22000 350 0,0 3,0
HD150193-M5 | 10000 103 0,25 4,0 PDS399-M2 | 22000 350 0,0 3,5
HD150193-M6 | 10000 103 0,5 4,0 PDS399-M3 | 22000 350 0,0 4,0
HD190073-M1 | 9250 8.6 0,4 3,5 PDS399-M4 | 22000 | 280 0,0 3,5
HD190073-M2 | 9250 8,6 -0,2 3,5 PDS399-M5 | 22000 350 0,0 3,5
HD190073-M3 | 9250 8,6 0,0 3,5 PDS399-M6 | 22000 400 0,0 3,5
PDS327-M1 30000 127 0,0 3,5 PDS399-M7 | 22000 350 -0,5 3,5
PDS327-M2 30000 127 0,0 4,0 PDS399-M8 | 22000 350 0,0 3,5
PDS327-M3 30000 127 0,0 4,5 PDS399-M9 | 22000 350 0,5 3,5
PDS327-M4 30000 127 -1,5 4,0 PDS543-M1 | 30000 30 0,0 3,5
PDS327-M5 30000 127 -1,0 4,0 PDS543-M2 | 30000 30 0,0 4,0
PDS327-M6 30000 127 -0,5 4,0 PDS543-M3 | 30000 30 0,0 4,5
PDS377A-M1 10000 150 0,0 3,0 PDS543-M4 | 30000 10 0,0 4,0
PDS377A-M2 10000 150 0,0 3,5 PDS543-M5 | 30000 30 0,0 4,0
PDS377A-M3 10000 150 0,0 4,0 PDS543-M6 | 30000 50 0,0 4,0
PDS377A-M4 | 10000 100 0,0 3,5 PDS543-M7 | 30000 | 10 0,0 4,0
PDS377A-M5 10000 170 0,0 3,5 PDS543-M8 | 30000 10 0,25 4,0
PDS377A-M6 10000 240 0,0 3,5 PDS543-M9 | 30000 10 0,5 4,0
PDS377A-M7 10000 170 -0,5 3,5 PDS545-M1 | 21000 240 -0,5 4,0
PDS377A-M8 10000 170 0,0 3,5 PDS545-M2 | 21000 240 0,0 4,0
PDS377A-M9 10000 170 0,5 3,5 PDS545-M3 | 21000 240 0,5 4,0
PDS387-M1 10000 100 0,0 3,0 PDS581-M1 | 26000 290 0,0 3,0
PDS387-M2 10000 100 0,0 3,5 PDS581-M2 | 26000 290 0,0 3,5
PDS387-M3 10000 100 0,0 4,0 PDS581-M3 | 26000 290 0,0 4,0
PDS387-M4 10000 80 -0,5 3,5 PDS581-M4 | 26000 240 0,0 3,5
PDS387-M5 10000 100 -0,5 3,5 PDS581-M5 | 26000 290 0,0 3,5
PDS387-M6 10000 120 -0,5 3,5 PDS581-M6 | 26000 360 0,0 3,5
PDS581-M7 | 26000 290 -1,0 3,5
PDS581-M8 | 26000 290 -0,5 3,5
PDS581-M9 | 26000 290 0,0 3,5

Projecao da velocidade rotacional

Para determinar a projecao da velocidade rotacional, usamos preferencialmente
linhas de He T (4471 A) e de Mg IT (4480 A) que sio livres de alargamentos fortes
causados pela pressao (Gray 2005). Na tabela 4.5 especificamos as linhas utilizadas
na determinacao de v sen i em cada estrela.
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Figura 4.2: Ajuste dos parametros da PDS076. 1)Espectro da PDS076 (em preto) com modelo
(em vermelho): temperatura = 7000 K (painel & esquerda) , temperatura = 7500 K (painel central),
temperatura = 8000 K (painel a direita) 2)Espectro da PDS076 (em preto) com modelo(em verme-
lho): Log g= 4,0 dex (painel a esquerda),Log g= 4,5 dex (painel central), Log g= 5,0 dex (painel &
direita). 3) Espectro da PDS076 (em preto) com modelo (em vermelho): v seni = 26 km /s(painel
a esquerda), v seni = 46 km/s (painel central), v seni = 66 km/s (painel & direita). 4)Espectro
da PDS076 (em preto) com modelo (em vermelho): [M/H] = 0,0 (painel & esquerda),[M/H] = 0,2
(painel central), [M/H] = 0,4 (painel & direita). O valor escolhido para cada um dos parametros
estd nos painéis centrais.
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Figura 4.3: Os espectros em preto sao os observados e os em vermelho sdo os sintéticos. 1)Espec-
tro da HD150193 e modelos: M1) Log g = 3,5 dex (painel & esquerda) M2) Log g = 4,5 dex (painel
central) e M3) Log g = 4,5 dex (painel & direita). 2) Espectro da PDS327 e modelos: M1) Log g
= 3,5 dex (painel a esquerda) M2) Log g = 4,0 dex (painel central) M3) Log g = 4,5 dex (painel &
direita). 3)Espectro da PDS377A e modelos: M1)Log g = 3,0 dex (painel & esquerda) M2) Log g =
3,5 dex (painel central) M3) Log g = 4,0 dex (painel & direita). 4)Espectro da PDS387 e modelos:
M1) Log g = 3,0 dex (painel a esquerda), M2) Log g = 3,5 dex (painel central) M3) Log g = 4,0
dex (painel a direita), onde o valor escolhido para Log g é o do painel central.
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Tabela 4.4: Linhas utilizadas na determinacdo da gravidade superficial

’ Objeto ‘ T (K) ‘ Linhas

HD150193 , PDS377A | 10000 | Hs (4101 A), H, (4340 A), Hj (4860 A)
PDS327 30000 | Hs (4101 A), H, (4340 A), Hy (4860 A)
PDS387 9500 Hs (4101 A), Hy (4340A), Hg (4860 A)
PDS581 26000 | Hj (4101 A), H, (4340 A), Hg (4860 A)
PDS399N 22000 He T (4009, 4026 A).
PDS543 30000 Hpg, He 1(4921 A), O 1I (4924 A).
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Figura 4.4: Os espectros em preto sio os observados e os em vermelho sio os sintéticos. 1)
Espectro da PDS399 e modelos: M1) Log g = 3,0 dex (painel & esquerda), M2) Log g = 3,5 dex
(painel central) e M3) Log g = 4,0 dex (painel a direita). 2) Espectro da PDS543 e modelos: M1)
Log g = 3,5 dex (painel a esquerda), M2) Log g = 4,0 dex (painel central) e M3) Log g = 4,5 dex
(painel & direita).2) Espectro da PDS581 e modelos: M1) Log g = 3,0 dex (painel & esquerda),
M2) Log g = 3,5 dex (painel central) e M3) Log g = 4,0 dex (painel & direita).

Nas figuras 4.5 e 4.6 os painéis centrais apresentam o melhor valor encontrado
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Tabela 4.5: Linhas utilizadas na determinacio da projecdo da velocidade rotacional

‘ Objeto ‘ Temperatura (K) Linhas
PDS387 9500 He I (4471 A) e Mg IT (4481 A).
PDS377A 10000 Sc II (4415 A), Ti II (4417 A) e Mg II (4385, 4481 A).
PDS399N 22000 He T (4009,4026 A).
PDS543 30000 He I (4921,9 A), O II (4924 A)
PDS581 26000 He T (4387,7 A) e (4471 A).

para v sen 4; os painéis da esquerda e da direita mostram a variagao utilizada para
determinagao do erro.

Abundéancia quimica

Para determinar a abundancia quimica utilizamos na maioria dos casos linhas de
ferro e as linhas de outros elementos quando as linhas de ferro eram inexistentes. Na
tabela 4.6 especificamos as linhas utilizadas na determinacao da abundancia quimica
para cada estrela.

Tabela 4.6: Linhas utilizadas para a determinacio da metalicidade

Objeto ‘ temperatura (K) | Linhas
HD150193 10000 Fe I (4250, 4251, 4489, 4491 A), Ti II (4549 A), Mg II (4534 A).
PDS327 30000 Fe III (4272 A)
PDS387 9500 He I (4471 A) e Mg II (4481 A)
PDS377A 10000 Fe TIT (4272, 4940 A), Sc 1T (4415 A), TiIT (4417A) e Mg T (4385,
4481 A).
PDS399N 22000 He I (4009 A)
PDS543 30000 Si TTT (4819, 4828 A), Fe TT (4906, 4940 A), Fe 1T (4941, 4942 A)
PDS545 21000 C T (4266, 4267 A), S 11 (4267, 4269 A)
HD190073 9250 Fe T (4250,4251 A), Fe TT (4489, 4491 A), Mg II (4481 A)
PDS581 26000 Fe III (4065, 4070, 4071, 4076,4080 A), C II (4068, 4074 A), Fe III
(4107, 4109, 4118, 4121, 4122 A)

Nas figuras 4.7, 4.8 e 4.9 os painéis centrais apresentam o melhor valor encon-
trado para metalicidade, os painéis da esquerda e da direita mostram a variagao
utilizada na determinacao do erro.
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Figura 4.5: Os espectros em preto sio os observados e os em vermelho sio os sintéticos. 1)
Espectro da PDS377A e modelos: M4) v seni = 100 km/s (painel & esquerda), M5)v seni = 170
km /s (painel central) e M6)wv seni = 240 km /s (painel & direita). 2)Espectro da PDS387 e modelos
: M4) v seni = 80 km/s (painel & esquerda) M5) v sen ¢ = 100 km /s (painel central) e M6) v sen ¢
= 120 km/s (painel a direita). 3)Espectro da PDS399N e modelos: M4) v sen ¢ = 280 km/s (painel
a esquerda), M5) v seni = 350 km/s (painel central) e M6) v sen ¢ = 400 km/s (painel & direita).
4)Espectro da PDS543 e modelos: M4) v sen i = 10 km/s (painel & esquerda), M5) v sen i = 30
km/s (painel central) e M3) v seni = 50 km/s (painel & direita), onde o valor escolhido para v sen
i & o valor do painel central.
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Figura 4.6: 1) Os espectros em preto sdo os observados e os em vermelho sdo os sintéticos.
Espectro da PDS581 e modelos: M4) v seni = 240 km/s (painel & esquerda), M5) v seni = 290
km/s (painel central) e M6) v seni = 360 km/s (painel & direita).

Espectros sintéticos com os valores finais ajustados

Os espectros sintéticos cujos parametros foram determinados pelo nosso método
reproduziram bem os espectros observados, como mostra a figura 4.10.

De modo geral os espectros sintéticos reproduziram bem o comportamento das
estrelas com temperatura abaixo de 20000 K, como ilustrado na figura 4.11. Para
estrelas com temperatura acima de 20000 K o espectro sintético nao reproduz com
tanta fidelidade o comportamento estelar, pois como o modelo é construido a partir
do LTE (equilibrio térmico local), em estrelas quentes os efeitos de NLTE ( nao
equilibrio térmico local) comegam a ser notados no espectro fotosférico (Gray 2005).
Na figura 4.12 mostramos a diferenca dos modelos gerados para uma estrela de 7300
K e uma estrela de 26000 K, em que algumas linhas geradas no modelo sintético nao
aparecem no espectro da estrela e as diferencas entre espectro sintético e o observado
sao maiores do que na estrela de temperatura mais baixa.

Na figura 4.13 apresentamos os espectros subtraidos dos espectros sintéticos es-
telares ilustrando bem o comportamento dos espectros sintéticos. Na regiao de 4000
A ¢ onde se encontram a maioria das linhas estelares (painel a esquerda). Na re-
giao de 6000 Aa contaminacao por linhas estelares é pequena como pode ser visto
no painel & direita. As DIBs estudadas neste trabalho se encontram entre 5780 a
6613 A regiao que contém pouca contaminacao por linhas estelares. Mesmo assim
optamos por subtrair, de todos os espectros observados, o espectro sintético para
garantir que exista o minimo de contaminacao possivel nas DIBs.
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Figura 4.7: Os espectros em preto sio os observados e os em vermelho sdo os sintéticos. 1)Es-
pectro da HD150193 e modelos : M4) [M/H] = 0,0 (painel & esquerda) M5) [M/H] = 0,25 (painel
central) e M3) [M/H] = 0,5 (painel a direita). 2) Espectro da HD190073 e modelos: M1)[M/H]
= -0,4 (painel & esquerda) M2) [M/H] = -0,2 (painel central) M3) [M/H] = 0,0 (painel & direita).
3)Espectro da PDS327 e modelos: M4)[M/H| = -1,5 (painel a esquerda) M5) [M/H] = -1,0 (painel
central) M6) [M/H] = -0,5 (painel & direita). 4)Espectro da PDS377A e modelos: M7) [M/H] =
-0,50 (painel & esquerda), M8) [M/H] = 0,00 (painel central) M9) [M/H] = 0,50 (painel & direita),
onde o valor escolhido para [M/H] é valor do painel central.
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Figura 4.8: Os espectros em preto sio os observados e os em vermelho sdo os sintéticos. 1)Es-
pectro da PDS387 e modelos : M7) [M/H] = -1,1 (painel a esquerda) M8) [M/H] = -0,80 (painel
central) e M9) [M/H] = -0,50 (painel a direita). 2) Espectro da PDS399N e modelos: M7)[M/H]
= -0,5 (painel & esquerda) M8) [M/H] = 0 (painel central) M9) [M/H] = 0,5 (painel & direita).
3)Espectro da PDS543 e modelos: M7)[M/H] = 0,0 (painel & esquerda) M8) [M/H] = 0,25 (painel
central) M9) [M/H] = 0,5 (painel a direita). 4)Espectro da PDS545 e modelos: M1) [M/H| = -0,5
(painel & esquerda), M2) [M/H] = 0,0 (painel central) M3) [M/H] = 0,5 (painel & direita), onde o
valor escolhido para [M/H] é valor do painel central.
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Figura 4.9: 1)Espectro da PDS581 e modelos : M7) [M/H] = -1,0 (painel & esquerda) M8) [M/H]
= -0,50 (painel central) e M9) [M/H] = 0,00 (painel & direita).
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Figura 4.10: Espectro estelares com os espectros sintéticos finais (em preto sao os observados
e em vermelho sdo os sintéticos.1) HD150193 ( em cima & esquerda) 2) HD190073 ( em cima no
centro) 3) PDS327 (em cima & direita) 4) PDS377A (no meio a esquerda) 5) PDS387 (no meio no
centro) 6) PDS399N (no meio a direita) 7) PDS543 (embaixo a esquerda) 8) PDS545 (embaixo no
meio) 9) PDS581 (embaixo & direita)
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Figura 4.11: Espectro sintético (em vermelho) e o observado da PDS303 (linha de Hv, em preto),
mostrando que o espectro sintético é coerente com o espectro observado.
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Figura 4.12: Espectro da estrela PDS078 cuja a temperatura ¢ 7300 K (esquerda), estrela PDS581
cuja a temperatura é 26000 K (direita) mostrando que as diferengas entre o espectro sintético e o
observado sdo maiores na estrela cuja temperatura é mais alta (Em preto estd o espectro observado

e em vermelho o espectro sintético)
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Figura 4.13: PDS078 (a esquerda) e HD150193 ( & direita): Espectro estelar (em cima), espectro
sintético (no meio), espectro estelar subtraido do espectro sintético (em baixo)



Capitulo 5

Medida das larguras equivalentes

A largura equivalente é definida por:

)\2 _ )\2
pw— [ le=hgy / (1— é)dA (5.1)
A1 Ic A1 Ic

lcont

EW

EW
Il

Al I

Figura 5.1: Largura equivalente

onde FW é a largura equivalente, /. é a intensidade no continuo, e a integral ¢ feita
ao longo da linha, como mostra a figura 5.1. A profundidade da linha é definida por
I
I,
tal que no centro da linha, I, << I. e Ay, — 1, enquanto que nas asas [, ~ I. e
Ay — 0. Em termos da profundidade da linha, a largura equivalente é dada por

A2
EW = [  Audx (5.3)

A1

Considerando a equacao de transferéncia radiativa no caso estacionério e unidimen-
sional, sem espalhamento, ao longo de uma diregao caracterizada pelo elemento ds

39
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temos que
dl,
ds
onde j, e k, sao os coeficientes de emissao e absor¢ao volumétricos, respectivamente.
Se a profundidade 6ptica é definida por:

jz/ - ]{?VL, (54)

dr, = —k,ds, (5.5)
a equacao de transferéncia radiativa pode ser reescrita como

dl, Jv

=1, —=—. 5.6

dr, k., (56)
Integrando a equacao 5.6, temos

L, = [V(S = O)eiﬁrw + / ‘]Z‘—yeiTydTU. (57)

0 v

Fazendo 7, = 0 na borda da regiao considerada mais proxima ao observador e 7,
correspondendo a intensidade incidente I,(s = 0). Supondo I, (s—0) — 0 e « = 5,
(fungao fonte) constante, a equagao de transferéncia se reduz a

I,=5,(1—¢7) (5.8)

onde

n=/m® (5.9)

é a profundidade 6ptica. Sendo assim, a largura equivalente é a medida direta da
energia total absorvida na linha espectral, e depende da densidade de particulas
nos niveis responsaveis pela absor¢cao. Em termos do comprimento de onda pode se

escrever:
A2
EW = [ (1—e)dr (5.10)
A1

5.1 Fatores relevantes para a medida de largura equi-
valente de uma DIB

A medida da largura equivalente de linhas atomicas é relativamente simples. A
maior fonte de erro é a incerteza no nivel do continuo. O erro é relativamente pe-
queno nas linhas de Cair, Nate K1, pois essas linhas sao tipicamente intensas
facilitando a determinacao das bordas de integracgao.

Ao contréario da medida da largura equivalente de linhas atoémicas, medidas das
larguras equivalentes de DIBs sao mais dificeis, pois seu perfil intrinseco nao é gaus-
siano, além das absor¢oes estarem sempre misturadas com alguma absorcao vizinha
(Herbig 1975). Resolugao inadequada, niimero de componentes ao longo da linha de
visada, natureza dos elementos que compoem os “carriers”, subestruturas nos perfis
da linha sao fatores que influenciam na medida da largura equivalente de DIBs. A
seguir discutiremos cada um desses fatores:
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1. Resolugao inadequada: Para se obter sucesso na separacao de duas absor-
¢oes € necessario que se tenha resolucao suficiente. Sendo assim existe sempre a
possibilidade de DIBs com largura e profundidade similar estarem misturadas.

2. Namero de componentes ao longo do perfil: DIBs apresentam perfis
com subestruturas intrinsecas que nao podem ser aproximados por uma tnica
gaussiana. Estudos sobre perfis de DIBs em alta resolucao ao longo de linha
de visada de objetos proximos, que possuam preferencialmente somente uma
nuvem em sua linha de visada, sao importantes para tentar explicar a possivel
natureza molecular dos “carriers".

3. Natureza dos elementos que compoem os “carriers”: Na figura 5.2 ve-
mos os perfis das DIBS 5797 A ¢ 6614 A com resolucio de 600.000, juntamente
com o perfil do K1 (Sarre et al. 1995). Através das linhas de K1, que apresen-
tam uma resolucao de 300.000 e estao do lado direito de cada figuras, vemos
que nao existe evidéncia de uma estrutura complexa de velocidade, o que fa-
vorece o estudo do perfil nesta linha de visada.

Podemos ver também que a DIB 6614 A apresenta 3 sub-estruturas intrinse-
cas, as componentes sao invariantes para as duas linhas de visada e estao em
6613,23, 6613,56 e 6613,86 + 0,02 A com separacao de 0,74 + 0,04 e 0,69 +
0,03 cm ™! respectivamente.

A DIB 5797 A apresenta uma estrutura de duplo pico com separacao de 0,66
em~!. Para ambas DIBs existe uma sugestdo de uma estrutura adicional no
lado de comprimento de onda mais longo. O fato das duas DIBs apresenta-
rem subestruturas favorece a hipdtese de “carriers"moleculares, pois calculos
de contornos rotacionais de moléculas de PAHs (Cossart-Magos e Leach 1990)
e moléculas tipo Cgy (Edwards e Leach 1993) indicam que se os “carriers"das
bandas difusas forem algum desses tipos de moléculas deverao aparecer nos

perfis de DIBs estruturas com miltiplos picos.

Galazutdinov et al. (2003) mostraram que as DIBs 5850 e 6379 A com re-
soluciio de 300.000 apresentam subestruturas e a DIB 6196 A ndo apresenta
subestrutura. Westerlund e Krelowski (1989) mostraram que as DIBs 5780 e
6284 A sao assimétricas e nio apresentam subestruturas.

4. Sub-estrutura nos perfis de linha: Herbig (1975) mostrou varios pares de
DIBs que sdo claramente separados, tais como 5844 e 5849 A, 6195 e 6203 A,
6376 ¢ 6379 A. A DIB 5778 A é um caso em que existem duas superposicoes,
sendo a absorcdo estreita 5780 A (posicionada sobre a banda larga mas nao
estando centralizada) e a DIB 5797 A (que faz par com a 5795 A) mas se
encontra nas asas da DIB 5778 A como mostrado na figura 5.3. Jenniskens
e Désert (1994) identificaram mais bandas em 5778 A mostrando assim que
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Figura 5.2: Espectro com resolugao de 600.000 das DIBs 6614 e 5797 A atraveés das nuvens de W
Sgr e ¢ Oph. O comprimento de onda de repouso das bandas difusas foi determinado com relacao
as linhas K1 feitas com resolugao de 300.000 (lado direito das figuras)( Sarre et al. 1995).

a estrutura ¢ ainda mais complexa. As DIBs 5844 e 5850 A formam um par
com uma banda larga e a outra estreita. A DIB 5844 A é uma absorcio rasa
e simétrica enquanto a DIB 5850 A ¢ uma absorcao estreita e profunda como
mostra a figura 5.3 a direita.
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Figura 5.3: Estrutura das DIBs 5778, 5780 (esquerda) , 5795 e 5797 A e DIBs 5844 e 5850 A
(direita).

ADIB6177T A é larga, rasa parece ser simétrica e pode ser representada pelo
conjunto de DIBs 6177, 6195 e 6203 A. A DIB 6195 A ¢ nitidamente uma linha
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difusa e estd nas asas da 6177 A. Seu centro ¢ bastante estreito e ndo mostra
nenhuma assimetria. A DIB 6203 A possui um perfil mais complexo e também
se encontra nas asas da 6177 A. As DIBs 6203 e 6205 A se misturam como
mostrado na figura 5.4 & esquerda. De acordo com Porceddu et al. (1991) elas
possuem origem diferente pois apresentam comportamento diferente em ambi-
entes diversos. As DIBs 6376 ¢ 6379 A formam um par com uma banda larga
e rasa e outra banda estreita e profunda, como mostra a figura 5.4 & direita.
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Figura 5.4: Estrutura formada pelas DIBs 6177, 6196, 6203 e 6205 A (esquerda) (Jenniskens
et al. 1994). DIBs 6376 e 6379 A(direita)

A DIB 6269 A tem centro estreito que parece ser raso no lado do compri-
mento de onda mais longo. O centro da 6269 A é excessivamente assimétrico
no lado de comprimento de onda mais curto. A DIB 6284 A ¢ situada den-
tro das bandas atmosféricas de Oy como mostra a figura 5.5. A medida da
largura equivalente da DIB pode ser prejudicada por causa da estrutura de Os.

Determinacao do continuo: A determinacao do continuo ¢ a maior fonte de
erro em medidas de larguras equivalentes. Alguns erros podem ser atribuidos
a escolha do continuo como uma linha reta, pois o continuo pode ser um pouco
curvilineo. Na figura 5.6 observamos o continuo determinado para a mesma
estrela por dois autores diferentes e vemos que no painel a esquerda o autor
posiciona o continuo de maneira que a DIB 5795 A ¢ evidenciada sobre a DIB
5797 A, no painel a direita o autor desconsidera a DIB 5795 A e passa uma
linha reta como continuo, modificando assim a estrutura de DIB.
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Figura 5.5: DIBs 6270 e 6284 A : Mostrando a DIB 6284 contaminada por bandas de O,
(esquerda) e perfil das DIBs sem a contaminagdo (direita). Espectros sdo de Benvenuti e Porceddu
(1989).
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Figura 5.6: Escolha correta de continuo (esquerda) (Galazutdinov et al. 2008). Escolha incorreta
de continuo (direita) feita por Thorburn et al. (2003).

5.2 Medida das larguras equivalentes

Ao realizarmos as medidas das larguras equivalentes foram levados em conta as
misturas de DIBs e a determinacao de um continuo em larga escala, para que pu-
déssemos levar em consideracao possiveis ondulacoes no continuo, como mostra a
figura 5.6, e corregoes de contaminacao teldrica e estelar.

A figura 5.7 mostra o espectro da estrela PDS078 nas regides de 3800 a 4400
A e 5760 a 5820 A. Em cada figura o primeiro espectro é o observado, o segundo
espectro é o sintético e o terceiro é o resultado da subtracao entre os dois primeiros.
No terceiro espectro (no primeiro painel) restam somente as linhas de Call e no
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segundo painel restam somente as DIBs 5780 e 5797 A. Realizamos a subtracao do
espectro sintético de todas as estrelas de nossa amostra.
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Figura 5.7: Tlustragdo do processo de subtragio do espectro sintético. Linhas: 1) espectro
observado, 2) espectro sintético estelar 3) espectro do meio interestelar. Os espectros sdao da
estrela PDS303 A esquerda e da estrela PDS076 & direita

Para medir as larguras equivalentes utilizamos o pacote “SPLOT"do IRAF. As
medidas das larguras equivalentes foram feitas sem aproximacao de qualquer perfil,
quando haviam mais de uma componente na linha medimos todas as componentes e
consideramos a largura equivalente como sendo a soma de todas componentes. Todas
as FWHM foram retiradas de um tnico perfil gaussiano aproximado para cada DIB.

A medida da largura equivalente de algumas linhas atémicas nao foi possivel por
estarem em emissao devido & atividade do material circunstelar. As figuras de 5.8 a
5.15 mostram o perfil de cada DIB e linha atémica do meio interestelar para cada
estrela de nossa amostra. Todos os espectros apresentados sao resultado da subtra-
¢ao de linhas telaricas (nas regides onde a corregao foi aplicada) e de linhas estelares.

A tabela 5.1 apresentam as medidas das larguras equivalentes, razao sinal ruido
para as regides entre 3400 a 4000 A, 5000 a 6000 A, 6000 a 6700 A e 7000 a 8000
A e FWHM das linhas: Ca1r (3933, 3968 A), Na1 (5890, 5896 A) e K1 (7698 A) e
bandas: 5780, 5797, 5850, 6196, 6270, 6284, 6379 e 6613 A
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Figura 5.10: Espectros do meio interestelar com a DIB 6196 A



Medida das larguras equivalentes

_IIII]JIIIIlIIIIlIIIIIIII
tHD150193 6270 6284 -

[ HD190073 ]
A
L PDsOST i

[ PDSO076 ]
L PDS08B0 g

| PDs303

—1F WL

—PD5327

F PDS339

|

rPD5340

:PDSB??A WWM
FPD5387 7

r PD5395

Intensidade
A8

[ PDS398A

—3F ]

FPDS399M

FPDS473 4

- PD5514

— 2 [PDS543

I PD5545

B |
F PDS5E1 W

—2

IR N N N NI AN It I A SR A
bZ63 6270 6273 L2250 L2585 L2490
N (8

Figura 5.11: Espectro do meio interestelar com as DIBs 6270 e 6284 A



Medida das larguras equivalentes

Intensidade
8

—2

- HD150193 6{|51|lBl

W*MMWWW
. HD190073 i
L i R e T T Lt
L PDS057 i
i T T i e |
L PDS076 i

e i P i gt i NP R

. PDS078 _
T N T S P T R P PO T YR

. PDS080 i
| PDS303 i
L PDS327 _
| PDS339 e

. PDS340

L PDS377A

| PDS387 ]
e L e e o o P R T L gVt
| PDS395 i

. PDS398 i
e i B e i
~ PDS399N B

i a ]
. PDS5473

. PDS514 i

R R S - d P R P S——

| PDS543 4

| PDS581

HEOD 6605 6610 BBl1a 6620 6625

N (8

Figura 5.12: Espectros do meio interestelar com a DIB 6613 A



Medida das larguras equivalentes

'HD150193 Call l
Disoers
0 F PDS057

- PDS076

e S S S — e,

posO78

—2 ["pPDS080
w
PDS303

P
_4 - w4 .
| PD5339 i

< - PDS340 :
o — Y
S I |
P | PDS377A |
= —6

o

I=

. PDS395

— - ]

- PDS398A .
T —

—8 " pps399N 7
w
L -

PDS514

10 " T T
| PDS545 l

| PDS564 q»/K_"“‘”ﬂﬁ"‘“’““‘“h““’i
MW
—12T ppsssl ]

——'_"___‘_—"_N_\//_ﬂ-_—w——-_-_'_-_-_-_—\‘_-_‘_—

prrcr o e e e g
3932 29353 393‘21— A955 A4956
A (4

Figura 5.13: Espectros do meio interestelar com a Linha de Ca1i



Medida das larguras equivalentes

[ T 1 | 1T 1 [T [ | 1T 1 | [ [T T 1
HD150193 5890 5896
HD190073 \“\\;
D - —
PDS0O57
PDSO76

_m_—_h_;w\f-—ﬂ“\,\/“'—“—w—.—wm—

PD50E0

PDS5303

—5 |- pDS327 W .

- PD5339 7

L PDS340 J
\}f" =TT

PDS3ITTA

POS387 /
PDO5395

[~ PDS398A ]

| PDS399N II"II i i

- PD5473 | / E ! -
uu—u—\_n-rhn—"-'_\—'"_‘—"ﬂ‘_'_\_'ﬁu’

| PD5514 i
e e e e

PD5543
PD5545 MhL/L—
—-15 7

PD5564

Intensidade

|
—
-

PD5581

_|| o v b b iyl| )

2006 2805 5890 28%2 SB3%4 20uh SBYE
e

Figura 5.14: Espectros do meio interestelar com as Linhas de Na1



Medida das larguras equivalentes

IIII|III<III|IIII|IIII|IIIIH|DI15011g3

R HD190973
M

O PDS057 -
- PDS0O76 -

PDS078 |

PDS080 |

B A

PDS303 |

- PDS327 -

e N PDS3309 -

-4 PDS340

PDS377A
—_,—._—o——Fﬂ—-h_v_,—._—o——u—o—-h__ﬁ——._ﬂ—\—_—fﬂ——u
PDS387 |

W
PDS395

Intensidade

I
o
T

I PDS398 1

_— Y

PDS399N |
PDS473

PDS514 |

- PDS543 -

1ok PDS545 -

TRaY PDS564 |

PDS581 |

el M b e

76828076885 708%.0 7692 .5 7700,0 7700577010
e

Figura 5.15: Espectros do meio interestelar com a Linha de K1



<t
Y]
0‘¢ 10°0 F 11°0 £08.8 | 10°0 10T 0 2000 F €200 3'896¢ 61°0 £00°0 F 0900 Fee6e | 600°0 | TTT 186sdd
g'g 10°0 F €1°0 1°08.S | 600°0 | OTI 0 | S000°0 F 9600°0 5'896¢ c1'o 100°0 F 050°0 ¥'6€6¢ | 800°0 | €€T ¥99sdd
L1 £0°0 F €0 ¥°08.¢ | 800°0 | goTl 70 600°0 F €21°0 7'896¢ o 20‘0 F 9¢°0 9'cg6e | 100 ¥6 Syesad
e 90°0 F 290 g‘08.¢ | @00 S¥ - - - - - - - - £¥esad
030 100°0F#00°0 Z'08.% | 8000 | ¥eT - - - - - - | 10° 68 yiesad
F1°0 | 9000°0 F8£00°0 8°08.S | @00 012 20 Z00°0 F 620°0 0°896¢ 65°0 £00°0 F 8700 z'ee6e | 600°0 | 12T €.7sad
1c €0'0 F 6€°0 G‘'08.¢ | 800°0 | Ozl 70 200°0 F GET°0 7°896¢ 070 50‘0 F 1€°0 g'ee6e | 600°0 | FIT | N66£SUd
0‘¢ 10°0 F 1T°0 €082 | 900°0 | gST - - - 01°0 | 8000°0 F #1100 ¥'ee6e | L00°0 | 671 | V86£SAd
70 | 8000°0 F €£€£00°0 0°08.S | ¥00°0 | T¢€G - - - - - - | 10 99 g6e8ad
e c0°0 F 910 9°08.% | @00 6% g0 200°0 F 8100 G'896¢ €10 £00°0 F 1%0°0 L'ee6e | ©0'0 67 28¢sdd
6'¢ 300 F 61°0 9‘08.¢ | 10°0 8. - - - 010 2000 F 0€0°0 2'egee | 100 22 V,LeSdd
oo €00°0 F €00°0 6'6L.G8 | ¥00°0 | 6€C 1°0 | S000°0 F ££00°0 9'896¢ €1°0 | 6000'0 F 98100 8°CE6E | 900°0 | LT oresad
! ST0 €00°0 F £00°0 ‘0826 | 10°0 | TOT - - - - - - | ¢o‘o ¥ 6£esad
= e 200 F €6°0 §‘08L¢ | 800°0 | TE€T £'0 10°0 F €5°0 7'896¢ g¢‘0 g0‘0 F 97°0 g‘eg6e | 100 | 99 Lgesad
e ¢ ‘ < ‘ ‘ ‘ ‘ < 13 ¢ ‘ ‘ ‘ ¢
= £z 10°0 F 0T°0 20848 | 800°0 | 02T €0 €00°'0F $<0°0 9°896¢ 9¢°0 10°0 F 180 g'ce6e | T0°0 | TOT £0£8dd
m 9'c 10°0 F 210 €08.¢ | 2000 | 68T - - - - - - | 800‘0 | zgT 080sAdd
mw. ST1°0 £00°0 F €000 0°084S | T10°0 €6 10 Z00°0F 800°0 £°L96¢ 910 2000 F 0100 §'%e6e | 00 S¥ 8.0SAdd
0 ¥'C 10°0 F 11°0 0°08.% | 100 6 - - - - - - | 8000 | Lol 9.08ad
®
m 6'T 800°0 F 290°0 20848 | 600°0 | F0OT - - - - - - | 600°0 | 91T 1908dd
WO 81 800°0 F 1400 €084¢ | 800°0 | 02T - - - 910 3000 F 910°0 L'eg6e | 100 69 €L006TAH
= ¥'e 00 F 21 F08.S | 600°0 | 80T 80°0 100°0F€10°0 9°'296¢ 10°0 | 6000°0 F 0.10°0 9‘ee6e | 10°0 18 €6T0STAH
wn
@ (y) (¥) (y)
e WHMI | (y)ossema | (y) O¢ | sWa | N/S | WHMA | (y)896e ma | (y) Y | WwHMA | (y) ss6e ma | (y) OY | sSWa | N/S | 03[90
wm .ﬁu:uwa 154 p@ﬁu@m@ ﬁﬁmmog Mo.w oeu e wod Ouﬁ@gﬁudgmm— .@uﬁ@gm\wﬁomgwmp /N 0009
1oG.V 14 %4 Ooom 5] %4 OOOUW 154 @ OOﬂm @U Owﬁwmp ﬁ@ O@ﬁi ﬂmgﬁm 09 Z\m @@QO @ Owhm mHQ © o Emo @@ mﬁQQ: mﬁ@ m@ugwﬂm\ﬁzvm mﬁpﬁ%ﬁﬁ mﬁ@ ﬁvﬂuwz ._”m ﬁﬁwm—ﬁ,b




55

Medida das larguras equivalentes

g0 | 10°0 F 610 9°G689 g0 | 100 F ¥c0 9'688¢ ¢'T | 000 F 9500 9'67.9 g‘T | 900°0 F 8S0°0 0°26,9 | 18¢SAd
‘0 | 9000 F 80T°0 9'G68¢ g0 | L00°0 FEET0 9'688¢ g0 | 1000 F ¥00°0 86789 0‘T | €00°0 F 0500 0°26,9 | ¥9gSAd
9'0 €0°0 F 2.0 6'G68¢ 90 ¥0‘'0 F 2L0 6'688¢ 0T 900°0 F 290°0 1'6%8S ‘1 10°0 F LT°0 0°26.8 §vssad
9'0 €0°0 F 790 8'G68¢ 90 €0°0 F09°0 6'688¢ 60 200 F €2°0 1'6%8S 60 70‘0FET 0 0°26.8 £755ad
- - - - - - ¥'0 | 1000 F €00°0 7'048¢ g0 | 100°0 F 2000 0°26LS | ¥1gSAd
- - - - - - g0 | S000°0 F 2c00°0 20989 9°0 | 6000°0 F 6¢00°0 | €°L6.G | €LvSAd
g‘0 | €00 F 8g‘0 1'968¢ g0 | €00 F 09°0 8'688¢ T | L00°0 F €90°0 86789 ‘1 10°0 F €1°0 0°26,9 | N66£SAd
1°0 | €00°0 F TOT0 1'G68S 10 | 9000 F60T‘0 1'688¢ Z‘0 | 8000°0 F €£00°0 2'048¢ g1 7000 F 2€0°0 0°26LS | V86€sdd
L0 | ¥00°0 F 880°0 2'968¢ 9‘0 | 900°0 F 60T°0 z'068¢ 80 100°0 F %000 €'068¢ €0 | 9000°0 F 8200‘0 T'216L8 66€5Ad
%0 10°0 F 0Z°0 0°968¢ z'o 10°0 F ¥2°0 0'068¢ 10 100°0 F %000 0'068¢ Al 8000 F €90°0 0°26.8 18esdd
‘0 | 600°0 F 8L1°0 0°968¢ g0 | 100 F €c'0 0'068¢ 1°0 | 100°0 F 7000 20989 €T | 900°0 F 2S00 0°26.9 | v.i,eSad
‘0 | 5000 F ¢¥0‘0 1°968S g0 | w00 F 600 3 068¢ 9‘0 | 8000°0 F L2000 1°098S €0 | L000°0 F ¢€00°0 | 0°L6.S | oOFESAd
- - - - - - 1°0 | 9000°0 F %200‘0 0'048¢ g‘o %000 F €00°0 €'26L8 6€€5Ad
g0 €0°0 F 09°0 8'G68¢ g‘o €00 F ¢9°0 6'688¢ 1 g00°0 F Z¥0°0 8'678¢ ‘1 10°0 F 60°0 0°26.8 Lzesdd
70 10°0 F 12°0 1°968¢ 70 10°0 F 1€°0 1°068¢ 7'0 100°0 F €00°0 1'678S 0‘T €000 F €20°0 3'L6L8 £0€Sad
€0 | 200 F 9o 8'G689 70 | @00 F 9¥'0 6'688¢ ¥'0 | 1000 F €00°0 1°098S 8T | ¥00°0 F 0£0°0 10626 | 080SAd
- - - - - - ¢'0 | T00°0 F €00°0 7'048¢ g0 | ©00‘0 F %000 0°26,9 | 8.084d
g0 | 10°0 F 150 1°G68¢ €0 | 100 F 920 1'688¢ ¢'c | 7000 F ¥00°0 0'098¢ 0‘T | <00°0 F 9€0°0 8°96,G | 9.08(d
€0 10°0 F 0£‘0 2'968¢ 70 200 F ¥€‘0 2'068¢ o Z00‘0 F ¥00°0 1°098¢ 80 €000 F 610°0 €°26.L8 L608dd
Z'0 | €00°0 F 290°0 1'G68S Z'0 | 800°0 F €91°0 8'688¢ v'o 100°0 F €000 1°068¢ 0T €000 F S20°0 0°26.¢ | €L0061AH
1°0 | 900°0 F 6210 8'G689 g0 | L00°0 F 6€T°0 | 8°688¢ 90 €00°0F 8200 L'678¢ €1 | L00°0 F 0.0°0 0°26L.S | €6T0STAH
(y) (y) Tex (y) ) (v)
WHMA | (V) 9686 MT | -wD Y | WHMA | (y) 0685 MT | (y) Oy | WHMI | (y)ogse ma | (y) 2¢ | WwHmd | (y) 2628 ma | (¥) P | owlqo

" TRN Op sequl] o ¥ (¢8G ‘2618 sdI( sep sojudeambo seindre] sep RPIPON :T°C R[O]R]T,




56

Medida das larguras equivalentes

06 L0°0 F ¢€'0 67829 8‘e 8000 F 890°0 16929 71 700°0 F 8%0°0 G‘G6T9 | L00°0 | SE€T 18¢sAd
g 700 F 810 9'€829 10 | L000°0 F 25000 | %0259 1°0 | 9000°0 F L2000 | €°9619 | L00°0 | €SI v9esdd
8y ¢'0F 80 9'€829 L0 200 FLI0 8'6969 8T | 9000 F 1200 6°G619 | 9000 | 991 ergsad
L 0 F 80 07829 (ard €0°0 F 920 L'6929 g0 10°0 F 11°0 6°G619 | 100 €L evesad
Z'0 | 6000°0 F 0£00°0 87829 7'0 | 90000 F 2€£00°0 70,29 Z'0 | L000°0 F 0£00°0 0°96T9 | 900°0 | ¥9T ¥195ad
€0 | 8000°0 F 92000 g‘7829 7'0 | 80000 F 6200°0 6'6929 €0 | L000°0 F 8€00°0 G'96T9 | S00°0 | 11T €Lysad
0y ¢'0 FI1 8'€829 €c 10°0 F €1°0 L'6929 20 | 8000 F ¥L0°0 L'G619 | 900°0 | ¥¥T | N66£SAd
A 100°0 F 700°0 q'€829 2’0 | 6000°0 F 8€00°0 1°0L59 1°0 | 8000°0 F ¢¢00°0 | ‘9619 | 8000 | 0GT | V86£SAd
€0 | 1000 F ¥00°0 q'€829 1°0 | 9000°0 F 25000 8°69¢9 ‘0 | 8000°0 F G€00°0 | €°96T9 | 9000 | ©91T geesAd
8y 800 F 6€°0 0'¢8Z9 10 100°0 F €000 0°0,29 L00°0 | 9000°0 F TS00°0 1°9619 | T10°0 99 18€sdd
0z €00 F €1°0 6'€829 8T 9000 F 0700 0°0.29 g0 €000 F 810°0 0°'96T9 | T10°0 08 viresad
70°0 | €000°0 F €£100°0 67829 1°0 | S000°0 F ¥€00°0 1°0L29 €0 | 9000°0 F 9€00°0 6°G6T9 | ¥00°0 | T¥T ovesad
60 | 200°0 F €00°0 07829 g0 | L000°0 F Lg000 8°6969 %0 | 2L000°0 F $¢00°0 1°9619 | 9000 | 19T 6eesAd
v 10 F 9°0 6'€829 0‘c | 800°0 F 080°0 L'6929 80 | 7000 F L£0°0 6°G619 | S00°0 | L1 Lgesad
€0 100°0 F S00°0 17829 80 2000 F €00°0 0°0L29 80 €000 F L20°0 €'96T9 | L00°0 | TeT €0esad
9 90‘0 F 82‘0 8'€879 €0 100°0 F £00°0 6'6929 80 100°0 F £00°0 8°G6T9 | L00°0 | S€T 080sad
L %00 F 110 1°68%9 i] 1000 F 100°0 0°0.29 9'0 100°0 F €£00°0 1°9619 | 800°0 | ¥ET 8,0Sad
8¢ 900 F 620 1'€829 €0 | 6000°0 F €£00°0 9°0L89 I°T | ©00°0 F €100 g‘g619 | 900°0 | 991 9.08dd
g‘T | S00°0 F 120°0 16829 €0 | T00°0 F €00°0 20,89 20 | %000 F S00°0 1°G6T9 | 800°0 | €92 2908ad
LT 6000 F 170°0 6'€829 €0 100°0 F €00°0 1°0L29 80 €000 F ¥10°0 9'G6T9 | T0°0 | TLT | €L0061ITH
79 L0°0 F ¥€°0 7'e829 e | L00°0 F 9500 €'6929 9'0 €000 F 020°0 L'G6T9 | 600°0 | 90T | €6T0STAH
V) () )
INHMA | (Y) ¥829 M | (¥) O | IWHMdA | (y) 0289 mi | (y) 2¢ | WHMA | (y) 9619 mu | (y) PY | SWY | N/s | owlq0

Y 829 @ 0.29 ‘9619 sI Sep sejuseambo

seangrey sep epIpoN :T°C R[AQR],




57

Medida das larguras equivalentes

Z'0 | 7000 F 0200 9'869. 10 9. 11 9000 F ¢20°0 €'e199 ‘T $00°0 F S€0°0 6°8L€9 18¢sAd
- - - | 10 88 g1 | ¥00°0 F 0¥0°0 €199 ‘0 | L0000 F ¥€00°0 | 6°8LE9 $9¢sad
g0 | 100 F 820 6'869. | 100 88 ‘1 10°0 F 21°0 9‘€199 80 10°0 F €T°0 1°6,€9 Svesad
g0 | 200 F 150 8'869. | 100 ) ‘1 G600 F €90 g‘e€199 9‘0 €0°0 F 1€°0 1°6,€9 €vgsad
- - - | 100 06 €0 | 6000°0 F €000 €199 6°0 100°0 F %000 G'6.€9 $195dd
- - - | 100 | 2ot ¥1°0 | 9000°0 F Z£00°0 g‘e199 z'0 100°0 F 2000 7'6.€9 €Lrsad
G0 | 600°0 F LL10 | 8'869L | 10 06 11 10°0 F 91°0 g‘€199 g0 | 000 F &¥0°0 1°6L€9 | N66£SAd
G0 | €00°0 F 2€0°0 | §°869L | 10 6. 6°0 | L00°0 F 8£0°0 C'€199 80 | 000 F 1100 0'6.€9 | ve6esad
- - - | 10 €8 g'0 | 6000°0 F 1£00°0 | T'€T199 80°0 | 6000°0 F L£00°0 | ¥'6.€9 g6eSad
€0 | 7000 F 1200 0'669L | 20‘0 Gg 71 L00°0 F 850°0 L'€T99 10 %000 F S00°0 €'6.€9 18€5dd
Z'0 | 200°0 F 9200 1°669L | T0°0 | VeI g1 L00°0 F T90°0 8‘€T99 6°0 G000 F 9%0°0 €669 | V.ilesad
- - - | 6000 | %27 €0 | 6000°0 F 0£00°0 1°€199 1°0 | ¥000°0 F 0£00°0 €'6.€9 ovesad
- - - | 10 79 €0 | T100°0 F ¥00°0 g‘€199 €0 | 1000 F 9000 6'8L€9 6£esAd
70 | 600°0 F 821°0 | 8869L | 100 8 o1 10°0 F 0T°0 9‘€199 8°0 | L1000 F 990°0 0°6,£9 Lgesad
€0 | 200°0 F ¥20°0 €'869L | 10° z8 90 2000 F €00°0 T°€199 Z'0 | 6000°0 F LE00°0 €'6.€9 €0esad
g‘0 | 200°0 F LT0°0 1'869L | T10°0 | 26T €1 €000 F 810°0 7'€199 Z'0 | 8000°0 F ¥€£00°0 €'6.€9 080sdd
- - - | 100 18 70 1000 F €£00°0 €'e199 €0 100°0 F ¥00°0 1°6.€9 8,0Sad
¢'0 | 7000 F 9L0°0 | 1'869L | 10 L6 g1 | 900°0 F ¥S0°0 7'€199 ‘¢ | 7000 F 1€0°0 €6.,€9 9.0SAd
¥'0 | ¢00°0 F 1500 | ¥669L | TO0 | G6T 8T | ¥00°0 F ¥£0°0 8°€199 FI°0 | L000°0 F 82000 | &'6.€9 L608ad
- - - | 100 | g€ 8T L00°0 F ¢S0°0 9‘€T99 6'T 700°0 F S10°0 8°6.€9 | €L0061AH
Z‘'0 | 900°0 F TIT‘D 8'869L | 10°0 €L 9z 10°0 F ¥1°0 6°€T99 L'0 | %000 F 0%0°0 1°6.€9 | €610STAH
(v) 4%) (v) ) ) )
IWHMA | (y) 8692 MHE | Te1ud) | SWY | N/S | WHMA | (Y) P199 MA | 1e1wd) | WHMA | (Y) 6289 MA | [enue) 01elqQ

© 13 9p ByuI[ 9y $199 0 6LEY SAIQ Sep sojuo[eambo seandre sep BPIPIN ¢ RO(R],




Medida das larguras equivalentes 58

5.3 Determinacao dos erros

O calculo do erro da largura equivalente é dado por:

2

AWy = \/[RMS (250,03 % FWHM)z]" + (0,05  W))? (5.11)

O primeiro termo dentro da raiz é devido a erros aleatorios incluindo ruido na
integracao. O segundo termo dentro da raiz varia. Se a linha for atomica o erro foi
estimado em 5% da largura equivalente da linha por causa do erro de colocacao do
continuo, se for um banda difusa o erro estimado sera maior passando para 10 % da
largura equivalente devido a intensidade das DIBs serem menores do que as linhas
do meio interestelar. E no caso da DIB 6284 A, o erro foi estimado em 15 % do
valor da largura equivalente pois estd contaminado por linhas de O,.

Estimamos os erros a partir de 5 espectros da amostra escolhidos aleatoriamente.
Escolhemos a coloca¢ao do continuo (com valor méximo, minimo e médio), fazendo
as medidas das larguras equivalentes das DIBs e das linhas interestelares a partir de
cada colocacao do continuo. Depois de feitas as medidas determinamos quanto as
medidas desviavam do valor médio. Verificamos que as linhas interestelares varia-
ram em média 5 %, as bandas interestelares 10% e a DIB 6284 A 15%.



Capitulo 6

Extincao interestelar

A poeira e o gas constituem os dois principais componentes do meio interestelar.
Os efeitos mais 6bvios dos graos interestelares sao a extincao e o avermelhamento
da luz das estrelas mais distantes, isto ¢, uma alteracao na magnitude da estrela
e no indice de cor. Com o estudo da extincao pode se obter informagao sobre as
propriedades fisicas dos graos, tais como suas dimensoes, composi¢cao quimica, e
caracteristica do processo de emissao e absorcao da radiacao.

A extincao é a soma de dois processos: absorcao e espalhamento da luz, chamados
genericamente de extingdo da luz estelar. Trumpler (1930) mostrou que a extingao
depende de A\7!'. Assim, a extincao interestelar é definida como sendo:

F,
Ay = —275l0gF 0) (6.1)

onde F,(0) é o fluxo original , F,, ¢ o fluxo observado. O fluxo é dado por

F, = /chosedw (6.2)

e como a solucao da equacao de transporte de radiagao ¢ dada por:

TVTJV
I, =1,0) e ™ —|—/k—e_T“’"dTy (6.3)
0 v

O fluxo entao pode ser escrito como

F,=F,(0)e ™" (6.4)
Assim
Ay = —2,5loge” ™" (6.5)

29
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Como a determinacao da extingao é dificil, o excesso de cor que mede a variacao
da exting¢ao seletiva com o comprimento de onda é mais utilizado e é dado por:

Epvy=Ap—Ay=(B-=V)—(B-V)o (6.6)

onde (B — V) ¢é o indice de cor medido, (B — V), indice de cor intrinsico da
estrela. O excesso de cor cresce com o aumento da extingao.

6.1 Sistema fotométrico de Stromgren

O sistema utilizado para a determinacao do avermelhamento foi o sistema foto-
métrico de Stromgren (uvby), que foi descrito com detalhes por Stromgren (1963a;
1966). Esse sistema ¢ baseado em bandas fotométricas intermediarias desenvolvidas
por Stromgren (1956a,1956b, 1958a, 1958b, 1963b). O sistema é considerado como
uma extensao natural e suplementar a classificacaio MK e a fotometria UBV. O sis-
tema fotoelétrico Hg foi desenvolvido ao mesmo tempo que o sistema de Strémgren
e discutido em detalhes em Crawford (1966).

O filtro y esta centrado em 5500 A e possui largura de 230 A. Néo transmite
nenhuma absorcao forte em estrelas ‘early-type'e esta localizado proximo ao pico de
transmissao do filtro V do sistema UBV. Assim é possivel transformar as medidas
do filtro y para o filtro ¥V com pouco ou nenhum espalhamento intrinseco.

O filtro b esté centrado em 4700 A possui largura de 180 A e também néo trans-
mite nenhuma absorcao espectral forte. A regiao de transmissao esta localizada onde
acobertamento de linhas é uma importante caracteristica para estrelas “late-type".

A transmissao do filtro v esta centrado em 4100 A possui largura de 190 A. Esté
localizado na regiao de aglomeramento de linhas de hidrogénio, o chamado limite de
Balmer, embora o filtro transmita Hs.

O filtro u esta centrado em 3500 A e tem largura a meia altura de 380 A. No
lado ultravioleta, o filtro termina antes dos limites da atmosfera terrestre, e no lado
vermelho, o filtro termina antes da descontinuidade de Balmer.

Os filtros b e y nao transmitem linhas importantes do espectro e, portanto, o
indice de cor (b — y) apresenta-se livre do efeito de bloqueio da radiagao por linhas
espectrais fracas e pode ser indicador da temperatura efetiva. Entretanto, este in-
dice é afetado pelo avermelhamento interestelar.

O indice de cor (v —b) é afetado pelo acobertamento de linhas espectrais (blan-
keting). A diferenga entre (v —b) e (b — y), chamada m;, indica a intensidade do
bloqueio . Duas estrelas de mesma temperatura e gravidade superficial podem ter
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composicoes quimicas diferentes. Tais diferencas serao reveladas por valores dife-
rentes do indice my.

Analogamente, estrelas de mesma temperatura podem ter luminosidades diferen-
tes, caso tenham gravidades superficiais diferentes. Para se determinar como a incli-
nacao do continuo fica afetada pela descontinuidade de Balmer, que correlaciona-se
com a gravidade superficial, define-se outro indice de cor, ¢; que é (u —v) — (v —b).
Como o efeito de bloqueio em u é aproximadamente o dobro do em v, elimina-se
este efeito, deixando-se apenas os efeitos da descontinuidade de Balmer, portanto
independentes da composicao quimica da estrela.

O parametro H [ é obtido pela razao de dois filtros interferenciais centrados so-
bre a linha H3 (A = 4861A), sendo um filtro de banda larga (AX 22 150 A) e outro
estreito (AX 22 30 A). Desta forma este é independe nio s6 da extinciio atmosférica
mas também do avermelhamento interestelar . O H[ é indicador de temperatura
para estrelas A e F, e de luminosidade para estrelas OB (Crawford 1996).

6.2 Mapas do avermelhamento interestelar

Estrelas HAeBe sao fotometricamente variaveis (Thé et al. 1994) e apresentam
lei de extincao andémala devido ao material circunstelar, e por isso nao sao tuteis na
determinacao do avermelhamento interestelar. Para determinar o avermelhamento
em torno dos alvos obtivemos os dados de Reis (2008), que utilizou o “General Ca-
talogue of Photometric Data"(GCPD), compilado por Hauck e Mermilliod (1998)
para selecionar estrelas com um conjunto completo de dados (V, b-y, my, ¢1, ). Eli-
minando as estrelas que em sua classificagao possuissem observacoes de binaridade,
peculiaridades, entre outras, Reis (2008) calculou os parametros estelares intrinse-
cos, 0 excesso de cor E (b — y) e a distancia das estrelas.

As estrelas selecionadas estao localizadas na regioes Galactica delimitada pelas
coordenadas 250° < I < 50° e —60° < b < 60°. Todos os detalhes do método
empregado por Reis (2008) para obten¢ao da amostra e a determinagao dos erros,
encontram-se descritos em Reis (2007) e Reis & Corradi (2008).

Nao conseguimos determinar o avermelhamento do meio para todas as estrelas
de nossa amostra pois a cobertura espacial diminue muito quando a distancia ultra-
passa 500 pc.

Para facilitar a discussao sobre os mapas, chamaremos as estrelas proximas de
cada alvo de "1", "2" e "3". Para obter o avermelhamento do meio interestelar
utilizaremos o mapa de b x [ para identificar as estrelas proximas a estrela HAeBe e
com o grafico de b x d identificaremos a estrela que estd a mesma distancia ou mais
perto da HAeBe. Essa serd a estrela escolhida para representar o avermelhamento
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interestelar.

Com o auxilio do grafico de b x E(b— y) determinaremos o avermelhamento do
meio como sendo o avermelhamento da estrela escolhida para representar o averme-
lhamento do meio interestelar. Nos casos onde o avermelhamento da estrela HAeBe
¢ menor que o avermelhamento da estrela escolhida, o avermelhamento da estrela
HAeBe passa a representar o avermelhamento do meio interestelar. Mapas IRAS
em 100pm, retirados do Skyview, sao utilizados para suplementar a escolha desse
avermelhamento.

Na Figura 6.1 o mapa de b X [ nos mostra que existem trés estrelas proximas a
PDS057. No grafico de de b x d vemos que as estrelas “1"e “2"estdao na frente da
PDS057 e a estrela “3"atréas. O grafico de b x FE(b—y) nos mostra que o avermelha-
mento do meio interestelar pode ser corrigido para o intervalo entre 0™, 06 e 0™,08
que é o avermelhamento dado pela estrela "1".
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Figura 6.1: Mapa b x [ (acima a esquerda), mapa IRAS 100 um (acima a direita), grafico de b
x d ( embaixo a esquerda), grafico de b x FE(b —y) (embaixo & direita).
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A figura 6.2 nos mostra que no primeiro mapa existem duas estrelas proximas a
PDS076. Com o auxilio do mapa IRAS podemos ver que o ambiente das estrelas 1,
2 e PDS076 sao parecidos. Analisando o grafico de b x d observamos que a estrela
"1"esta antes da PDS076 e a estrela “2"depois. Quando analisamos o terceiro gréafico
podemos ver que o avermelhamento da estrela esta coerente com o avermelhamento
da estrela “2"mais proxima a PDS076. Portanto, supomos que o avermelhamento
no meio interestelar esta entre 0,036 e 0™, 054.
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Figura 6.2: Mapa b x [ (acima & esquerda), mapa IRAS 100 um (acima & direita), grafico de b
x d ( embaixo & esquerda), grafico de b x E(b— y) (embaixo a direita).
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A figura 6.3 nos mostra que existe apenas uma estrela mais proxima a PDS078.
O avermelhamento da PDS078 fica como indicador do avermelhamento interestelar,
pois é menor que o avermelhamento da estrela mais proxima.
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Figura 6.3: Mapa b x [ (acima), mapa IRAS 100 um (embaixo & esquerda), grafico de b x d (
embaixo no meio), grafico de b x E(b— y) (embaixo a direita).
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A figura 6.4 nos mostra que existe somente uma estrela proxima. Analisando o
ultimo grafico vemos que o avermelhamento do meio interestelar da PDS080 é no
minimo 0™, 068, ja que o avermelhamento da PDS080 é superior ao avermelhamento
de todas as estrelas ao seu redor.
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Figura 6.4: Mapa b x [ (acima & esquerda), mapa IRAS 100 um (acima & direita), grafico de b
x d ( embaixo & esquerda), grafico de b x E(b— y) (embaixo a direita).
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A figura 6.5 nos mostra que existem duas estrelas mais proximas a PDS303.
Com o auxilio do mapa de b x [ e do grafico de b x d verificamos que a estrela
“1"é a mais proxima da PDS303 e, portanto, o avermelhamento interestelar pode
ser representado pela estrela “1". Assim, E(b — y) esta entre 0™, 026 e 0™, 044.
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Figura 6.5: Mapa b x I(acima), mapa IRAS 100 ym (embaixo & esquerda), grafico de b x d (
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Na figura 6.6 no mapa de b x [ podemos ver as trés estrelas proximas a PDS339.
No mapa IRAS verificamos que o ambiente das quatro estrelas sao parecidos. No
grafico de de b x d verificamos que a estrela mais préoxima é a “3”. Portanto o
avermelhamento da estrela “3"foi escolhido como representativo do meio interestelar.
Assim, E(b— y) esta entre 0™,010 e 0™, 020.
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O mapa de b x [da figura 6.7 mostra que existem 2 estrelas proximas a PDS340.
No mapa IRAS verificamos que os ambientes das estrelas sao parecidos. No gra-
fico de b x d observamos que a PDS340 localiza-se depois da estrela "2"e antes da
"1". Quando analisamos o tltimo grafico vemos que o avermelhamento da PDS340
¢ menor que o avermelhamento da estrela "1"e maior que o avermelhamento da es-
trela "2"que se encontra antes da PDS340 . Como a PDS340 esta mais proxima da
estrela "1"vamos considerar que o avermelhamento da PDS340 representa o aver-
melhamento do meio.
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Na figura 6.8 no mapa de b x [ vemos as trés estrelas proximas a PDS377A. No
mapa IRAS vemos que o ambiente das quatros estrelas sao parecidos. No gréfico de
b x d vemos que a estrela mais proxima é a estrela "3"e portanto o avermelhamento
interestelar deve estar entre 0,09 e 0™, 11.
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Figura 6.8: Mapa b x [ (acima & esquerda), mapa IRAS 100 um (acima & direita), grafico de b
x d ( embaixo & esquerda), grafico de b x E(b— y) (embaixo a direita).
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Na figura 6.9 no mapa b x [identificamos duas estrelas proximas a PDS395. No
mapa [RAS verificamos que os ambientes das estrelas sao parecidos. No grafico de
b x d verificamos que a estrela PDS395 esté entre as estrelas “1"e “2". No grafico
de b x E(b—y) verificamos que a PDS395 apresenta um avermelhamento menor do
que as estrelas que estao a sua volta e o avermelhamento parece estar coerente com
o baixo avermelhamento apresentado na regidao. Assim o avermelhamento do meio
deve ser menor que 0, 020.
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x d ( embaixo & esquerda), grafico de b x E(b— y) (embaixo & direita).
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Na figura 6.10 no mapa b x [ identificamos duas estrelas proximas a PDS398A.
No gréafico de b x d verificamos que a estrela “1"é a estrela mais proxima da
PDS398A, assim o avermelhamento do meio interestelar pode ser aproximado pelo
avermelhamento dessa estrela. Dessa forma, o avermelhamento interestelar fica entre
0™, 069 e 0™, 090.
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Na figura 6.11 no mapa b x [ identificamos a estrela mais préoxima a PDS473.
No mapa IRAS verificamos que os ambientes das duas estrelas sao parecidos. Com
o grafico de b x d verificamos que as distancias das duas sao parecidas dentro dos
limites de erro. Assim, o avermelhamento do meio interestelar deve ser proximo do
da estrela "1", isto é, esta entre 0™, 14 e 0™, 19.
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Figura 6.11: Mapa b x [ (acima & esquerda), mapa IRAS 100 um (acima & direita), grafico de b
x d ( embaixo & esquerda), grafico de b x E(b— y) (embaixo a direita).
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Na figura 6.12 no mapa b x [identificamos trés estrelas proximas a PDS514. No

mapa IRAS verificamos que os ambientes das estrelas sao parecidos. Analisando o
grafico de b x d verificamos que a estrela mais proxima a PDS514 é a estrela "2".
Assim o avermelhamento do meio interestelar fica entre —0™,012 e 0™, 000.
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Figura 6.12: Mapa b x [ (acima & esquerda), mapa IRAS 100 um (acima & direita), grafico de b
x d ( embaixo a esquerda), grafico de b x E(b —y) (embaixo & direita).
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Na figura 6.13 analisando o mapa de b x [ e o grafico de b x d vemos que a
estrela "1"esta proxima a PDS564. No grafico de b x E(b — y) verificamos que o
avermelhamento da estrela “1"é maior que o da PDS564. Assim supomos que o aver-
melhamento da PDS564 possa representar o avermelhamento do meio interestelar.
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Figura 6.13: Mapa b x [ (acima & esquerda), mapa IRAS 100 ym (acima & direita) grafico de b
x d ( embaixo & esquerda), grafico de b x E(b— y) (embaixo a direita).

A tabela 6.1 apresenta o resumo da anélise do avermelhamento interestelar. De
maneira geral todos os excessos de cor puderam ser determinados através do mape-
amento feito por Reis (2008). Os valores marcados com asterisco devem ser usados
com cautela porque foram determinados pela fotometria da estrela e podem nao
estar coerentes com o avermelhamento devido ao meio interestelar.
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Tabela 6.1: Avermelhamento do meio interestelar. Os valores com * foram determinados pela
fotometria da estrela e devem ser usados com cautela, devido & possivel contribuicao circunstelar

‘ Objeto ‘ E(b—y)mag ‘
PDS057 0,06 - 0,082
PDS076 | 0,036 - 0,053
PDS078 0,07*
PDS080 0,068
PDS303 | 0,026 - 0,043
PDS339 | 0,010 - 0,020
PDS340 0,04 *

PDS377A | 0,09 - 0,11
PDS395 < 0,020
PDS398 | 0,069 - 0,09
PDS473 | 0,14 - 0,19
PDS514 | -0,012 - 0,00
PDS564 0,07 *




Capitulo 7

Comportamento das DIBs frente ao
meio interestelar

7.1 DIBs versus poeira interestelar

Merril e Wilson (1938) mostraram que a intensidade das DIBs parecem ter uma
dependéncia com o excesso de cor. Ao longo dos anos novas medidas mostraram
que existe um espalhamento real entre a largura equivalente das DIBs e o excesso
de cor. Assim, os graos de poeira que sao responsiaveis pela extingao no 6ptico nao
parecem serem bons candidatos & “carriers" das DIBs. Na figura 7.1 mostramos a
intensidade das DIBs 5780, 5797, 5844 e 5850 A aumentando com o excesso de cor
E(B-V) (Herbig 1993).
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Figura 7.1: Espectro de seis estrelas com avermelhamento moderado. As DIBs fracas 5778, 5844

e 5849 A aparecem com o aumento de E(B-V), os nameros a direita de cada espectro indicam o
excesso de cor. (Herbig 1993).
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7.2 DIBs versus gas interestelar
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Figura 7.2: Correlagao entre log EW(5780) e Log N (Nat ), as setas indicam que o valor é o
minimo pois a linha deve estar saturada.(Herbig 1993).

O comportamento das DIBs com relagao ao gas foi estudado Merril e Wilson
(1934) que relataram uma fraca correlagdo entre as DIBs e linhas atomicas intereste-
lares. Herbig (1993) mostrou que a intensidade da DIB 5780 A se correlaciona com
o sodio neutro (Nal ) na linha de visada, como pode ser visto na figura 7.2. Similar
lei de poténcia ¢ encontrada entre a DIB 5780 A e as colunas de densidade de K1 e
C 1. Galazutdinov et al. (2004) relatam que as DIBs 5797 e 5850 A apresentam uma
forte correlagao com K1, e que isso pode significar que os “carriers"dessas DIBs sao
formados ou preservados nos mesmos locais nos quais o K1 é encontrado.

Como hidrogénio ¢ o gés mais abundante no Universo ¢ natural que se questione
como é o comportamento das DIBs em relacao a ele. Sabe-se que a densidade de
elementos como CO, CH e C'N sao depende da coluna de densidade do hidrogénio
molecular N(Hj). Herbig(1993) mostrou que a DIB 5780 nao apresenta qualquer
correlacao com Hs, indicando uma tendéncia em acompanhar o comportamento do
HI. Ou seja, a principio as DIBs parecem nao apresentar o mesmo processo de
formacao que as moléculas de CO, CH e C'N.

7.3 Analise dos dados

A analise das DIBs com relacao ao gés e a poeira interestelares é importante para
que se possa tracar o comportamento das DIBs. Nesta secao apresentaremos os
resultados das correlagoes das DIBs com os parametros do meio interestelar, i.e.,
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excesso de cor, linhas atomicas de Ca1r, Na1 e K1 e com relagao a distancia. Usa-
remos o0 c6digo mostrado na Tabela 7.1 para identificar as estrelas nos graficos.
Os nimeros em vermelho se referem a estrelas com erros altos na determinagao da
metalicidade. FEssas estrelas devem ser usadas na analise dos dados com cuidado,
pois as larguras equivalentes das DIBs podem ter contaminacao de linhas metalicas
fracas.

Nos graficos de EW DIBs x E(b—y) analisamos somente as estrelas cujo excesso
de cor foi determinado por Reis (2008). Nos graficos de EW DIBs x distancia
utilizamos somente estrelas com distancia menor que 500 pc por causa dos erros nas
distancias.

Tabela 7.1: Cédigo utilizado na identificacdo das estrelas nos graficos dessa secdo e do capitulo
9, os asteriscos se referem aos dados com indeterminacao alta na metalicidade

| Codigo | Objeto | Codigo | Objeto

1* HD150193 12 PDS387
2% HD19073 13 PDS395
3 PDS057 14 PDS398A
4 PDS076 15% PDS399N
5 PDS078 16 PDS473
6 PDS080 17 PDS514
7 PDS303 18* PDS543
8* PDS327 19 * PDS545
9 PDS339N 20 PDS564
10 PDS340 21* PDS581
11* PDS377A

Na figura 7.3 observamos nos graficos de EW 5780 x E(b — y), EW 5797 x
E(b—vy), EW 6196 x E(b—y) e EW 5850 x E(b—y) a existéncia de dois grupos:
um com largura equivalente proximo de zero até E(b—1y) ~ 0,030 e um outro grupo
onde os valores de larguras equivalentes apresentam uma tendéncia de aumento com
o excesso de cor, apesar da maior dispersao dos dados.
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Figura 7.3: Correlagio entre EW DIBs e o excesso de cor: a) EW 5780 x E(b—y) b) EW 5797
x E(b—1y) c) EW 5850 x E(b—1y) d) EW 6196 x E(b— y) (Os nimeros em vermelho se referem

a estrelas com incerteza alta em metalicidade)
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Na figura 7.4 verificamos nos graficos de EW 6270 x E(b — y), EW 6284 X
E(b—y), EW 6379 x E(b—y), EW 6613 x E(b— y) a existéncia de dois grupos:
um com largura equivalente proximo de zero até E(b—y) ~ 0,030 e um outro grupo
onde os valores de larguras equivalentes apresentam uma tendéncia de aumento com
o excesso de cor, apesar da maior dispersao dos dados.
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Figura 7.4: Correlagio entre EW DIBs e o excesso de cor: a) EW 6270 x E(b—y) b) EW 6284
x E(b—y) c) EW 6379 x E(b—y) d) EW 6613 x E(b—y) (Os nimeros em vermelho se referem
a estrelas com incerteza alta em metalicidade).
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Na figura 7.5 observamos que os graficos de EW 5780 x EW Cai1r, EW 5797
x EW Cai1r, EW 5850 x EW Cai1r e EW 6196 x EW Call apresentam comporta-
mento semelhante, com um grupo com EW Ca1l entre 0 e 0,1 A e um segundo grupo
com EW Catl entre 0,3 ¢ 0,5 A. As EW DIBs sdo maiores no segundo grupo do que
no primeiro. Esse comportamento revela que as EW DIBs tendem a acompanhar o
comportamento da EW Catr .

0,5 T T T T T T 0,20 T T T T T T
T
04l 15 i 1
’ T 1w 015} 15
1 l‘_{ »—lr«
< 03r b < 8
< ~ 0,10 - .
8 11 i 'C; ! 1 !
5 02F .4 ] 5 13 12
i w12 =21
= y < 0,05 1= 7
W pgqfp14x =21 n i w 143‘2 7
' Py | 20 »
16
0.0l 5,10 16 | 0,00r ="
-0,1 I L L L L L L -0,05 1 L L L L L
o0 01 02 03 04 05 06 07 0,0 0,1 0,2 03 0,4 0,5
EW Ca ll (&) EW Ca Il (&)
0,25 T T T T T T 0,10 T T T T T T
0,20 B 15
' F l 1
1
< 0,15 E < % ‘19
23 8 0,05F
8 010 © 8
s F 7 [
7
Z Ry A |
L s 8 i
0,05 ) . 22; 1
"o 7 T2
5 111216 e
000F W02 " 7 0,00 5 02016
0,0 0,1 0,2 0,3 0,4 0,5 0,0 0,1 0,2 0,3 0,4 0,5
EW Call (&) EW Call (&)

Figura 7.5: Correlagao entre EW DIBs e EW Cali: a) EW 5780 x EW Caii b) EW 5797 x
EW Cati c) EW 5850 x EW Cailr d) EW 6196 x EW Ca1l (Os nimeros em vermelho se referem
a estrelas com incerteza alta em metalicidade).
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Na figura 7.6 observamos que os graficos de EW 6270 x EW Cai1r, EW 6284
x EW Cai1r, EW 6379 x EW Cai1r e EW 6613 x EW Call apresentam comporta-
mento semelhante, com um grupo com EW Ca1l entre 0 e 0,1 A e um segundo grupo
com EW Catl entre 0,3 ¢ 0,5 A. As EW DIBs sdo maiores no segundo grupo do que
no primeiro. Esse comportamento revela que as EW DIBs tendem a acompanhar o
comportamento da EW Catr .

0,25 T T T T T T T T T T T

14+ 1
0,20 - B 12 F j 15 B
T 19 —
. 10t ‘ i
< 015} L g < 19
- y 15 0,8 L - .
E + § 1 BE
© 0,10} _ Q o6} =
= 8. =z 12
"u005 1 ‘ mesr liﬁu ]
[l B &1 ] 02+ 2§ . 1
142 2 7 5:;3 16 7
0,00 - 5-12-16 u B 0,0+ 14-10. u i
| | | L I ! _012 ! ! | | | !
00 01 02 03 04 05 00 01 02 03 04 05
EW Ca Il (&) EW Ca ll(A)
0,25 — . . . . . 0,25 — . . ; : .
0,20 F J 0,20 | J
47
Z 015} _ g 015¢ . T 1 .
.y - 19 ® L f 1 8
g - — 1
™ I o 0110} T
© 010L 1 2 11 45
= 8 = 24
w a— Woopo5; Emex :
11 15 -
005F LI i b 14 20 7
2 7 000 m = - 1
o 1216
000l HEm - 1
1 1 1 1 1 L .0105 1 1 1 | ! !
0,0 0,1 0,2 0,3 0,4 0,5 0,0 0,1 0,2 03 0,4 0,5
EW Ca Il (R) EW Ca Il (&)

Figura 7.6: Correlagao entre EW DIBs e EW Cali: a) EW 6270 x EW Cail b) EW 6284 x
EW Car1i c) EW 6379 x EW Cau d) EW 6613 x EW Ca11 (Os nimeros em vermelho se referem
a estrelas com incerteza alta em metalicidade).
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Na figura 7.7 nos graficos de EW 5780 x EW Nar1, EW 5797 x EW Na1, EW
5850 x EW Nar1e EW 6196 x EW NaT verificamos que a EW das DIBs sofre uma
transiciio de ~ 0 para valores maiores quando a EW Nat1 > 0,12 A. Nos graficos de
EW 5780 x EW Nat1, EW 5797 x EW Nate EW 6196 x EW NaTt o salto ¢ mais
evidente.
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Figura 7.7: Correlagao entre EW DIBs e EW Na1: a) EW 5780 x EW Nal b) EW 5797 x
EW Nat c¢) EW 5850 x EW Na1d) EW 6196 x EW Na1 (Os nameros em vermelho se referem a
estrelas com incerteza alta em metalicidade).
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Na figura 7.8 nos graficos de EW 5780 x EW Nar1, EW 5797 x EW Na1, EW
5850 x EW Nar1e EW 6196 x EW NaT verificamos que a EW das DIBs sofre uma
transicdo de ~ 0 para valores maiores quando a EW Na1 > 0,12 A.
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Figura 7.8: Correlagao entre EW DIBs e EW Nat: a) EW 6270 x EW Nail b) EW 6284 x
EW Nat c¢) EW 6379 x EW Na1d) EW 6613 x EW Na1 (Os ntmeros em vermelho se referem a
estrelas com incerteza alta em metalicidade).
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Na figura 7.9 verificamos que nos gréaficos de EW 5780 x EW K1, EW 5797 x
EW K1, EW 5850 x EW KI e EW 6196 x EW KT as larguras equivalentes das
DIBs tendem a aumentar seu valor conforme a EW K1 aumenta, correlacionando-se

bem com K1 .

0r [ . . . . ] . . . . . .
' T1s 051 1
06 - . “’%
- 04} .
~ 05} i _
< <
. i 03} .
8 04r L. 5
N~ - ~
L o3t B g 202
z " " = 02r 1 ]
Ll 1 - 10}
02F & 5 7 w s
0,1+ &8 q
o1l ¥, 1 R
u Gy m{gn
00} i 0,0+ ?7 4
00 01 02 03 04 05 06 07 00 01 02 03 04 05 06
EWK 1 (R) EWK I (A)
o2s] . . . . . ] oral . . . . . :
18
+ 012} R
0,20 F i
2 2 0,10} .
3 0,15+ E g 0,08} T i
0 by 1
2 o0} 1 S 006F - 1
u 0.05 [ \i\ls w19 . 0,04 21 ’i‘s ]
,Uo - ! 1 [
I 2. 002f su & 1
61114 124 "
000 === 1 000[ deutem .
00 01 02 03 04 05 06 00 01 02 03 04 05 06
EWKI (A) EWK I (A)

Figura 7.9: Correlagdo entre EW DIBs e EW K1: a) EW 5780 x EW K1b) EW 5797 x EW
Kr1c) EW 5850 x EW K1d) EW 6196 x EW KT (Os nimeros em vermelho se referem 2 estrelas
com incerteza alta em metalicidade).
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Na figura 7.10 verificamos que nos graficos de EW 6270 x EW K1, EW 6284
x EW K1, EW 6379 x EW KI e EW 6613 x EW KT as larguras equivalentes das
DIBs tendem a aumentar seu valor conforme a EW K1 aumenta, correlacionando-se
com KT.
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Figura 7.10: Correlagao entre EW DIBs e EW K1: a) EW 6270 x EW K1b) EW 6284 x EW
Kr1c) EW 6379 x EW K1d) EW 6613 x EW K1 (Os nimeros em vermelho se referem 2 estrelas
com incerteza alta em metalicidade).
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Na figura 7.11 nos graficos de EW 5780 x distancia, EW 5797 x distancia, EW
5850 x distancia e EW 6196 x distancia verificamos a existéncia de dois grupos, um
grupo com EW das DIBs =~ 0 e o outro grupo com largura das DIBs maiores. Con-
tudo, nao ha nenhuma correlacao da largura equivalente das DIBs com a distancia.

Distancia (pc)

Distancia (pc)

B2 [ 015
0.20F 11 .
1
0.10F 8
0.15F .
= 6 20 =
= = 1
g 144 g ~+—
& o.r0] 4 17 5 11
g E oosF 4 P
i3 14,
0.05F : #3620 3.7
: )
10917 13 5 1091617 14 5
o.00f - 1 0.00+ i
EEEEEEETE RN EEE P AR EEEEE PN ERET RN o sl b b b
0 100 200 300 400 500 0 100 200 300 400 500
Distancia {(pc) Distancia (pc)
Q) [T e e . QA [T e e
1
0.030f 1 0.030F 1
1
a2 = 1
0.020f ] 620F ‘+~ ]
< g 0.020 11+
[se] —
[Tel =)
5 : 44
0.010F 1 0.010F
11 3
14941617613 205 Fi 1491617613 205 %
0.000fF 1 o.000F 1
[ENEEEEEEE FTETEEEETE MR EEEEETS N SRR EEEE S EE TR T TN RN R SR TR NN T T AR SRR T
0 100 200 300 400 500 0 100 200 300 400 500

Figura 7.11: Correlagao entre EW DIBs e distancia: a) EW 5780 x distancia b) EW 5797 x
distancia ¢) EW 5850 x distancia d) EW 6196 x distancia (Os ntimeros em vermelho se referem
A estrelas com incerteza alta em metalicidade).
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Na figura 7.12 nos graficos de EW 6270 x distancia, EW 6284 x distancia, EW
6379 x distancia e EW 6613 x distancia verificamos a existéncia de dois grupos, um
grupo com EW das DIBs ~ 0 e o outro grupo com EW das DIBs maiores. Nova-
mente nao ha nenhuma correlagao da largura equivalente das DIBs com a distancia.
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Figura 7.12: Correlagao entre EW DIBs e distancia: a) EW 6270 x distancia b) EW 6284 x
distancia ¢) EW 6379 x distancia d) EW 6613 x distancia (Os ntimeros em vermelho se referem
a estrelas com incerteza alta em metalicidade).

Analisando os graficos das correlagoes das larguras equivalentes das DIBs com
relacao aos parametros do meio interestelar podemos verificar que

1. A largura equivalente das DIBs mostra uma excelente correlacao com a largura
do K1 e apenas uma tendéncia de correlacao com a largura equivalente do
Call . Galazutdinov et al.(2004) mostraram que as DIBs 5797 e 5850 A se
correlacionam bem com K1, assim como nos nossos resultados.

2. A largura equivalente das DIBs nao correlaciona com o excesso de cor E(b—v)
e a largura equivalente do Na1. Contudo a largura equivalente das DIBs s6
se torna significativa para linhas de visada com E(b — y) > 0,040, que é o
excesso cor tipico de uma nuvem interestelar difusa. O mesmo ocorre para o
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Na1, onde a EW das DIBs sofre uma transicao de ~ 0 para valores maiores
quando a EW Nat > 0,12 A.

3. A largura equivalente das DIBs nao apresenta correlagao com a distancia.

7.3.1 Eficiéncia de producao das DIBs

Snown e Cohen (1974) relataram a diminui¢ao da intensidade das DIBs em nuvens
escuras. Adamson et al. (1991) mostraram que a DIB 5780 A é 2,8 vezes menor
em Touro do que no meio interestelar médio e a DIB 5797 A ¢ 1,6 vezes menor.
Adamson et al.(1991) sugeriram que as DIBs devem ser produzidas na superficie da
nuvem como mostraram a eficiéncia de producio da DIB (EW 5780/E(B-V)), que
diminui & medida que se penetra nas nuvens de Touro e p Oph. Veja a figura 7.13.
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Figura 7.13: Eficiencia de produgao da DIB 5780 A conforme se penetra nas nuvens de p Oph e
Touro (Adamson et al 1991)

Como as estrelas estudadas s@o estrelas HAeBe, as mesmas estao proximas a
regioes de formacao estelar, sendo natural verificar como ¢é a eficiéncia de producao
da DIB com relagao a penetragdo nas nuvens. Como podemos ver na figura 7.14
as DIBs 5780, 5797, 6196, 6284 e 6613 A apresentam o mesmo comportamento
descrito por Adamson et al.(1991), ou seja, diminuem a eficiéncia de produgao da
DIB conforme se penetra nas nuvens. Observe no entanto que nossa faixa de valores
de excesso de cor ¢ muitas vezes mais restrita que a de Adamson et al. (1991). Por
esse motivo nao se observa uma queda tao acentuada nos nossos graficos.
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Figura 7.14: Eficiéncia de producio das DIBs 5780 A, 5797 A, 6196 A, 6284 A e 6613 A: a) Log
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Capitulo 8

Bandas circunstelares difusas

Como nossos alvos sao compostos por estrelas Ae/Be de Herbig, objetos jovens
que ainda possuem disco, ¢ natural fazer a seguinte pergunta: serd que as bandas
difusas medidas podem ter origem circunstelar?

A procura por bandas circunstelares difusas (DCBs) é motivada pelo forte im-
pacto na teoria de DIBs. A razao é que o ambiente circunstelar apresenta-se ine-
rentemente simples para a interpretacao das observacoes. Quando se detecta um
banda difusa no meio interestelar nao se sabe ao certo sob quais condicoes quimicas
e fisicas a mesma estd sendo produzida. Isto porque o material ao longo da linha
de visada pode ter uma historia diferente, como por exemplo, ter sofrido choques,
estar exposto a forte campo de radiacao. No meio circunstelar nao somente seriam
conhecidos os parametros de densidade, temperatura e composi¢ao quimica de forma
mais precisa, mas a localizacao do material seria inambigua. Uma estrela com ma-
terial circunstelar quase sem material interestelar ao longo de sua linha de visada
permitiria a confirmacao ou nao das DCBs.

A presenca ou auséncia das bandas difusas no meio circunstelar é de extrema
importancia na determinagao de ambientes que previlegiem ou nao a permanéncia
dos “carriers". Assim, dando um passo importante para que candidatos a “carri-
ers'"possam ser propostos ou descartados (Seab 1995).

Analisando nossa amostra verificamos que as estrelas PDS339, PDS340, PDS395,

PDS473 e PDS514 nao apresentam nenhuma das DIBs estudadas, como pode ser
visto nas figuras 8.1, 8.2, 8.3, 8.4 e 8.5 .

91
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Figura 8.1: Espectros das estrelas PDS339, PDS340, PDS395, PDS473, PDS514, nas quais nao
foram detectadas as DIBs 5780, 5797



Bandas circunstelares difusas 93

5850

1.00 WM\/\MWM%W

PD5339

090 WWWWMWW

PD5340

0.80 %WWWWW%M\M\/\,\/\/\/MW

- PDS395

0.70 WMWWWM%WW%

Intensidade

- PDS473
0~60WWMMWWMMWW
PD5514
0.50: ol
Sa46 Do45 Saol D007

Figura 8.2: Espectros das estrelas PDS339, PDS340, PDS395, PDS473, PDS514, nas quais nao
foram detectada a DIB 5850
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Figura 8.3: Espectros das estrelas PDS339, PDS340, PDS395, PDS473, PDS514, nas quais nao
foram detectadas as DIBs 6270 e¢ 6284



Bandas circunstelares difusas 95

6379

PD5339

o WWWWW

PD5340

Mmmwwww

- PDS395

0.70 WWWWMN\%WWUWWWW

PD5473

B0 WWWMMWWW

. PDS514

Intensidade

0500 0 v v v v v o b by
6374 6376 BA7E £.4350 Lan’ Lind
A (&)

Figura 8.4: Espectros das estrelas PDS339, PDS340, PDS395, PDS473, PDS514, nas quais nao
foram detectada a DIB 6379
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Figura 8.5: Espectros das estrelas PDS339, PDS340, PDS395, PDS473, PDS514, nas quais nao
foram detectada a DIB 6613
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Analisando o material circunstelar dessa estrelas temos que:

e PDS339: Apresenta variagao fotométrica (Guimaraes et al. 2006), um disco
com falta de emissao de silicato devido a auséncia de graos de silicato pequenos
no disco, devido ao crescimento dos graos e a remocao de graos pequenos pela
pressdo de radiacao (Meeus et al. 2002). Mas nenhum dado de posicionamento
do disco foi encontrado na literatura.

e PDS340: Liu et al. (2003) utilizando interferometria no infravermelho médio
e observagoes de imageamento direto observou-se emissoes circunstelares em
AN 10,3, 11,7, 12,5 18,0 e 24,5 pm na PDS340. Através das observagoes de
interferometria detectaram-se um disco, com inclinacao de 45° 4+ 15° com res-
peito a face do disco, um semi-eixo maior posicionado com angulo de 150°+15°
(de leste para norte) com um didmetro de 25 UA. As imagens diretas (18,0
e 25 pum) mostram evidéncia de poeira fria com espalhamento estendido de
30-40 UA da estrela. As imagens diretas também evidenciam uma inclinac¢ao
do disco.

e PDS395: Meeus et al. 1998 relatam que a PDS395 nao apresenta em sua linha
de visada nenhuma nuvem densa e nao apresenta qualquer variacao substancial
em seu brilho. Esses fatores juntamente com excesso de cor apresentado no
infravermelho, causado pelo disco de poeira, levam a crer que a estrutura do
disco esta orientado com o p6lo do objeto com respeito ao observador..

e PDS473: Isella et al. (2007) mostram novas observagoes do disco da PDS473
no continuo de poeira de 0,87 a 7 mm, linhas de 2CO (J=2-1 e J=3-2) e
1BCO (J=1-0), encontrando forte evidéncia que o material estd em rotagao
kepleriana ao redor da estrela central de 2,6 M. A inclinacao do disco com
respeito a linha de visada é de 46° £4° com uma posi¢ao angular de 128° +4°.

e PDS514: Raman et al. (2005) mostram observagoes de arranjos submilimé-
tricos da estrela PDS514 em 1,3 mm de emissao do continuo e 2C' J=2-1 em
linhas de emissao que revelam o disco circunstelar. A emissao do continuo é
centrada na posicao da estrela. A partir dela se estima a massa do disco em
aproximadamente 0,02 M,. As imagens de CO mostram partes da posigao e
velocidade que é bem calculada pela rotacao kepleriana com baixa inclinacao
com a linha de visada. O raio do disco é de 235 UA, e a inclinagao é de 13°.

Relembrando da anélise do material interestelar na linha de visada dessas es-
trelas, utilizando os mapas no capitulo 6, podemos sumarizar o comportamento do
avermelhamento interestelar da seguinte forma:

1. Nafigura 6.6 no mapa de b x [ podemos ver as trés estrelas proximas a PDS339.
No mapa IRAS verificamos que os ambientes das quatro estrelas sao parecidos.
No grafico de b x d verificamos que a estrela mais proxima é a “3". Com auxilio
dos graficos podemos ver que o avermelhamento da estrela “3"descreve melhor
o avermelhamento do meio. Assim, E (b — y) esta entre 0,010 e 0™, 02.
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2. A figura 6.7 no mapa de b x [ nos mostra que existem 2 estrelas proximas a
PDS340. No mapa IRAS verificamos que os ambientes das estrelas sao pare-
cidos. No grafico de b x d observamos que a PDS340 localiza-se depois da
estrela 2 e antes da "1". Quando analisamos o ultimo grafico vemos que o
avermelhamento da PDS340 é menor que o avermelhamento da estrela “1"e
maior que o avermelhamento da estrela “2", que se encontra antes da PDS340.
Como a PDS340 esta mais proxima da estrela “1"supomos que o avermelha-
mento da PDS340 (em torno de é 0™,04) represente o avermelhamento do
meio interestelar.

3. Nafigura 6.9 no mapa b x lidentificamos duas estrelas proximas a PDS395. No
mapa IRAS verificamos que os ambientes das estrelas sdao parecidos. No grafico
de b x d verificamos que a estrela PDS395 esta entre as estrelas “1"e “2". No
grafico de b x E(b-y) verificamos que a PDS395 apresenta um avermelhamento
menor do que as estrelas que estao a sua volta e o avermelhamento parece
estar coerente com o baixo avermelhamento apresentado na regiao. Assim o
avermelhamento do meio deve ser menor que 0, 020.

4. Na figura 6.11 no mapa b x [identificamos a estrela mais proxima a PDS473.
No mapa IRAS verificamos que os ambientes das duas estrelas sao parecidos.
Com o grafico de b x d verificamos que as distancias das duas sao parecidas,
dentro dos limites de erro. Assim, o avermelhamento do meio interestelar deve
ser proximo da estrela "1", ou seja, entre 0™, 14 e 0™, 19.

5. Na figura 6.12 no mapa b x [ identificamos trés estrelas proximas da PDS514.
No mapa IRAS verificamos que os ambientes das estrelas sao parecidos. Ana-
lisando o grafico de b x d verificamos que a estrela mais proxima a PDS514
é a estrela "2". Assim o avermelhamento do meio interestelar deve ficar entre
—0™,012 e 0™, 000.

Em resumo, o avermelhamento na linha de visada dessas estrelas é muito baixo,
com excecao da estrela PDS473. Veja a a tabela 8.1.

Tabela 8.1: Avermelhamento do meio interestelar das estrelas em que ndo foram detectadas
DIBs. O valor com * foi determinado pela fotometria da estrela.

‘ Objeto ‘ E(b-y)mag ‘
PDS339 | 0,010 - 0,020
PDS340 0,04 *
PDS395 < 0,020
PDS473 | 0.14-0,19
PDS514 | -0,012 - 0,00
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A estrela PDS473 apresenta um avermelhamento entre 0™, 14 e 0™, 19 e nao de-
tectamos DIBs em sua linha de visada. Contudo, esse valor, é dado por uma estrela
que parece estar muito mais longe do que a estrela-alvo. Mais estudos sobre o am-
biente dessa estrela faz-se necessario.

Como pode se ver na figura 8.6, o comportamento do géas interestelar na linha
de visada dessas estrelas pode ser sumarizado do seguinte modo:

1. As linhas de Cal1 das estrelas PDS340, PDS473 e PDS514 estao em emissao
evidenciando atividade circunstelar. Para as estrelas PDS339 e PDS395 as
linhas de Call ndo sido encontradas.

2. As linhas de NaT encontram-se em emissao nas estrelas PDS339, PDS340,
PDS473 e PDS514 sendo um indicio de atividade circunstelar. Na estrela
PDS395 a intensidade da linha de Na1 é pequena com largura equivalente de
0,109 + 0,006 A.

3. A linha de K1 é inexistente nas cinco estrelas analisadas.

Em conjunto, esses resultados afirmam que as estrelas PDS339, PDS340, PDS473
e PDS514 devem apresentar material circunstelar por causa das componentes em
emissao nas linhas de Call e Nal e que o gas interestelar na linha de visada dessas
estrelas deve ter baixa densidade, principalmente no caso do K1 que nao ¢ detectado
em nenhuma estrela.

Numa andlise mais completa vemos que essas estrelas apresentam pouca poeira e
pouco gés em sua frente, por causa dos baixos valores de excesso de cor e densidade
do gés nas linhas de visada. Sendo assim, sugere-se que estamos vendo apenas a
contribuigdo circunstelar. Como nao estamos detectando as DIBs em estudo acre-
ditamos que o meio circunstelar das estrelas HAeBe nao seja o ambiente propricio
para a producao ou a permanéncia dos “carriers”.

De todas as estrelas que nao apresentam DIBs e parecem apresentar material
circunstelar a estrela mais interessante é a PDS514. Ela apresenta avermelhamento
entre —0™,012 e 0™, 0, ou seja, essencialmente nao ha material interestelar na sua
direcao. Assim esta estrela fornece a melhor evidéncia de que as DIBs sao realmente
caracteristicas do meio interestelar difuso.
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Capitulo 9

Familias de DIBs

A proposta de familias de DIBs surge com o intuito de separar DIBs com com-
portamento idéntico em linhas de visada diferentes. Isto porque se DIBs da mesma
familia fossem produzidas pelos mesmos “carriers", seu comportamento deveria ser
idéntico nos varios ambientes. Até hoje, entretanto, nao foram encontradas DIBs
com comportamento idéntico, somente DIBs com comportamento semelhante. Por
esse motivo familias de DIBs sao definidas como um grupo de DIBs que tenham
comportamento semelhante em ambientes diferentes (Josafatsson e Snow 1987, Kre-
lowski e Walker 1987, Cami et al. 1997, Porceddu et al. 1991, Moutou et al. 1999,
Wszolek e Godlowski 2003). Esse comportamento semelhente pode indicar que as
DIBs possuam propriedades quimicas e fisicas semelhantes, como potencial de ioni-
zagao, estabilidade estrutural, geometria, tamanho etc.

Josafatsson e Snow (1987) analisaram a correlagdo mitua entre as DIBs 5705,
o778, 5780, 5797, 5844 e 5849 A e encontraram trés grupos distintos. Um grupo
formado pelas DIBs estreitas 5780, 5797 e 5849 A que apresentam boa correlacio
uma com a outra e com E(B—V); o segundo grupo formado pelas DIBs 5778 e 5844
A que apresentam uma boa correlacao mitua. E a banda 5705 A que se correlaciona
fracamente com todas as outras DIBs e com o E(B — V).

Krelowski e Walker (1987) mediram as DIBs em ( Perseus e separaram as DIBs
em trés grupos : o primeiro formado pelas DIBs largas 4430 e 6180 Ao segundo
formado pelas DIBs 5780, 6196, 6203, 6269 e 6284 A e o terceiro formado pelas
DIBs 5797, 5850 , 6376, 6379 ¢ 6613 A.

Cami et al. (1997) analisaram 44 DIBs na regido 4501 a 6811 A e isolaram duas

familias de DIBs: A primeira familia formada pelas DIBs 5797, 6379 e 6613 A e a
segunda familia formada pelas DIBs 4501, 5789, 6353 e 6792 A.

101
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9.1 Correlacao entre DIBs

Como descrito anteriormente, na literatura foram utilizados varios métodos para
se encontrar familias de DIBs. Nessa secao analisaremos o comportamento mutuo
das DIBs, utilizando o método de Josafatsson e Snow (1987) e Cami et al. (1997).
Apresentamos nos graficos na figura 9.1 o comportamento das DIBs uma em relagao
a outra.

Como mostrado na figura 9.1 a grande maioria das DIBs parece se correlacionar.
Os coeficientes de correlacao estao listados na tabela 9.1.

Tabela 9.1: Coeficiente de correlacdo entre DIBs, os valores entre parénteses sdo os desvios
padrao

6613 6379 6284 6270 6196 5850 5797
5780 0,90 (0,51) 0,87 (0,31) 0,87 (1,47) 0,93 (0,30)  0,94(0,12) 0,88 (0,22)  0,94(0,43)
5797 0,97 (0,51) 0,98 (0,31) 0,75 (1,47) 0,95 (0,30) 0,93 (0,12) 0,98 (0,22)
5850 0,98 (0,51) 0,96 (0,31) 0,70 (1,47) 0,93 (0,30) 0,92 (0,13)
6196 0,90 (0,51) 0,88 (0,31) 0,84 (1,47) 0,96 (0,30)
6270 0,89 (0,51) 0,92 (0,31) 0,85 (1,47)
6284 0,69 (0,51) 0,65 (0,31)
6379 0,95 (0,51)

Se duas linhas de absorcao sao originadas na mesma transi¢ao molecular é de se
esperar que a correlacao entre as duas produza um coeficiente de correlacao muito
proximo de 1. Como estamos procurando DIBs com comportamento semelhante é
de se esperar que o coeficiente de correlacao entre duas bandas também se aproxime
de 1. Nao encontramos nenhuma banda com comportamento idéntico, o que nos
leva a escolher como critério de semelhanca um coeficiente de correlagao no minimo
igual a 0,85.

Usando esse critério analisamos a tabela 9.1 e observamos que as DIBs 5797, 5850,
6196, 6379 e 6613 A correlacionam-se bem entre si. A DIB 6284 A correlaciona-se
bem somente com as DIBs 6270 e 5780 A. As DIBs 5780 e 6270 A correlacionam-se
bem com todas as DIBs da amostra.

Diante deste panorama podemos dividir as DIBs em trés grupos distintos: O
primeiro formado pelas DIBs 5797, 5850, 6196, 6379 e 6613 A que correlacionam-se
bem entre si e niio correlacionam bem com 6284 A. Um segundo grupo formado
pelas DIBs que correlacionam-se bem com todas as DIBs em estudo. E a DIB 6284
A que correlaciona bem somente com as DIBs 5780 e 6270 A. Com esse resultado
observamos que as DIBs com largura equivalente parecida tendem a pertencer ao
mesmo grupo, de acordo com Moutou et al. (1999).
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Tabela 9.2: Familia de DIBs encontradas na literatura

Autores familia 1 familia 2 familia 3
Chlewicki et al. . (1986) A\ 5797, 5850 A\ 5780, 6195, 6203,
6269 ¢ 6284
Krelowski & Walker (1987) A 4430 e 6180 AN 5780, 6196, 6203, MM 5797, 5850, 6376,
6269 e 6284 6379 e 6613
Josafatsson & Snow (1987)  AX 5780, 5797, 5849 A\ 5778 e 5844
Cami et al. . (1997) A\ 5797, 6379, 6613 A\ 4501, 5789, 6353 e
6792

Na literatura encontramos as familias apresentadas na tabela 9.2. Verificamos
que as familias encontradas em nosso trabalho nao coincidem exatamente com as
familias apresentadas. Contudo, nosso primeiro grupo se parece muito com a familia
"3"de Krelowski & Walker (1987). O nosso segundo grupo se parece mais com a
familia "2"de Krelowski & Walker (1987) e Chlewicki et al. (1986).
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9.2 Razoes das DIBs

9.2.1 Razoes de DIBs versus excesso de cor

Estudaremos as razoes de DIBs com relacao aos parametros do meio interestelar
tentando separar as razoes de DIBs com comportamento semelhante. O caso mais
relevante foi observado entre as DIBs 5780 e 5797 A. A DIB 5780 A apresenta um
aumento da sua intensidade em nuvens do tipo oSco e a DIB 5797 A apresenta um
aumento de sua intensidade em nuvens do tipo (Oph. Assim, quando se compara a
razao dessas duas DIBs é possivel separar os dois tipos de nuvens, como discutido
em Krelowski & Sneden (1995), Cami et al. (1997) e Cox et al. (2006). Comegemos
analisando o comportamento das razoes com relagao ao excesso de cor.

Na figura 9.2a observamos a relagao entre EW 5780/5797 x E(b—1y) dois grupos.
Um grupo de estrelas com 0,0 < razdo < 2,0 e -0™,025 < E(b—y) < 0™20 e o0
outro grupo com 3,0 < razao < 6,0 e 0™,025 < E(b—y) < 0™,125. Esses dois
grupos se encaixam na descrigao das familias oSco e (Oph.

Analisando os dois grupos encontrados na figura 9.2a podemos verificar que o
primeiro grupo, formado pelas estrelas 5, 16, 13, 17, 9 e 10, apresenta em sua linha
de visada nuvens do tipo (Oph, onde a producio da DIB 5797 A é mais eficiente
(familia ¢). O segundo grupo, formado pelas estrelas 7, 4, 3, 6, 14, 11 e 20 (a estrela
20 nao aparece no grafico por causa da escala) apresenta em sua linha de visada
nuvens do tipo 0Sco, onde a producio da DIB 5780 A é mais eficiente (familia o).

Na figura 9.2b observamos na relacdo entre EW 5850/5780 x E(b—y) um grupo
com 0,00 < razdo < 0,25 e 0™,25 < E(b—y) < 0™, 10 e outro grupo com 0,5 < ra-
zao < 1,5e —0™,025 < E(b—y) < 0™,20. Nesse grafico as estrelas que compoem as
familias sigma e zeta, sao as mesmas identificadas na figura 9.2a, mas encontram-se
na parte inferior dos graficos. A localizacao das familias no grafico muda conforme
a razao das DIBs utilizadas.
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Na figura 9.3a observamos na relacdo 6196/5780 x E(b — y) um grupo com
0,00 < razao < 0,25 e 0™,025 < E(b—y) < 0™,10 e um outro grupo com 0,5 <
razio < 1,5 e —0™,025 < E(b—y) < 0™, 20.

Na figura 9.3b observamos na rela¢ao 6270/5780 x E(b — y) dois grupos, um
grupo com 0,0 < razdo < 0,5 e 0™,025 < E(b—y) < 0™,10 e um outro com
0,4 <razdo < 1,4e —0™,02 < E(b—1y) < 0™,20. Na figura 9.3a e na figura 9.3b
observamos novamente que o primeiro grupo pertence a familia ¢ e o segundo a
familia .
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Na figura 9.4a observamos na relagao 5780/6284 x FE(b — y) que os dados apre-
sentam 0,0 < razao < 4,0 e —0™,02 < E(b—y) < 0™,20. Observamos também
que nao existe a separacao em familia o e (.
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Na figura 9.4b observamos na relagao 6379/5780 x E(b— y) que os dados apre-
sentam 0,0 < razao < 2,0 e -0™,02 < E(b—y) < 0™,20. Novamente o primeiro
grupo pertence a familia o e o segundo a familia (, apesar da estrela 16 que pertence
a familia ¢ ter razao bem proxima das estrelas da familia o.
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Figura 9.4: Correlagio entre as razdes das DIBs e excesso de cor: a) EW 5780/6284 x E(b—y)
(estrelas 7 e 14 ndo aparecem no grafico pois o mesmo foi escalonado de maneira que pudesse ser
comparado com os outros graficos) b) EW 6379/5780 x E(b —y)

Na figura 9.5a observamos na relagdo EW 6613/5780 x E(b — y) dois grupos,
um com 0,0 < razdo < 0,5 e 0™,025 < E(b—y) < 0™,10 e outro grupo com 0,5<
razao < 1,5 e —0™,02 < E(b—y) < 0™,20.

Na figura 9.5b observamos na relagio EW 5850/5797 x E(b — y) dois grupos,
um grupo com 0,0 < razdo < 0,5 e 0™,025 < E(b—y) < 0™,10 e um outro grupo
com 0,5 < razdo < 2,0 e —0",02 < E(b—y) < 0™,20.

Nas figuras 9.5a e 9.5b observamos que os dois grupos encontrados podem ser
identificados como o primeiro grupo sendo a familia o e o segundo sendo a familia

.
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Figura 9.5: Correlagio entre as razdes das DIBs e excesso de cor: a) EW 6613/5780 x E(b—y)
b) EW 5850/5797 x E(b— )
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Na figura 9.6a observamos na relacdo EW 6196/5797 x E(b — y) que os dois
grupos mencionados anteriormente nao se apresentam de forma muito distinta. Ha
uma sugestdo de um grupo com 0,0 < razao < 0,5e 0",02 < E(b—y) < 0™ 10
e um outro com 0,5 < razao < 1,5 e —0™,02 < E(b—y) < 0™,20. Na figura
9.6a observamos novamente que o primeiro grupo pode ser indicado como a fami-
lia 0 e 0 segundo como a familia (, mas a estrela 7 teria ficado no grupo da familia (.

Na figura 9.6b observamos na relagaio EW 6270/5797 x E(b — y) dois grupos,
um grupo com 0,0 < razdo < 0,5 e 0™,02 < E(b—y) < 0™,10 e o outro com 0,5
< razao < 1,6 e —0™,02 < E(b—y) < 0™,20. Observamos que os dois grupos en-
contrados podem ser divididos como o primeiro grupo sendo a familia o e o segundo
sendo a familia ¢, mas a estrela 11 teria ficado no grupo da familia (. Assim nao
conseguimos diferenciar as familias de forma inequivoca.
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Figura 9.6: Correlagio entre as razoes das DIBs e excesso de cor: a) EW 6196/5797 x E(b—y)
b) EW 6270/5797 x E(b— )

Na figura 9.7a observamos na relagio EW 5797/6284 x E(b — y) o mesmo que
acontece na figura 9.6a. Ha uma sugestao de um grupo com 0,0 < razao < 0,5 e
0m,03 < E(b—y) <0™,10 e o outro grupo com razao > 0,5 e¢ —0™,02 < E(b —y)
< 0™, 20, mas insuficiente para diferenciarmos o comportamento em familias ( e o.

Na figura 9.7b observamos na relagao de EW 6379/5797 x E(b — y) um grupo
com 0,0 < razdo < 0,5 ¢ 0,025 < E(b—y) < 0™,10 e o outro grupo com razio
> 0,50 e —0™,02 < E(b—1y) < 0™,20. Observamos que as estrelas 4 e 11 que
pertencem a familia o passam a ter razoes parecidas com estrelas da familia (. Nao
sendo possivel diferenciar completamente as familias.
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Figura 9.7: Correlagao entre as razoes das DIBs e excesso de cor: a) EW 5797/6284 x E(b —
y) (estrela 14 se encontra fora do grafico para facilitar a comparacdo entre os graficos) b) EW

6379/5797 x E(b—y)

Nas figuras 9.8a e 9.8b observamos nas relagoes 6613/5797 x E(b—y) e 5850/6196
x FE(b—y) que os dados apresentam 0,0 < razao < 2,0 e —0™,02 < E(b— y)
< 0™, 20. Nas figuras 9.8a e 9.8b nao conseguimos diferenciar o comportamento das

familias ( e o pois as estrelas se misturam.
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Figura 9.8: Correlagio entre as razoes das DIBs e excesso de cor: a) EW 6613/5797 x E(b—y)

b) EW 5850/6196 x E(b—y)
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Nas figuras 9.9a e 9.9b observamos nas relagoes 5850/6270 x E(b—y) e 5850/6284
x E(b—1vy) que os dados apresentam —0,02 < E(b—y) < 0™,20 e 0,0 < razao < 2,5.
Nas figuras 9.9a e 9.9b nao conseguimos diferenciar o comportamento das familias
( e o pois as estrelas se misturam.
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Figura 9.9: Correlagio entre as razdes das DIBs e excesso de cor: a) EW 5850/6270 x E(b—y)
b) EW 5850/6284 x E(b—y)

Na figura 9.10a na relagao 5850/6379 x E(b—y) observamos um grupo —0",02 <
Eb—y) <0™20e 0,0 <razao < 2,0. Verificamos também que nao é possivel di-
ferenciar o comportamento das familias ( e o pois as estrelas se misturam.

Na figura 9.10b observamos na relagdo 5850/6613 x E(b — y) um grupo com
0,0 <razao < 0,5e 0™,02 < E(b—1y) < 0™,10 e 0 outro grupo com razao > 0,5 e
—0m 02 < E(b—1y) < 0™,20. Separamos assim a familia ¢ como sendo o primeiro
grupo e a familia ( como sendo o segundo grupo apesar da estrela 7 ter passado
para o grupo da familia (.
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Figura 9.10: Correlagio entre as razoes das DIBs e excesso de cor: a) EW 5850/6379 x E(b—y)
b) EW 5850/6613 x E(b—y)
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Na figura 9.11a observamos na relagao 6270/6196 x E(b — y) que os dados
apresentam 0,0 < razao < 25 e —0",02 < E(b—y) < 0™,20. Nao conseguimos
diferenciar as familias ( e o.

Na figura 9.11b observamos na relagao 6196/6284 x E(b — y) a presenca de um
grupo com 0,0 < razdo < 0,8 e 0™,025 < E(b—y) < 0™,20 e um outro grupo com
razao > 0,8 e —0",02 < E(b—y) 0™,20. Com excec¢ao das estrelas 7 e 5, o primeiro
grupo seria a familia o e o segundo a familia (.
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Figura 9.11: Correlagdo entre as razoes das DIBs e excesso de cor: a) EW 6270/6196 x E(b—y)
b) EW 6196/6284 x E(b—y)

Na figura 9.12a observamos na relagdo 6379/6196 x E(b — y) que os dados
apresentam —0™,02 < E(b—y) < 0™,20 e 0,0 < razao < 3,0. Novamente nao con-
seguimos diferenciar o comportamento das razoes em termos das familias de nuvens.
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Figura 9.12: Correlagio entre as razoes das DIBs e excesso de cor: a) EW 6379/6196 x E(b—y)
b) EW 6196/6613 x E(b—y) (estrela 7 ndo aparece no grafico para facilitar a comparagio entre
os graficos)
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Na figura 9.12b observamos na relagdo 6196/6613 x E(b — y) que os dados
apresentam —0™,02 < E(b—y) < 0™,20 e 0,0 < razao < 2,0. Observamos que
podemos separar as estrelas 4, 6, 20, 3, 14 e 11 pertencentes a familia o das estrelas
da familia ( apesar da estrela 7 pertencer a familia o e apresentar razao compativel
com as estrela da familia (.

Na figura 9.13a observamos na relacao 6270/6284 x E(b — y) um grupo com
—0m02 < E(b—1y) <0™20e 0,0 <razao < 2,0 e a estrela 10 com razao de =~
2,8 e E(b—1y) ~ 0™, 035. Nao conseguimos diferenciar as familias ¢ e 0. Na figura
9.13b observamos na relacao 6270/6379 x E(b — y) um grupo com —0™,020 <
E(b—y) <0™ 20 e 0,0 <razao < 2,0. Na figura 9.13b nao conseguimos diferenciar
as familias o e (.
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Figura 9.13: Correlagio entre as razoes das DIBs e excesso de cor: a) EW 6270/6284 x E(b—y)
b) EW 6270/6379 x E(b—y)

Na figura de 9.14a observamos na rela¢ao 6270/6613 x E(b— y) um grupo com
0,00 < razao < 0,25 0™,03 < E(b—y) <0™,10 e o outro grupo com 0,5 < razao
<1,5e¢—0m02< E®b—1y) <0,20.
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Figura 9.14: Correlagio entre as razoes das DIBs e excesso de cor: a) EW 6270/6613 x E(b—y)
b) EW 6379/6284 x E(b—y)
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Na figura de 9.14b observamos na relacaio EW 6379/6284 x E(b — y) um grupo
com 0,0 < razao < 0,5 e 0™,03 E(b—y) 0™,10 e um outro grupo com 0,5 < razao
<35e—0"02< E(b—y) <0™20. Nas figuras de 9.14a e 9.14b n&o conseguimos
diferenciar as familias o e (.

Na figura 9.15a na relagdo EW 6613/6284 x E(b — y) observamos que os dados
apresentam 0,0 < razao < 2,5e¢ —0™,02 < E(b—y) < 0™, 20.
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Figura 9.15: Correlagio entre as razoes das DIBs e excesso de cor: a) EW 6613/6284 x E(b—y)
(estrela 14 nao aparece no graficos pois o mesmo foi escalonado para facilitar a comparacao entre
o0s outros graficos) b) EW 6379/6613 x E(b—y)

Na figura 9.15b observamos na relagdo EW 6379/6613 x E(b—y) a presenca de
um grupo com 0™,05 < E(b—y) < 0™,10 e 0,0 < razdo < 0,5 e um outro grupo
com razao > 0,5 e —0™,020 < F(b—y) < 0™,20. Nas figuras 9.15a e 9.15b néo
conseguimos diferenciar as familias o e (.

Analisando os graficos das razoes de DIBs pelo excesso de cor observamos que ¢é
possivel diferenciar a familia o composta pelas estrelas 7, 4, 20, 3, 6, 14 e 11 e familia
¢ composta pelas estrelas 5, 16, 17, 9 e 10. Essas familias sao identificadas através
do comportamento das DIBs, evidenciando que as DIBs realmente sao produzidas
no meio interestelar e sua producao é dependente do ambiente.

9.2.2 Razoes de DIBs versus EW Call

Nesta secao analisaremos o comportamento das razoes com relagao ao célcio ioni-
zado. Na figura 9.16a na relacdo 5780/5797 x EW Cal1 verificamos a existéncia de
dois grupos, um grupo com 0,0 A<EWCann<0,14Ae0,0<razio <4,0 e um
outro grupo com 0,3 A<EW Ca1r <0,5Ael,0<razio < 3,0. Na figura 9.16b na
relagio EW 5850/5780 x EW Call observamos a presenga de dois grupos um com
EW Ca11 < 0,1 A e 0,0 < razdo < 1,5 e 0 outro grupo com EW Ca1r > 0,2 A e 0,0
< razao < 0,3.



Familias de DIBs 117

T T T T 4 T T T T T T
11
114 1
2 ‘45 3F 1
Lmz 8
G2 o R . 32t ]
5 \ 1 )
=] 3
© L w16 0 5
© :;J Bt Lo 1
| 53261 ; 15 19 8
14- " [ = o .-
0r B otk B ' i
0,0 0,1 0,2 0,3 0,4 0,5 0,0 0,1 0,2 0,3 0,4 0,5
EW Ca Il (&) EW Call (&)

Figura 9.16: Correlagdo entre as razoes das DIBs e Cal1l : a) EW 5780/5797 x CaTl (estrelas
7 e 20 ndo aparecem no grafico pois o mesmo foi escalonado de modo que pudesse ser comparado
com os outros grafios) b) EW 5850/5780 x EW Cat1

Na figura 9.17a da razao EW 6196/5780 x EW CalIl observamos o aparecimento
de dois grupos, um com 0,0 < razao < 1,5¢ 0,0 A <EW Can <0.1 A e um outro
grupo com 0,0 < razido < 0,5¢ 0,2 A <EW Ca1r < 0,5 A. Na figura 9.17b da razio
EW 6270/5780 x EW Ca 11 observamos o aparecimento de dois grupos, um com EW
Ca11 < 0,1 A e 0,0 < razdo < 1,5 e 0 outro grupo com EW Ca1r > 0,2 A e 0,0 <
razao < 0,5.
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Figura 9.17: Correlagdo entre as razoes das DIBs e Call : a) EW 6196/5780 x EW Ca1i b) EW
6270/5780 x EW Call

Na figura 9.18a na relacdo de EW 5780/6284 x EW Call verificamos o apare-
cimento de dois grupos, um com 0,0 < razio < 1,5 e 0,0 A < EW Camr < 0,1 A
e o outro com 0,0 < razao < 0,5 ¢ 0,2 A < EW Cai1r < 0,5 A. Na figura 9.18b na
relagdo de EW 6379/5780 x EW Call o aparecimento de dois grupos, um com EW
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Call < 0,1 A e 0,0 <razio < 1,0 e 0 outro grupo com EW Cai1r > 0,2 Ae0,0<

razao < 0,5.
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Figura 9.18: Correlagao entre as razoes das DIBs e Call : a) EW 5780/6284 x EW Cali (as
estrelas 7 e 14 ndo aparecem no grifico pois o mesmo foi escalonado de maneira que pudesse ser
comparado com os outros graficos) b) EW 6379/5780 x EW Call

Na figura 9.19a observamos na relacio EW 6613/5780 x EW Ca1r1 dois grupos,
um grupo com 0,0 < razao < 1,6 e EW Ca1 < 0,1 A e o outro grupo com 0,0
< razéo < 0,5 ¢ EW Ca1r > 0,2 A. Na figura 9.19a observamos na relacio EW
5850/5797 x EW Ca1r dois grupos, um com EW Ca11 < 0,1 A e 0,0 < razio < 1,0
e 0 outro com EW Ca1l > 0,2 A e 0,0 < razio < 0,7.
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Figura 9.19: Correlagio entre as razoes das DIBs e CaTi :
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Na figura 9.20a observamos na relacao EW 6196/5797 x EW Ca11 dois grupos,
um grupo com 0,0 < razao < 1,5 e EW Can < 0,1 A e 0 outro grupo com 0,0
< razdo < 1,5 ¢ EW Ca1r > 0,2 A. Na figura 9.20a observamos na relacio EW
6270/5797 x EW Ca1i1 dois grupos um com EW Ca11 < 0,1 Ae0,0<razio <15
e 0 outro com EW Ca1l > 0,2 A e 0< razdo < 1,5.
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Figura 9.20: Correlagdo entre as razoes das DIBs e Call : a) EW 6196/5797 x EW Ca1i b) EW
6270/5797 x EW Call

Na figura 9.21a observamos na relacdo EW 5797/6284 x EW Ca1i dois grupos,
um grupo com 0,0 < razao < 3,0 e EW Ca1r < 0,1 A e o0 outro grupo com 0,0
< razao < 0,5 e EW Cair > 0,2 A. Na figura 9.21b observamos na relacio EW
6379/5797 x EW Ca11 dois grupos, um com EW Ca11 < 0,1 A e 0,0 < razio < 1,0
e 0 outro com EW Ca11 > 0,2 A e 0,0 < razdo < 1,0.
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Figura 9.21: Correlagao entre as razoes das DIBs e Call : a) EW 5797/6284 x EW CaTti (as
estrelas 7 e 14 ndo aparecem no grafico pois o mesmo foi escalonado para poder ser comparado
com os outros graficos) b) EW 6379/5797 x EW Call
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Na figura 9.22a observamos na relacado EW 6613/5797 x EW Ca11 dois grupos,
um grupo com 0,5 < razao < 2,5 ¢ EW Can < 0,1 A e 0 outro grupo com 0,0
< razao < 1,5 ¢ EW Cartr > 0,2 A. Na figura 9.22b observamos na relacao EW
5850/6196 x EW CaT1 dois grupos, um com EW Ca1r < 0,1 Ae0,0 <razio <15
e 0 outro com EW Ca11 > 0,2 A e 0,0 < razdo < 1,5.
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Figura 9.22: Correlagdo entre as razoes das DIBs e Call : a) EW 6613/5797 x EW Ca1i b) EW
5850/6196 x EW Call

Na figura 9.23a observamos na relacdo EW 5850/6270 x EW Ca1l dois grupos,
um grupo com 0,0 < razao < 2,5 e EW Ca1r < 0,1 A e o0 outro grupo com 0,0
< razdo < 1,5 ¢ EW Ca1r > 0,2 A. Na figura 9.23b observamos na relacio EW
5850/6284 x EW Ca11 dois grupos um com EW Ca11 < 0,1 A e 0,0 < razdo < 2,5
e 0 outro com EW Ca11 > 0,2 A e 0,0 < razdo < 1,0.

w
w

n5

.t

5850/6270
N

5850/6284
N

2
1+ 2 i 11 14 _
1140£ e s . =16 L7
1 ,2P, I I -
. 21 CoH Si. 21 - 15 19 8
L 1 i L L) | m o = =
0 ! 0 201112
00 01 02 03 04 05 06 00 01 02 03 04 05 06
EW Ca Il (A) EW Ca Il (&)

Figura 9.23: Correlagio entre as razoes das DIBs e Ca1l : a) EW 5850/6270 x EW Ca1l b) EW
5850/6284 x EW Cartl

Na figura 9.24a observamos na relacado EW 5850/6379 x EW Ca11 dois grupos,
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um grupo com 0,0 < razao < 1,5 e EW Ca < 0,10 A ¢ 0 outro grupo com 0,5
< razdo < 2,0 e EW Ca1r > 0,2 A. Na figura 9.24b observamos na relacao EW
5850/6613 x EW CaT1 dois grupos, um com EW Ca1r < 0,1 Ae0,0 <razio <15
e o outro com EW Car1r > 0,2 Ae 0,0 < razao < 1,5.
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Figura 9.24: Correlagio entre as razdes das DIBs e CaT1
5850/6613 x EW Call

: a) EW 5850/6379 x EW Ca1I b) EW

Na figura 9.25a observamos na relacio EW 6270/6196 x EW Ca11 dois grupos,
um grupo com 0,0 < razao < 3,0 e EW Cai < 0,10 A ¢ o outro grupo com 0,5
< razio < 3,0 ¢ EW Ca1r > 0,2 A. Na figura 9.25b observamos na relacio EW
6196/6284 x EW Ca1l dois grupos, um com EW Cal1r <0, 1 A €0,0 <razio < 3,0
e 0 outro com EW Ca1r > 0,2 A e razio ~ 0.
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Figura 9.25: Correlagio entre as razoes das DIBs e Ca1l : a) EW 6270/6196 x EW Ca1i b) EW
6196/6284 x EW Can (a estrela 7 ndo aparece no grafico pois o mesmo foi escalonado de maneira
que pudesse ser comparado com os outros graficos)

Na figura 9.26a observamos na relacao EW 6379/6196 x EW Ca11 dois grupos,
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um grupo com 0,0 < razao < 3,0 e EW Cai < 0,10 A ¢ 0 outro grupo com 0,0
< razao < 2,5 e EW Cair > 0,2 A. Na figura 9.26b observamos na relacao EW
6613/6284 x EW CaTi dois grupos, um com EW Cai1r <0, 1 Ae0,0 <razio <15
e o outro com EW Car1r > 0,2 Ae 0,0 < razao < 0,6.
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Figura 9.26: Correlagio entre as razoes das DIBs e Call: a) EW 6379/6196 x EW CaTtl (a
estrela 14 ndo aparece no grafico pois o mesmo foi escalonado de modo que pudesse ser comparado
com os outros graficos) b) EW 6196/6613 x EW Call (a estrela 7 ndo aparece no graficos pois o
mesmo foi escalonado de modo que pudesse ser comparado com os outros gréficos)

Na figura 9.27a observamos na relacdo EW 6270/6284 x EW Call dois grupos,
um grupo com 0,0 < razao < 3,0 e EW Cai1r < 0,10 A e 0 outro grupo com 0,0
< razdo < 1,0 e EW Ca1r > 0,2 A. Na figura 9.27b observamos na relacio EW
6270/6379 x EW Ca11 dois grupos, um com EW Ca11 < 0,1 A e 0,0 < razio < 2,5
e o outro com EW Cair > 0,2 Ae 0,0 < razao < 3,5.
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Figura 9.27: Correlagio entre as razoes das DIBs e Ca1l : a) EW 6270/6284 x EW Ca1l b) EW
6270/6379 x EW Camn
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Na figura 9.28a observamos na relacado EW 6270/6613 x EW Ca11 dois grupos,
um grupo com 0,0 < razao < 1,6 e EW Ca1r < 0,10 A e 0 outro grupo com 0,5
< razdo < 1,5 ¢ EW Ca1r > 0,2 A. Na figura 9.28b observamos na relacio EW
6379/6284 x EW CaTi dois grupos, um com EW Cail1r <0, 1 A e0,0 <razio < 3,5

e o outro com EW Cair > 0,2 Ae 0,0 < razao <

1,0.
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Figura 9.28: Correlagio entre as razoes das DIBs e Call
6379/6284 x EW Catl

Na figura 9.29a observamos na relacdo EW 6613/6284 x EW Ca11 dois grupos,
um grupo com 0,0 < razao < 3,0 e EW Cai1r < 0,10 A e o outro grupo com 0,0
< razdo < 1,0 e EW Ca1r > 0,2 A. Na figura 9.29b observamos na relacio EW
6379/6613 x EW Ca1I dois grupos, um com EW Ca11 < 0,1 A e 0,0 < razio < 1,5
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Figura 9.29: Correlagio entre as razoes das DIBs e Cali: a) EW 6613/6284 x EW Carti (a
estrela 14 nao aparece no grafico pois o mesmo foi escalonado de modo que pudesse ser comparado

com os outros graficos) b) EW 6379/6613 x EW Call
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Analisando as relacoes das razoes de DIBs versus Ca 1l podemos notar que existe
uma separacao em EW Calr ~ 0,10 A. Para valores de EW Call menores que 0,10
A a razio tende a variar entre 0 e 3 e para EW Call maior que 0,10 A podemos
notar que as razoes tendem a ser mais baixas variando entre 0 e 1,5 A.

Como as estrelas 15 e 19 apresentam Ca Il saturado somos levados a crer que o
segundo grupo nos graficos é na verdade um artefato, criado pela impossibilidade
de se medir as componentes do Call com a resolucao dos nossos dados. Isto indica
que nao ha correlacao entre a razao das DIBs e o Calr .

9.2.3 Razoes de DIBs versus EW Nal

Analisaremos nesta secao o comportamento das razao de DIBs frente ao Na1. Na
figura 9.30a observamos na relagdo EW 5780/5797 x NaT as estrela 10 e 13 com 0,08
A < EW Na1 < 0,12 Ae 1,0 < razao < 1,5 e um grupo com 0,1 A < EW Nar <
0,5 A e 2,0 < razio < 5,0. Na figura 9.30b observamos na relacdo EW 5850/5780
x NaTl um grupo com 0,0 < razao < 0,5 e 0,1 A <EW Na1<0,5 A e as estrelas
10 e 13 com razoes > 0,5 e 0,08 A <EWNar< 0,12 A.
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Figura 9.30: Correlagio entre as razoes das DIBs e Na1 : a) EW 5780/5797 x EW Nat ( a estrela
20 nao aparece no grafico pois o mesmo foi escalonado de maneira que pudesse ser comparado com
0s outros graficos) b) EW 5850/5780 x EW Na1
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Na figura 9.31a observamos na relacio EW 6196/5780 x Narl um grupo com
0,0 < razao < 0,5 ¢ 0,1 A < EW Na1 < 0,5 A e as estrelas 10 e 13 com razio
>0,5e 0,08 A <EW Na1< 0,12 A. Na figura 9.31b observamos na relagao EW
6270/5780 x NaT um grupo com 0,0 < razao < 0,5 e 0,1 A<EWNar<o05Ae
as estrelas 10 e 13 com razao > 0,5 e 0,08 A < EW Na1 < 0,12 A.
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Figura 9.31: Correlagao entre as razoes das DIBs e Nal : a) EW 6196/5780 x EW Na1 b) EW
6270/5780 x EW Na1

Na figura 9.32a observamos na relacao de EW 5780/6284 x NaTl que os dados
se encotram com 0,0 < razio < 4,0 e 0,05 A < EW Na1< 0,5 A. Na figura 9.32b
observamos na relagdo de EW 6379/5780 x EW Nal um grupo com 0,0 < razao
<0,5e0,1 A <EW Na1 < 0,5 A e as estrelas 10 e 13 com razao > 0,5 e 0,08 A
< EW Nal < 0,12 A.
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Figura 9.32: Correlagao entre as razoes das DIBs e Na1: a) EW 5780/6284 x EW NarT (a estrela
7 ndo aparece no griafico pois o mesmo esta escalonado de modo que possa ser comparado com os
outros graficos) b) EW 6379/5780 x EW NaT
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Na figura 9.33a observamos na relacio EW 6613/5780 x EW Nat que os dados
se encontram com 0,08 A < EW Na1 <0,5 Ae 0,0 < razao < 1,5. Na figura 9.33b
observamos na relacdo EW 5850/5797 x NaT um grupo com 0,0 < razao < 0,5 e
0,1 ﬁ\Ag Nal < 0,5 A e um outro grupo com razao > 0,5 e 0,08 A <EW Na1 <
0,12 A.
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Figura 9.33: Correlagao entre as razoes das DIBs e Na1: a) EW 6613/5780 x EW Na1b) EW
5850/5797 x EW Nat

Na figura 9.34a observamos na relagao EW 6196/5797 x EW NaT um grupo com
0,0 < razio < 0,5 ¢ 0,1 A < EW Na1< 0,5 A e um outro grupo com 0,5 < razao
<15 e0,08 A <EW Na1 < 0,35 A. Na figura 9.34b observamos na relacio EW
6270/5797 x EW Nal dois grupos, um com 0,0 < razdao < 0,5e 0,1 A < EW Nar1 <
0,5 A e o outro grupo com razao > 0,5 e 0,08 A <EW Na1 < 1,5 A.
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Figura 9.34: Correlagao entre as razoes das DIBs e Nal : a) EW 6196/5797 x EW Na1 b) EW
6270/5797 x EW Nal
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Na figura 9.35a verificamos na relaggo EW 5797/6284 x EW Nal um grupos
com razao < 1 e 0,1 A < EW Na1 < 0,5 A e a estrela 10 com razio > 2,0 e EW
Nal ~ 0,08 A. Na figura 9.35b observamos na relagaio EW 6379/5797 x NaT que os
dados apresentam 0,0 < razdo < 1,5 ¢ 0,08 A < EW Na1 < 0,50 A.
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Figura 9.35: Correlagio entre as razoes das DIBs e Na1: a) EW 5797/6284 x EW Nal (as
estrelas 7 e 14 nao aparecem no grafico pois o mesmo foi escalonado de maneira que pudesse ser
comparado com os outros graficos) b) EW 6379/5797 x EW Nal

Na figura 9.36a observamos na relacaio EW 6613/5797 x EW Nat que os dados
se encontram com 0,0 < razao < 2,5 e 0,08 A < EW Na1 < 0,50 A. Na figura 9.36b
observamos na relagdo EW 5850/6196 x EW Nat que os dados apresentam 0,0 <
razdo < 2,0 e 0,08 A < EW Na1 < 0,5 A.
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Figura 9.36: Correlagao entre as razoes das DIBs e Nal : a) EW 6613/5797 x EW Nat1 b) EW
5850/6196 x EW Nat



Familias de DIBs 128

Na figura 9.37a observamos na relacaio EW 5850/6270 x EW Nat que os dados
apresentam 0,0 < razdo < 2,5 ¢ 0,08 A < EW Na1< 0,5 A. Na figura 9.37b ob-
servamos na relacdo EW 5850/6284 x EW Nat dois grupos, um com 0,0 < razao
<0,5e¢0,1 A <EW Na1 <0,5A e o outro grupo com razao > 0,5 e 0,08 A<EW
Na1 < 0,12 A.
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Figura 9.37: Correlagao entre as razoes das DIBs e Na1: a) EW 5850/6270 x EW Na1b) EW
5850/6284 x EW Nat

Na figura 9.38a verificamos na razao EW 5850/6379 x EW NaT que os dados
estdo com 0,0 < razio < 1,5 0,08 A < EW Na1 < 0,5 A. Na figura 9.38b na relagio
EW 5850/6613 x EW Nat1 observamos a presenca de dois grupos, um com 0,0 <
razao < 0,25 e 0,1 A <Nar< 0,5 A e 0 outro grupo com 0,4 < razao < 1,5 e 0,08
A <Nar<3pA
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Figura 9.38: Correlagao entre as razoes das DIBs e Nal : a) EW 5850/6379 x EW Nai1 b) EW
5850/6613 x EW Nat
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Na figura 9.39a observamos na relagio EW 6270/6196 x EW Nal a presenca de
dois grupos, um com 0,0 < razao < 1,0 e 0,08 A <Nar< 0,5 A e 0 outro grupo
com 1,5 < razéo < 3,0 ¢ 0,1 A < EW Na1 < 0,25 A. Na figura 9.39a observamos
na relagdo EW 6196/6284 x EW NaT um grupo com 0,0 < razdo < 1,0 e 0,1 A<
EW Na1 < 0,5 A e a estrela 10 com razio ~ 2,6 e EW Na1 ~ 0,08 A.
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Figura 9.39: Correlagao entre as razoes das DIBs e Na1: a) EW 6270/6196 x EW Na1b) EW
6196/6284 x EW Nar (a estrela 7 ndo aparece no grafico pois o mesmo foi escalonado de maneira
que pudesse ser comparado com os outros graficos)

Na figura 9.40a observamos na relagao 6379/6196 x EW Nar um grupo com
0,0 < razéo < 1,5 ¢ 0,08 A < EW Na1 < 0,5 A e um outro grupo com razao > 1,5
e 0,13 A < EW Nar1< 0,3 A.
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Figura 9.40: Correlagio entre as razoes das DIBs e Na1: a) EW 6379/6196 x EW NarT (a estrela
14 ndo aparece no grafico pois o mesmo foi escalonado de modo que pudesse ser comparado com
o0s outros graficos) b) EW 6196/6613 x EW Nal (a estrela 7 ndo aparece no grafico pois o mesmo
foi escalonado de modo que pudesse ser comparado com os outros graficos)
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1,0 e 0,08 A < EW Nar1 < 0,12 A.

EW 6270/6284

Na figura 9.40b observamos na relacado EW 6196/6613 x EW Nal um grupo com
0,0 <razao < 0,5¢0,1 A < EW Na1 <0,5 A e as estrelas 10 e 13 com razio de ~

Na figura 9.41a observamos na relagaio EW 6270/6284 x EW Nal a presenca de
um grupo com razao < 1,5 e 0,1 A <EW Nar < 0,5 A e a estrela 10 com razio
~ 2,5 ¢ EW Nal ~ 0,08 A. Na figura 9.41b observamos na relacio EW 6270/6379
x EW NaT que os dados possuem 0,0 < razio < 2,0 e 0,08 A < EW Na1 < 0,50 A.
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Figura 9.41: Correlagao entre as razoes das DIBs e Nal : a) EW 6270/6284 x EW Na1 b) EW
6279/6379 x EW Nal

EW 6270/6613

Na figura 9.42a observamos na relacaio EW 6270/6613 x EW Nal que os dados
apresentam 0,0 < razao < 1,5 e 0,08 A <EW Na1 < 0,50 A.
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Figura 9.42: Correlagio entre as razoes das DIBs e Na1: a) EW 6613/6284 x EW Nailb)
6379/6613 x NaT
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Na figura 9.42b observamos na relacaio EW 6379/6284 x EW Na1 dois grupos,
um com razao < 1,2 ¢ 0,1 A <EW Na1 < 0,5 A e as estrelas 10 e 14 com razio
>2,0¢e0,08A <EW Na1 <0,12 A.

Na figura 9.43a observamos na relacao EW 6613/6284 x Nal a presenca de um
grupo com razao < 2,0 e 0.1 A <EWNa1 < 0,5 A e a estrela 10 com razao ~ 2,2
e EW Na1 =~ 0,08 A. Na figura 9.43b observamos na relacio EW 6379/6613 x EW
NaT que os dados se encontram entre 0,08 A < EW Na1 < 0,50 A ¢ 0,0 < razdo < 1,5.
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Figura 9.43: Correlagio entre as razoes das DIBs e Na1: a) EW 6613/6284 x EW Nai b)
6379/6613 x Nal

Analisando as relagoes das razao de DIBs versus EW Nal observamos que nao
existem razoes altas para valores maiores de EW Na1 . Os valores menores de EW
NaT tem ocorréncia nas mais variadas razoes. Assim, acreditamos que 0s grupos
nao tem um significado real, podendo apenas ser o resultado do conjunto de dados.

Através das correlagoes com o NaT nao é possivel reconhecer as familias propostas
por Krelowski & Sneden (1995).

9.2.4 Razoes de DIBs versus EW K1

Analisaremos nesta se¢ao o comportamento das razoes de DIBs versus EW K1 .
Na figura 9.44a observamos na relagaio EW 5780/5797 x EW K1 que a razao tende
a diminuir de acordo que EW K1 aumenta. Na figura 9.44b observamos na relacao
EW 5850/5780 x EW KI que a razao tende a aumentar conforme EW K1 aumenta.

Na figura 9.45a observamos na relacaio EW 6196/5780 x EW K1 que os dados
possuem 0,0 < razio < 0,3 e 0,0 A <EW K1 < 0,6 A. No grafico de EW 6270/5780
x EW K1 observamos um grupo com 0,0 < razao < 0,1 ¢ 0,0 A<EWKI< 0,1
A, e um outro grupo com razao > 0,2 e 0,0 A<EWKI< 0, 55 A.
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Figura 9.44: Correlacdo entre as razoes das DIBs e K1: a) EW 5780/5797 x EW K1b)
5850/5780 x EW K1
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Figura 9.45: Correlagdo entre as razoes das DIBs e K1: a) EW 6196/5780 x EW K1b)
6270/5780 x EW K1 ( a estrela 7 ndo aparece no grafico pois o mesmo foi escalonado de modo
que pudesse ser comparado com os outros graficos)
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Na figura 9.46a observamos na relagio EW 5780/6284 x EW K1 dois grupos,
um com 0,0 < razao < 1,0 e 0,0 A < EW K1 < 0,55 A e as estrelas 3 e 11 com
razdo > 1,0 e 0,0 A < EW K1 < 0,05 A. Na figura 9.46b observamos na relacio EW
6379/5780 x EW K1 que a razdo tende a aumentar conforme EW K1 aumenta.
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Figura 9.46: Correlacio entre as razdes das DIBs e K1 : a) EW 5780/6284 x EW K1 ( as estrelas
7 e 14 nao aparecem no grafico pois o mesmo foi escalonado de maneira que pudesse ser comparado
com os outros graficos) b) 6379/5780 x EW K1

Na figura 9.47a observamos na relacaio EW 6613/5780 x EW K1 que os dados
apresentam 0,0 < razdo < 1,5 0,0 A < EW K1 < 0,6 A. Na figura 9.47b obser-
vamos na relacdo EW 5850/5797 x EW K1 um grupo com 0 < razao < 0,1 e 0,0
A<EWKI1<0,1A,eumoutro grupo com razao > 0,3 e 0,05 A<EWKI1<0,55A.
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Figura 9.47: Correlacdo entre as razdes das DIBs e K1: a) EW 6613/5780 x EW K1 b)

5850/5797 x EW K1



Familias de DIBs 134

Na figura 9.48a observamos na relacaio EW 6196/5797 x EW K1 um grupo com
0,0 < razao < 0,6 e 0,0 A<EWKI< 0,55 A e a estrela 7 com razdo ~ 1,2 e EW
K1~ 0,02 A. Na figura 9.48b observamos na relagio EW 6270/5797 x EW K1 um
grupo com 0,0 < razao < 0,25 e 0,0 A<EWKI<01 A e um outro grupo com
0,5 <razio < 1,5¢ 0,02 A <EW K1 < 0,55 A.
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Figura 9.48: Correlacdo entre as razoes das DIBs e K1: a) EW 6196/5797 x EW K1b)
6270/5797 x EW K1

Na figura 9.49a observamos na relacgao EW 5797/6284 x EW K1 que os dados
se apresentam com 0,0 < razdo < 1,0 e 0,0 A < EW K1 < 0,55 A. Na figura 9.49b
observamos na relagaio EW 6379/5797 x EW K1 que os dados apresentam 0,0 <
razio < 1,0 e 0,0 A <EW K1 < 0,6 A.
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Figura 9.49: Correlacdo entre as razdes das DIBs e K1: a) EW 5797/6284 x EW K1b)
6379/5797 x EW K1
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Na figura 9.50a observamos na razao de EW 6613/5797 x EW K1 que os dados
apresentam 0,0 < razio < 2,0 ¢ 0,0 A <EW K1 < 0,6 A. Na figura 9.50b observa-
mos na razao EW 5850/6196 x EW K1 um grupo com 0,0 < razao < 0,5 e 0,0 A<
EW K1 <0,1 A eum outro grupo com 0,5 < razdo < 2,0e 0,0 A <EW K1 < 0,6 A.
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Figura 9.50: Correlacdo entre as razdes das DIBs e K1: a) EW 6613/5797 x EW K1b)
5850/6196 x EW K1

Na figura 9.51a observamos na relacao EW 5850/6270 x EW K1 que os dados
apresentam 0,0 < razdo < 1,5¢ 0,0 A <EW K1 < 0,6 A. Na figura 9.51a observa-
mos na relagao EW 5850/6284 x EW K1 a presen¢a de um grupo com 0,0 < razao
<0,5e0,0 A<EWKI< 0,6 A e o outro grupo com razoes > 0,5 e 0,0 A <EW
KI < 0,05 A.
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Figura 9.51: Correlagdo entre as razoes das DIBs e K1: a) EW 5850/6270 x EW K1 b)
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Na figura 9.52a observamos na relacao de EW 5850/6379 x EW K1 dois grupos,
um com 0,0 < razao < 0,5 e 0,0 A<EWKI< 0,1 A e 0 outro com razio > 0,5
e 0,0 A < EW K1 < 0,6 A. Na figura 9.52b observamos na relacio EW 5850/6613
x EW KT dois grupos, um com 0,0 < razao < 0,25 e 0,0 A < EWKI 0,1 Aeo
outro com razao > 0,25 e 0,0 A<EWKI< 0,6 A.
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Figura 9.52: Correlagdo entre as razoes das DIBs e K1: a) EW 5850/6379 x EW K1b)
5850/6613 x EW K1

Na figura 9.53a na relacdo EW 6270/6196 x EW K1 observamos que os dados
apresentam 0,0 < razio < 3,0e 0,0 A < EW K1 < 0,6 A. Na figura 9.53b na relagio
de EW 6379/6196 x EW K1 os dados apresentam 0,0 < razao < 3,0 e 0,0 A<EW
K1<0,6A.
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Figura 9.53: Correlagdo entre as razdes das DIBs e K1: a) EW 6270/6196 x EW K1b)
6379/6196 x EW K1 (a estrela 14 ndo aparece no grafico, pois o mesmo foi escalonado de modo a
poder ser comparado com o0s outros graficos)
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Na figura 9.54a observamos na relacaio EW 6196/6284 x EW K1 que os dados
apresentam 0,0 < razdo < 1,0 e 0,0 A < EW K1< 0,6 A. Na figura 9.54b observa-
mos na relagdo EW 6196/6613 x EW K1 que os dados apresentam 0,0 < razdo <
1,0 0,0 A <EWK1<0,6 A.
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Figura 9.54: Correlagio entre as razdes das DIBs e K1 : a) EW 6196/6284 x EW K1 (a estrela
7 nao aparece no grafico pois o mesmo foi escalonado de maneira que pudesse ser comparado com
08 outros graficos) b) 6196/6613 x EW K1 (a estrela 7 ndo aparece no grafico pois o mesmo foi
escalonado de maneira que pudesse ser comparado com os outros graficos)

Na figura 9.55a observamos na relacaio EW 6270/6284 x EW K1 que os dados
apresentam 0,0 < razdo < 1,5 e 0,0 A < EW K1 < 0,6 A. Na figura 9.55b observa-
mos na relagaio EW 6270/6379 x EW K1 um grupo com 0,0 < razao < 2,0 e 0,0 A
<EW K1<0,6 A e aestrela 15 com razio ~ 3,0 e EW K1~ 0,2 A.
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Figura 9.55: Correlacio entre as razoes das DIBs e K1: a) EW 6270/6284 x EW Ki1b)
6270/6379 x EW K1
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Na figura 9.56a observamos na relagaio EW 6270/6613 x EW K1 um grupo com
0,0 <razao <0,25¢ 0,0 A <EWKI<LO0,1 A e um outro grupo com razao > 0,3 e
0,0 A <EW K1<0,6 A. No grafico de EW 6379/6284 x EW K1 observamos um
grupo com 0,0 < razio < 1,0 e 0,0 A < EW K1 < 0,6 A ¢ a estrela 14 com razio
~3eEWKi=06A.
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Figura 9.56: Correlacdo entre as razoes das DIBs e K1: a) EW 6270/6613 x EW K1b)
6379/6284 x EW K1

Na figura 9.57a observamos na relagdo EW 6613/6284 x EW K1 um grupo com
0,0 <razio < 1,0 0,0 A < EW K1< 0,6 A e a estrela 3 com razio ~ 1,6 e EW
K1~ 0,03.
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Figura 9.57: Correlagao entre as razoes das DIBs e K1: a) EW 6613/6284 x EW K1 (a estrela
14 nao aparece no grafico pois 0 mesmo foi escalonado de modo que pudesse ser comparado com
08 outros graficos) b) 6379/6613 x EW K1

Na figura 9.57b observamos na relacao EW 6379/6613 x EW KT um grupo com
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0,0 <razao < 0,5e0,0 A<EWKI< 0,2 A e um outro grupo com razao > 0,5 e
0,0 A <EWK1<0,6 A.

Analisando os graficos de razdes de DIBs versus EW K1 vemos que a razao
5780/5797 apresenta tendéncia de anticorrelagdo com a EW KI. E as razdes que se
correlacionam com EW K1 sao 5850/5780 e 6379/5780. Nao ¢ possivel, também
neste caso, diferenciar as familias propostas por Krelowski & Sneden (1995).

9.2.5 Razoes de DIBs versus distancia

Nesta secao analisaremos o comportamento das razoes de DIBs wversus distancia.
Na figura 9.58a observamos na relacao de EW 5780/5797 x distancia um grupo com
0,0 < razao < 2,0 e 100 pc < distancia < 300 pc e um outro grupo com razao > 2,0
e 90 pc < distancia < 500 pc.

Aqui as familias ¢ e ( podem ser claramente reconhecidas, mas nao hé correlacao
com a distancia, pois ambas se expandem por toda a faixa de distancia estudada.
Na figura 9.58b observamos na relacao de EW 5850/5780 x distancia dois grupos,
um com 0,0 < razao < 0,3 e 95 pc < distancia < 500 pc e um outro grupo com
0,5 < razao < 1,5 e 100 pc < distancia < 300 pc. Nesse caso, as familias nao sao
distinguiveis.
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Figura 9.58: Correlagio entre as razoes das DIBs e Distancia: a) EW 5780/5797 x distancia (a
estrela 20 ndo aparece no grifico pois o mesmo foi escalonado de maneira que pudesse se comparado
com os outros graficos) b) EW 5850/5780 x distancia

Na figura 9.59 observamos no grafico de EW 6196/5780 x distancia dois grupos,
um grupo com 0,0 < razao < 0,4 e 98 pc < distancia < 500 pc e um outro grupo
com 0,4 < razao < 1,2 e 100 pc < distancia < 300 pe.

Aqui as familias o e ( podem ser claramente reconhecidas, mas nao hé correlagao
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com a distancia, pois ambas se expandem por toda a faixa de distancia estudada.
No grafico de EW 6270/5780 x distancia observamos um grupo 0,0 < razao < 0,5
e 98 pc < distancia < 500 pc e o outro grupo com 0,5 < razao < 1,5 e 100 pc <
distancia < 300 pc. Nesse caso, as familias nao sao distinguiveis.
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Figura 9.59: Correlagao entre as razdes das DIBs e Distancia: a) EW 6196/5780 x distancia b)
EW 6270/5780 x distancia

Na figura 9.60a observamos na relagdo de EW 5780/6284 x distancia que os
dados apresentam 0,0 < razao < 4,0 e 98 pc < distancia < 500 pc. Na figura 9.60b
observamos na relagao de EW 6379/5780 x distancia um grupo com 0,0 < razao <
0,6 e 98 pc < distancia < 500 pc e um outro grupo com 0,9 < razao < 2,0 e 100 pc
< distancia < 300 pc. Nesses dois casos, as familias nao sao distinguiveis.
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Figura 9.60: Correlagio entre as razdes das DIBs e Distancia: a) EW 5780/6284 x distancia
(as estrelas 7 e 14 ndo aparecem no grafico pois o mesmo foi escalonado de modo que pudesse ser
comparado com os outros graficos) b) EW 6379/5780 x distancia
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Na figura 9.61a observamos na relagdo de EW 6613/5780 x distancia que os
dados apresentam 0,0 < razao < 1,5 e 98 pc < distancia < 500 pc. Na figura 9.61b
observamos na relagdo de EW 5850/5797 x distancia um grupo com 0,0 < razao <
0,3 e 98 pc < distancia < 500 pc e um outro grupo com razao > 0,3 e 100 pc <
distancia < 300 pc. Nesses dois casos, as familias nao sao distinguiveis.
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Figura 9.61: Correlagio entre as razoes das DIBs e Distancia a) EW 6613/5780 x distancia b)
EW 5850/5797 x distancia

Na figura 9.62a observamos na relagdo de EW 6196 /5797 x distancia um grupo
com 0,0 < razao < 0,5 e 98 pc < distancia < 500 pc e o outro grupo com razao
> 0,5 e 100 pc < distancia < 500 pc. Na figura 9.62b observamos na relagao de
EW 6270/5797 x distancia observamos um grupo com 0,0 < razao < 0,5 e 98 pc
< distancia < 500 pc e o outro grupo com razao > 0,7 e 100 pc < distancia < 500
pc. Nesses dois casos, as familias nao sao distinguiveis.
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Figura 9.62: Correlagio entre as razdes das DIBs e Distancia: a) EW 6196/5797 x distancia b)
EW 6270/5797 x distancia
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Na figura 9.63a observamos na relagdo de EW 5797/6284 x distancia um grupo
com 0,0 < razao < 2,0 e 98 pc < distancia < 500 pc e a estrela 10 com razao de =~
2,5 e distancia ~ 110 pc. Na figura 9.63b observamos na relacdo de EW 6379/5797
x distancia que os dados possuem 0,0 < razao < 2,0 e 98 pc < distancia < 500 pc.
Nesses dois casos, as familias nao sao distinguiveis.
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Figura 9.63: Correlagdo entre as razoes das DIBs e Distancia: a) EW 5797/6284 x distancia
(as estrelas 7 e 14 ndo aparecem no grafico, pois o mesmo foi escalonado de modo que pudesse ser
comparado com os outros graficos) b) EW 6379/5797 x distancia

Na figura 9.64a verificamos na relagdo de EW 6613/5797 x distancia um grupo
possuem 0,5 < razao < 2,0 e 98 pc < distancia < 500 pc e a estrela 7 com razao ~
0,15 e distancia ~ 430 pc. Na figura 9.64a verificamos na relacao de EW 5850/6196
x distancia que os dados possuem 0,0 < razao < 1,7 e 98 pc < distancia < 500 pc.
Nesses dois casos, as familias nao sao distinguiveis.
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Figura 9.64: Correlagio entre as razdes das DIBs e Distancia : a) EW 6613/5797 x distancia b)
EW 5850/6196 x distancia
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Na figura 9.65a verificamos na relagdo de EW 5850/6270 x distancia que os da-
dos apresentam 0,0 < razao < 2,5 e 98 pc < distancia < 500 pc. Na figura 9.65b
verificamos na relacgdo de EW 5850/6284 x distancia a existéncia de um grupo com
0,0 <razao < 0,2 e 100 pc < distancia < 500 pc e o outro grupo com 0,2 < razao <
2,5 e 98 pc < distancia < 500 pc. Nesses dois casos, as familias nao sao distinguiveis.
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Figura 9.65: Correlagio entre as razdes das DIBs e Distancia: a) EW 5850/6270 x distancia b)
EW 5850/6284 x distancia

Na figura 9.66a observamos na relagdo de EW 5850/6379 x distancia que os
dados apresentam 0,0 < razao < 1,5 e 98 pc < distancia < 500 pc. Na figura
9.66b observamos na relacao de EW 6196/6284 x distancia um grupo com 0,0 <
razao < 0,4 e 100 pc < distancia < 500 pc e o outro grupo com entre 0,5 < razao <
1,5 e 98 pc < distancia < 500 pc. Nesses dois casos, as familias nao sao distinguiveis.
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Figura 9.66: Correlagao entre as razdes das DIBs e Distancia: a) EW 5850/6379 x distancia b)
EW 5850/6613 x distancia
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Na figura 9.67a observamos na relagdo de EW 6270/6196 x distancia que os
dados se encontram com 0,0 < razao < 3,0 e 98 pc < distancia < 500 pc. Na
figura 9.67b observamos na relagdo de EW 6196,/6284 x distancia um grupo com
0,0 <razao < 0,5 e 100 pc < distancia < 500 pc e o outro grupo com 0,5 < razao <
3,0 e 98 pc < distancia < 170 pc. Nesses dois casos, as familias nao sao distinguiveis.
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Figura 9.67: Correlagdo entre as razoes das DIBs e Distancia: a) EW 6270/6196 x distancia
b) EW 6196/6284 x distancia (a estrela 7 ndo aparece no grafico, pois o mesmo foi escalonado de
modo que pudesse ser comparado com o0s outros graficos)

Na figura 9.68a observamos na relagdo de EW 6379/6196 x distancia um grupo
com 0,0 < razao < 3,0 e 98 pc < distancia < 500 pc. Na figura 9.68b observamos
na relagao EW 6196/6613 x distancia um grupo com 0,0 < razao < 2,0 e 98 pc <
distancia < 500 pc. Nesses dois casos, as familias nao sao distinguiveis.
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Figura 9.68: Correlagio entre as razdes das DIBs e Distancia: a) EW 6379/6196 x distancia (a
estrela 14 nao aparece no grafico, pois o mesmo foi escalonado de modo que pudesse ser comparado
com os outros graficos) b) EW 6196/6613 x distancia (a estrela 7 nao aparece no grafico, pois o
mesmo foi escalonado de modo que pudesse ser comparado com os outros graficos)
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Na figura 9.69a observamos na relacdo EW 6270/6284 x distancia um grupo com
0,0 < razao < 1,5 e 98 pc < distancia < 500 pc e a estrela 10 com razao de ~ 2,7
e distancia ~ 100 pc. Na figura 9.69b observamos na relacio de EW 6270/6379 x
distancia que os dados possuem 0,0 < razao < 1,7 e 98 pc < distancia < 100 pc.
Nesses dois casos, as familias nao sao distinguiveis.
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Figura 9.69: Correlagio entre as razdes das DIBs e Distancia: a) EW 6270/6284 x distancia b)
EW 6379/6379 x distancia

Na figura 9.70a observamos na relagdo de EW 6270/6613 x distancia que os
dados apresentam 0,0 < razao < 1,5 e 98 pc < distancia < 500 pc. Na figura 9.70b
observamos na relagao de EW 6379/6284 x distancia que os dados possuem 0,0 <
razao < 3,2 e 98 pc < distancia < 500 pc. Nesses dois casos, as familias nao sao
distinguiveis.
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Figura 9.70: Correlagio entre as razdes das DIBs e Distancia : a) EW 6613/6284 x distancia b)
EW 6379/6613 x distancia
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Na figura 9.71a verificamos na relacado EW 6613/6284 x distancia a existéncia
de um grupo com 0,0 < razao < 3,0 e 98 pc < distancia < 500 pc. Na figura
9.71a verificamos na relagdo de EW 6379/6613 que os dados possuem 0,0 < razao <
2,0 e 98 pc < distancia < 500 pc. Nesses dois casos, as familias nao sao distinguiveis.
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Figura 9.71: Correlagao entre as razoes das DIBs e Distancia: a) EW 6613/6284 x distancia (a
estrela 7 ndo aparece no grafico, pois o mesmo foi escalonado de modo que pudesse ser comparado
com os outros graficos) b) EW 6379/6613 x distancia

Analisando os graficos das razoes de DIBs wversus distancia observamos que as
razoes nao possuem correlacao com a distancia. Em quase todos os casos nao é
possivel qualquer distin¢ao entre as familias propostas anteriormente.

9.3 Analise da correlacao entre as razoes de DIBs e
os parametros do meio interestelar

Analisando as relacoes entre as razdes de DIBs e excesso de cor conseguimos iden-
tificar as familias o composta pelas estrelas 7, 4, 20, 3, 5, 14 e 11 e a familia ¢
composta pelas estrelas 5, 16, 13, 17, 9 e 10. Esse tipo de familia foi proposto por
Krelowski & Sneden (1995).

Essas familias estao relacionadas com o tipo de nuvem. Nas nuvens tipo o o
campo de radiacao é mais intenso do que nas nuvens tipo (, a nuvem tipo o apre-
senta Ry mais alto do que em nuvens tipo . Assim as DIBs apresentam compor-
tamento distintos nesses tipos de nuvens e através da andlise das razoes em funcao
do excesso de cor pode se concluir que a quantidade de poeira na linha de visada da
estrela influencia na producao das DIBs.

Nas relagoes entre as razoes de DIBs e EW Ca 11 verificamos que para valores de
EW Call menores que 0,1 A as razées variaram entre 0,0 e 3,0, para EW Ca Il maior
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que 0,2 A as razoes tiveram variacao mais baixa entre 0,0 e 1,5. Isto nos sugere que
nao ha correlagao entre as razoes DIBs e o gés célcio ionizado.

Nas relagoes entre as razoes de DIBs e EW NaT observamos que valores alto de
razoes ocorrem para valores baixos de EW NaT e os valores baixos de razao ocorrem
para as mais variadas faixas de valores de EW Nal. Nas relacoes das razoes de
DIBs com a distancia nao observamos qualquer tendéncia nos dados.

Encontramos uma tendéncia de correlagao entre as razdes 5850/5780 e 6379/5780
e K1, e uma tendéncia de anticorrelagao entre a razao das DIBs 5780/5797 e K1 .



Capitulo 10

Consideracoes finais

Apresentamos neste trabalho o comportamento das DIBs 5780, 5797, 5850,
6196, 6270, 6284, 6379 e 6613 A na linha de visada de estrelas Ae/Be de Herbig do
Pico dos Dias Survey (PDS).

Verificamos o comportamento das larguras equivalentes das DIBs com relagao a
distribui¢ao do excesso cor E(b — y), distancia e largura equivalente das linhas in-
terestelares de Ca11 (A\ 3933,66, 3968,47 A), Na1 (A 5889,95, 5895,92 A) e K1 (A
7698,97 A). A analise dos dados revela que:

1. A largura equivalente das DIBs correlaciona-se fortemente com a EW K1, e
apresenta uma tendéncia de correlacao com a EW Calr ;

2. A largura equivalente das DIBs nao apresenta correlacao com a distancia, EW
NaT e excesso de cor. Mas a largura equivalente das DIBs sofre uma transicao
para valores maiores quando a linha de visada tem E(b — y) > 0,040, tipico
de uma nuvem interestelar difusa, e/ou EW Nal > 0, 124;

3. A eficiéncia de formagao das DIBs diminui com o aumento do excesso de cor,
semelhante ao que ocorre em nuvens moleculares densas; Esse resultado esta de
acordo Adamson et al. (1991) que descrevem esse comportamento nas nuvens
de Touro e p Ophiuchi;

4. Através da correlacao mutua entre as DIBs conseguimos identificar dois grupos
de DIBs cujos membros correlacionam-se bem entre si: um deles composto
pelas DIBs 5797, 5850, 6196, 6379 e 6613 A e o outro composto pelas DIBs
5780 e 6270 A;

5. Através da relacao entre as razoes de DIBs e o excesso de cor conseguimos
identificar as familias ¢ e o, descritas em Krelowski e Sneden (1995), Krelowski
e Westerlund (1988), Cami et al. (1997) e Cox et al. (2006). Estas familias
estao relacionadas com as diferentes propriedades das DIBs nas nuvens escuras
semelhantes & ¢ Oph e o Sco.

148
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6. A largura equivalente do K1 correlaciona com as razdes de DIBs 5850/5780 e
6379/5780, mas ¢ anticorrelacionada com a razao das DIBs 5780/5797.

Os espectros das estrelas PDS339, PDS340, PDS395, PDS473 e PDS514 nao
apresentam DIBs detectaveis, embora, apresentem material circunstelar. As linhas
de Ca1i e Na1 nao foram detectadas ou estavam em emissao nessas estrelas; a linha
de K1 nao foi detectada em nenhuma das estrelas. Como o excesso de cor é baixo,
esse resultado indica que o envelope circunstelar nao é um ambiente propicio para
a producao ou sobrevivéncia dos “carriers"dessas DIBs.

Para o futuro um conjunto maior de estrelas poderé ser estudado para que pos-
samos:

e Verificar se o comportamento das DIBs estudadas com relacao a pertinéncia
em familias se confirma;

e verificar se o comportamento apresentado pelas DIBs em relacao aos parame-
tros do meio interestelar mais denso também se confirma, visto que nossos
dados sao restritos as linhas de visada mais ténues;

e Estudar outras estrelas Ae/Be de Herbig para estender o estudo das DIBs no
ambiente circunstelar;

e Fazer um estudo da estrutura de componentes das DIBs ao longo da linha de
visada.
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