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Resumo

Investigamos o papel da poeira na radiacao emergente de galdxias a altos e baixos redshifts
com o auxilio de um modelo quimiodinamico para evolucao de galdxias.

O modelo quimiodinamico foi usado no estudo da formagao e evolucao de esferdides e inclui
uma interface espectrofotométrica para calcular a emissao de sua populagao estelar. O modelo
também fornece a quantidade de poeira no meio interestelar. Incluimos extincao pela poeira da
luz da populacao estelar da galdxia e seu reprocessamento pela poeira em radiagao infravermelha.
A poeira ¢é distribuida parte no meio interestelar difuso, e parte em nuvens moleculares, onde
ocorre a formagao estelar.

Estudamos os diversos componentes da poeira interestelar: grandes graos de silicato e car-
bono, pequenos graos de grafite e hidrocarbonetos aromaticos policiclicos (PAHs). Calculamos
a extingao e emissao dos graos de poeira, consideramos equilibrio térmico para os grandes graos
e flutuagoes de temperatura dos pequenos graos de grafite e dos PAHs. Os PAHs foram conside-
rados em detalhe, levando em conta a grande quantidade de resultados experimentais recentes
e novos dados sobre features de PAHs observados em fontes astronémicas.

Calculamos a emissao de fontes extragaldcticas com poeira, enfatizando a porcao infraver-
melha da distribuicdo espectral de energia, tomando como base o estudo da evolugao de uma
galaxia eliptica luminosa. Investigamos a evolugao da distribuicao espectral de energia de ra-
diogaldxias, de Lyman Break Galaxies, ULIRGS, galdxias starburst e elipticas massivas. Explo-
ramos o potencial de se usar linhas de PAH como instrumentos de diagndstico de evolucao de

galaxias.
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Abstract

We investigated the role of the dust in the emergent radiation from galaxies at low and
high redshift with the aid of a chemodynamical model of evolution of galaxies.

The chemodynamical model is used in the study of the formation and evolution of spheroids,
and includes a spectrophotometric interface to calculate the emission from its stellar population.
The model also furnishes the amount of the dust in the interstellar medium. It is included the
dust extinction of the light arising from the galaxy stellar population and its reprocessing by the
dust into infrared radiation. The dust is distributed in part in the diffuse interstellar medium,
and in part in molecular clouds, where the star formation occurs.

We have studied the several components of the interestellar dust: big grains of silicate and
carbon, small graphite grains, and polycyclic aromatic hydrocarbons (PAHs). We calculated the
extinction and emission from the dust grains, considering thermal equilibrium for the big grains
and temperature fluctuations for the small grains and PAHs. The PAHs have been considered
in detail, taking into account the large amount of recent experimental results and novel results
on PAH features observed in astronomical sources.

We have calculated the emission of dusty extragalactic sources, focusing on the infrared
portion of the SED, based on the study of the evolution of a luminous elliptical. We investigated
the evolution of the SED of radiogalaxies, Lyman Break Galaxies, ULIRGs, starburst galaxies
and massive ellipticals. We have explored the potential of using PAH lines as a diagonis for the

evolution of galaxies.
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1. INTRODUCAO

O presente trabalho é a continuacao do trabalho que desenvolvemos no mestrado, junto ao
TAG. Como tal, ele materializa-se como uma ampliacao, um aprofundamento e uma atualizagao
de nossa atividade precedente.

Atualizagao, na medida em que alguns resultados recentes, inexistentes a época de nosso
mestrado, foram incorporados ao trabalho, como por exemplo novos resultados de laboratério
referentes a “features dos PAHs, e os novos dados observacionais de galdxias, mediante os resul-
tados dos novos satélites, tais como o ISO e o Spitzer, por exemplo.

Aprofundamento, pois exploramos um pouco mais varios dos assuntos que abordamos no
mestrado e desenvolvemos ferramentas com um alcance mais abrangente que as que tinhamos
em maos. A inclusdo de nuvens moleculares ao nosso modelo e a rotina que desenvolvemos
para calcular a distribuicdo de tamanho de graos pelo método da regularizacao de Tikhonov
encaixam-se nesta perspectiva, pois elas aumentaram a confiabilidade de nossos modelos e nos
permitirdo dar passos mais ousados (e robustos) num futuro préximo.

Ampliagao, visto que estudamos em muito mais detalhe as linhas devido aos PAHs e calcu-
lamos como utilizar as razoes dessas linhas como diagndsticos de evolugao de galdxias.

Nos tltimos anos, nossa compreensao sobre a formacao e a evolugao de galdxias tem avancado
muito rapidamente, como um resultado de esforcos tedricos e observacionais.

Do lado observacional, novos instrumentos (HST, Gemini, Keck, ISO, COBE, SCUBA etc)
tém permitido o estudo direto de populagoes galacticas em diferentes comprimentos de onda, até
redshifts préximos de z = 5 (Granato et al. 2000). Ao combinar as observagoes no ultravioleta
(UV), no 6ptico (Steidel & Hamilton 1992, Lilly et al. 1996, Madau et al 1996), no infravermelho

médio (Rowan-Robinson et al. 1997) e no submilimétrico (Hughes et al. 1998), nés podemos
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comecar a reconstruir a histéria de formacao estelar de galdxias em épocas nas quais a maior
parte de suas estrelas estavam se formando.

Do lado tedrico, muitos tipos de modelos - entre os quais os modelos semi-analiticos se desta-
cam - vém sendo empregados na tentativa de se predizer as propriedades observaveis das galdxias
(luminosidades, cores, tamanhos, morfologias, etc), para varios redshifts, obtendo sucessos en-
corajadores (Granato et al. 2000). E é nesse contexto tedrico que nosso trabalho se encaixa.

Observacgoes realizadas nas ultimas décadas, particularmente no regime infravermelho, vém
demonstrando claramente que a poeira, a qual contém uma grande fracao dos elementos pesa-
dos ejetados das estrelas, é um dos mais importantes componentes do meio interestelar (ISM).
A distribuicao espectral de energia (SED) resultante de sistemas estelares é substancialmente
modificada pela presenca de poeira em suas cercanias e no meio interestelar (ISM, em inglés), e
em muitos casos relevantes a SED pode ser radicalmente alterada.

Como evidéncias da presenca e importancia da poeira, podemos mencionar os envelopes de
poeira circunstelar ao redor de estrelas evoluidas, a poeira difusa na Via-Lactea produzindo a
extincao interestelar, a descoberta de emissao infravermelha por galdxias e as galdxias infraver-
melhas ultra-luminosas (ULIRG’s) na ‘era IRAS’, a poeira que circunda o nicleo em AGNs
(um ingrediente essencial do modelo unificado para AGNs), a radiacdo de fundo cosmoldgica
em infravermelho (COBE), e a descoberta de sitios de formacao estelar extremamente ativa em
altos redshifts (SCUBA, ISO).

A poeira reprocessa os fétons emitidos por estrelas na regido 6ptica-ultravioleta do espectro
eletromagnético, convertendo-os em radiacao infravermelha. Este mecanismo é particularmente
intenso em galdxias passando por fortes episédios de formacao estelar, o qual ocorre preferencial-
mente dentro de densas nuvens moleculares. De fato, a poeira pode afetar a evolugao galdctica
porque ela modifica as condicoes fisicas e quimicas do ISM. Em particular, a formagao estelar é
pelo menos favorecida pela presenca de poeira, visto que esta protege as nuvens densas da ra-
diacao estelar ultravioleta e as mantém em temperaturas baixas o suficiente de modo a permitir
o inicio da instabilidade gravitacional.

Com pouquissimas excessoes, os modelos de formacgao e evolugao de galdxias empregados
até agora tém ignorado a extin¢do e a emissdao por poeira interestelar, calculando apenas a
emissao estelar direta na faixa do ultravioleta, éptico e infravermelho proximo. Esta situacao
tem ocorrido em grande parte devido a caréncia de modelos fisicos realisticos para se prever os
efeitos da poeira.

Nés mostraremos neste trabalho alguns resultados de nosso modelo auto-consistente para a
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absorcao e re-emissao de radiagdo por poeira em galdxias elipticas jovens.O presente modelo
estende o modelo quimiodinamico previamente utilizado para o estudo da evolugao de esferdides
(Friaca & Terlevich 1998). A extensao referida se da através do célculo de extingao por poeira
(principalmente na regiao do ultravioleta) da luz emitida pela populagao estelar e sua re-emissao
na regiao do infravermelho-submilimétrico.

Nés aplicamos o modelo quimiodinamico de Friaga & Terlevich (1998) para esferdides jovens
juntamente com o célculo auto-consistente para a absorcao e re-emissao de radiacao por poeira
ao estudo de algumas classes de objetos de interesse astronémico. O modelo quimiodinamico foi
aperfeicoado pela inclusao no setor de distribuicao de poeira, de nuvens moleculares nas regioes
de formagao estelar. Agora o modelo de poeira possui duas componentes: o meio interestelar
difuso, descrito pelo modelo de multi-telas e as nuvens densas, representadas por nuvens esféricas
que encerram as estrelas recém-formadas. Além disso, a distribuicdo do tamanho dos graos foi
calculada de tal forma a levar em conta de maneira consistente a contribuicao de cada um dos
componentes de poeira para a SED final da galdxia: silicatos, grafites e PAHs.

Utilizamos o modelo para calcular a SED de galdxias “starburst” e ”ULIRGs” (Ultra Lumi-
nous InfraRed Galazies, com Lir = L(8-1000 p) > 10'2 L), com énfase nas regido infravermelha
e submilimétrica do espectro. O nosso modelo fiducial, exibido em detalhe, descreve a evolugao
de uma galdxia eliptica luminosa (luminosidade hoje em dia de Lp =~ 0.6L%, onde L% é a
quebra da funcao de Schechter descrevendo a fungao de luminosidade de galdxias). A partir
desse modelo fiducial, variando a massa e outras caracteristicas (como a relacdo dispersao de
velocidade - massa, por exemplo), nés o estendemos a diversas classes de galdxias. Fizemos
aplicacgoes a “Lyman Break Galaxies’ e a Radiogaldxias. Comparamos nossos resultados com os
dados observacionais disponiveis na literatura.

No capitulo 2 descrevemos o modelo quimiodinamico de Friaga & Terlevich (1998) e o modelo
de produgao de poeira (Archibald et al. 2002). Descrevemos como os dois modelos foram
estruturados e suas principais caracteristicas.

No capitulo 3 discutimos a extingao e a emissao de radiagao por poeira, bem como alguns
modelos de poeira. Discutimos como obter parametros necessarios para se construir um modelo
de poeira a partir de estudos da curva de extingao. Descrevemos um pouco a poeira interestelar,
seus componentes quimicos mais aceitos juntamente com suas caracteristicas mais marcantes.
Discorremos rapidamente sobre a opacidade em baixos e altos redshifts e a curva de extingdo na
Via-Léctea e nas Nuvens de Magalhaes. Por fim, descrevemos a maneira com a qual distribuimos

a poeira em nossos modelos.
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No capitulo 4 fazemos uma descri¢cao mais detalhada dos Hidrocarbonetos Aromaticos Policiclicos

(PAHs). Discutimos dois modelos que descrevem o comportamento desses anéis de carbono, suas
diferencas e semelhangas. Descrevemos o modelo de PAH que empregamos e o comportamento
dessas particulas quando ionizadas. Logo apds, descrevemos o modelo que empregamos para
calcular as flutuacbes de temperatura em pequenos graos de grafite e em PAH’s, baseado no
modelo de Purcell (1976) posteriormente aprofundado por Aannestad (1989).

No capitulo 5 apresentamos aplicagoes para o nosso modelo de absorcao e re-emissao de
radiagao por poeira para galaxias elipticas jovens, com a inclusao de nuvens moleculares, cdlculos
de espalhamento por graos de poeira, e um aperfeicoamento das eficiéncias de absor¢ao dos PAHs,
tanto para o estado neutro quanto para o ionizado. Estudamos os resultados do modelo sobre o
campo de radiagdo do modelo quimiodinamico, calculando a absor¢ao no ultravioleta / éptico
e a SED no infravermelho resultante. Aplicamos o modelo ao estudo das LBG’s (Lyman Break
Galazies), de Radiogaldxias com emissao no submilimétrico e de galdxias ULIRGs. Também
demonstramos como as razoes de linhas de PAHs podem ser utilizadas como indicativos de
evolucao galactica.

Perspectivas e conclusoes estao reunidas no capitulo 6.



2. O MODELO QUIMIODINAMICO

O instrumento fundamental neste trabalho é o modelo quimiodindmico para formagao e
evolugao de galdxias (Friaga & Terlevich 1994,1998). Este modelo acopla um solucionador de
evolucao quimica do gas e das estrelas de galaxias a um cédigo hidrodinamico uni-dimensional.
O intuito do cédigo é acompanhar em detalhes a evolucdo e o comportamento radial do gés e
das estrelas durante a formacao de galdxias elipticas.

Uma galdxia do modelo possui trés componentes: gés, estrelas e um halo de matéria escura.
O gés e as estrelas interagem entre si, trocando massa e metais, através da formacao estelar e
do retorno de gés pelas estrelas devido a ventos estelares, nebulosas planetdrias e supernovas.

O modelo quimiodindmico foi estendido através da inclusao da produgao de poeira no seu
setor evolugao quimica, permitindo o calculo da absorcao e re-emissao da radiacao por poeira
da populagao estelar em galdxias (Guimaraes 2001). Incluiu-se trés espécies de graos: grandes
graos de silicato e carbono; pequenos graos de grafite; e hidrocarbonetos policiclicos arométicos
(PAHs). Considerou-se a re-emissao pelos graos em equilibrio termodinamico com o campo de
radiacdo (com flutuacoes de temperatura para os pequenos graos de grafite e os PAHs). Os
graos de poeira foram distribuidos espacialmente segundo um modelo de multiplas telas e em
nuvens moleculares. Considerou-se a absorcao verdadeira e os efeitos de espalhamento causado
por eles.

O modelo possibilita o conhecimento do fluxo radial de gas na galdxia eliptica, permitindo
tragar os gradientes de metalicidade e, em particular, a formagao de um nicleo (core) central
de alta metalicidade nestas galdxias. Este core é formado rapido o suficiente para explicar a
abundancia de metais inferidas para quasares a altos redshifts.

A taxa de formagao estelar e a sua subseqiiente realimentagao do meio interestelar (MIE) por
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estrelas evoluidas regula os episddios de ventos, outflow e o cooling flow, afetando deste modo a
reciclagem do gas e o enriquecimento quimico do meio intergaldctico.

Uma importante caracteristica das galdxias-modelo é a presenca, durante um estégio de sua
evolucao, de um complexo padrao de fluxo, com inflow em determinadas regices e outflow em
outras. Entretanto, todos os modelos de galixias exibem durante seus estagios avancados de
evolugdo um vento galdctico em seu limite externo e, em seus estdgios iniciais, um inflow para
o nucleo da galaxia.

As caracteristicas do inflow interno podem explicar a luminosidade bolométrica de um quasar
hospedado no centro da galdxia, assim como a evolucao da luminosidade éptica dos quasares.

O modelo quimiodinamico permitiu esclarecer diversos topicos relacionados com a formacao
e evolucao de galaxias elipticas, e com a conexao entre galdxias elipticas jovens e quasares: 1)
a formagao de um ntcleo de alta metalicidade em galdxias elipticas; 2) os gradientes de metali-
cidade radiais em galdxias elipticas; 3) o enriquecimento quimico do meio intra-aglomerado por
galdxias elipticas; 4) a evolucao da luminosidade de nicleos jovens de galdxias elipticas/quasares.

Pela importancia do modelo quimiodinamico para o nosso trabalho, consideramos oportuno

fornecer neste capitulo informagoes mais detalhadas sobre ele.

2.1. DESCRICAO DO MODELO QUIMIODINAMICO

Ha duas classes de modelos comumente empregados em estudos de evolucao de galdxias
elipticas: o modelo hidrodinamico, que tem por objetivo reproduzir a evolucao do gas que emite
radiagdo em raios-X; e o modelo de evolugao quimica de zona tunica, que procura reproduzir
a evolucao global do gas e das estrelas, fornecendo resultados sobre a abundancia de metais.
Ambos os modelos, porém, ddo apenas uma descricdo muito restrita dos primeiros bilhoes de
anos da galaxia eliptica.

Um problema central nos modelos hidrodinamicos é que o gds (ou meio interestelar) repre-
senta o principal componente da galdxia jovem, o qual nao apenas reage a deposicao de energia
das estrelas como também, via formagao estelar, estabelece a populacao estelar. Além do mais,
a deposicao de energia, massa e metais no meio interestelar resulta das geracoes de estrelas
formadas. Deste modo, em um céalculo completo de realimentacao estelar para o gas, toda a
historia de formacao estelar deve ser armazenada.

Os modelos de evolugdo quimica de zona unica nao seguem a evolucao dinamica do gas e,

em particular, a evolucao do vento galactico, o qual é um ingrediente central em muitos desses
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modelos. A distribuicdo do gés e o campo de velocidades néo sdo descritos por esses modelos,
visto que a situacao é muito mais complexa do que a existéncia ou nao de um vento galdctico.
O fluxo de gds nao é necessariamente coordenado ao longo da galdxia; pode haver inflow em
um determinado raio e outflow no outro. Além disso, esses modelos ndo dao informacao sobre
a distribuicao espacial das estrelas formadas e os gradientes de metalicidade.

O modelo quimiodinamico combina um algoritmo que resolve a evolucao quimica em miltiplas
zonas e um c6digo hidrodinamico unidimensional. Desta forma, evita-se um grande nimero de
incertezas aos quais os modelos de zona tnica estao sujeitos.

A galaxia eliptica, suposta esférica, é subdividida em diversas zonas esféricas e a evolugao
hidrodinamica do seu meio interestelar é calculada. Posteriormente, as equacoes de evolucao
quimica para cada zona sao resolvidas levando-se em conta o fluxo do gas.

Friaga & Terlevich (1998) usam uma galdxia com 100 zonas, sendo o limite interno estipulado
em 100 parsecs e o limite externo no raio de maré da galaxia. Um total de aproximadamente
100 geragoes de estrelas ultrapassando 13 Giga-anos (13 Ganos) é armazenado para os calculos
de evolugao quimica.

A duracdo das geracoes de estrelas aumenta com a idade estelar, variando de 10° anos para
as estrelas formadas recentemente, até aproximadamente 3 x 10% anos para as estrelas mais
velhas. Os modelos incluem inibicao de formagao estelar quando a densidade é baixa demais ou
quando o gés estd em expansao, mas a formacao estelar nunca é abruptamente interrompida:

ela continuava mesmo ap0ds o primeiro vento galdctico ter se estabelecido.

2.1.1. A Evolugao Hidrodinamica

A evolucao hidrodinamica do meio interestelar esfericamente simétrico é obtida pela resolucao
das equacoes hidrodinamicas para a conservacao da massa, a conservagao do momento e a

conservacao da energia:

dp 1

0
Lt (P pu) = ap. — v, (2.1)

— St U= — - a—u, (2.2)
p

2
—+u—)Ap+a&<UmJ’+u—U}—j)- (2.3)
T P 2 p
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Das equagoes acima, temos que p é a densidade do gas, p. ¢ a densidade de massa estelar, u
é a velocidade, p é a pressdo, U é a energia interna especifica e A é a funcao de resfriamento. A
equacgao de estado U = (3/2)p/p completa o sistema de equagoes.

A massa total M ¢é a soma de trés componentes: a massa de gas My, a massa de estrelas
M, e a massa do halo escuro (dark halo) M. O gés e as estrelas trocam massa através da
formacao estelar e da perda de massa por parte das estrelas (fenémenos de supernovas, nebulosas
planetarias e ventos estelares). O halo escuro ndo interage com o gas e as estrelas; ele é dado

por uma distribuicao estatica de densidade de massa:

pn(r) = proll + (r/m )] 7", r <y, (2.4)

onde ppo é a densidade central do halo, r, é o raio de core do halo e r; é o raio de maré da
galaxia.

Os modelos iniciam com uma protogaldxia inteiramente gasosa com abundancias quimicas
primordiais (Y=0.24, Z=0). O gds bariénico cai para o centro do halo escuro e subseqiientemente
forma estrelas.

O processo de formacao estelar e a restituicdo de matéria ao meio interestelar por estrelas em
seus estagios finais de evolugao sao representados pela taxa de formacao estelar especifica v e pela
taxa de retorno do gas a. Os termos ap, e vp na equagao de continuidade conectam a densidade
de gas a densidade de massa estelar p,. E esperado que as estrelas nao permanecam nas zonas
nas quais elas foram formadas. Além disso, as posicOes finais para onde elas se moverem deverao
reproduzir o perfil de densidade de uma galdxia realistica. Isto é levado em consideragao no
modelo ao se mover radialmente cada uma das zonas de estrelas formadas recentemente em um
tempo de queda-livre para uma posicao final tal que a distribuicao resultante de massas estelares
siga um perfil de King:

pe(r) = puolL+ (r/r) 2, r <, (2.5)

onde p, € a densidade estelar central e r, é o raio de nicleo estelar. Tanto a distribuicao estelar
quanto o halo escuro sao truncados no raio comum 74, a partir do qual nao hé formacao estelar.

Supode-se que as estrelas morrem como supernovas (SNe) ou como nebulosas planetérias,
momento no qual ocorre a injecdo instantdnea de massa e energia para o meio interestelar. A
energia por unidade de massa injetada no gés pelas estrelas evoluidas pode ser dividida em trés
componentes, devidas as supernovas de Tipo I (SNe I), supernovas de Tipo II (SNe II) e a perda

de massa estelar quiescente (nebulosas planetdrias e ventos estelares):

Uinj = (asniEsnt/Msnt + asnirEsnir/Msnir + oawUinj )/, (2.6)
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onde agns é a taxa especifica de retorno de gas por supernovas SNe I, agnrr é a taxa especifica
de retorno de gds por supernovas SNe II, e o, é a perda de massa estelar quiescente (o =
asnT + asnir + ax). Mgnr e Mgnir representam a massa ejetada pelas supernovas, enquanto
Egsnr e Egnyr representam a energia cinética liberada pelas supernovas. Aqui, SNe I representa
apenas a supernova de Tipo la, uma vez que as supernovas de Tipo Ib foram incluidas entre as
supernovas de Tipo IL.

O gés que foi ejetado pelas estrelas na forma de vento ou nebulosa planetaria é termalizado
a temperatura dada pela dispersao de velocidades das estrelas, isto é, Ujnj« = (3/2)02, onde o,
é a dispersao de velocidades estelares em uma dimensao.

A funcdo de resfriamento adotada A(T), definida de tal forma que A(T)p? é a taxa de
resfriamento por unidade de volume, leva em consideracao as variagoes das abundancias de
gas previstas pelos calculos de evolugao quimica. Por simplicidade, ao invés de considerar as
abundancias de todos os elementos incluidos nos cédlculos de evolucao quimica, a funcao de
resfriamento adotada depende apenas das abundancias de O e Fe, os quais sao os principais
dissipadores de calor para T' > 10° K. No célculo da funcio de resfriamento, as abundancias
dos outros elementos que nao Fe e O foram escalonadas pela abundancia do oxigénio através da
relagao:

vi = ¥i,p + (Yi,0 — ¥i,p)Y0/Y0,0 (2.7)

onde y; é a abundancia numérica do elemento ¢ (a fungao de resfriamento leva em consideragao
as emissoes do H, He, C, N, O, Ne, Mg, Si, S, Cl, Ar e Fe), y; p é a abundancia primordial do
elemento ¢ (a saber, Y=0.24 e Z=0.0) e y; » é a abundancia solar do elemento i (Grevesse &
Anders 1989). O banco de dados atémicos usados na determinagao da fungao de resfriamento
provém do cédigo de fotoionizacgio AANGABA (Gruenwald & Viegas 1992). Uma novidade
nestes modelos é a auto-consisténcia entre a hidrodinamica, a evolugao quimica e a fisica atomica,
visto que a funcao de resfriamento é calculada com base nas abundancias quimicas atuais obtidas
da modelagem quimiodinamica.

As equagoes hidrodinamicas com simetria esférica sao resolvidas usando o cédigo de diferencas
finitas, sendo o modo Euleriano empregado em Friaga & Terlevich (1998), com os pontos da grade
espacados logaritmicamente. A grade possui entre 150 e 300 células, sendo que a primeira célula
possui 50 parsecs de largura. A margem mais interna da célula estd localizada em 100 parsecs
e a borda externa se localiza a cerca de duas vezes o raio de maré da galdxia. A viscosidade
artificial para o tratamento dos choques segue a formulagao de Tsharnutter & Winkler (1979)

baseado nas equacgoes de Navier-Stokes. Esta forma de viscosidade artificial se anula para uma
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contracao homoéloga.

As condigoes da borda externa com relacao a pressao e densidade sao derivadas ao se incluir
uma célula externa ficticia, cuja densidade e a pressdo sao obtidas da extrapolagdo por lei de
poténcia sobre o raio, ajustada as cinco células reais mais externas. A condicdo de contorno
interior se ajusta em consonancia ao fluxo que prevalece localmente: inflow ou outflow. Durante
o inflow a velocidade na borda interna é extrapolada das velocidades nas bordas das células
mais internas, enquanto que durante o outflow a velocidade na margem interior é zero.

As condigbes iniciais supdem uma protogaldxia inteiramente gasosa (M, = 0), com tem-
peratura de gis em Ty = 10* K, abundéancias quimicas primordiais e distribuicdo de densidade
idéntica aquela do halo escuro. Os modelos foram evoluidos até a época presente (t¢ = 13 Gano).

Uma cosmologia com Hy = 50 km s~! Mpc~! e Q = 1 foi adotada no artigo e em nosso trabalho.

2.1.2. A Evolugao Quimica

A evolucao quimica se processa com a formacao da estrela fora do meio interestelar, a evolucao
desta ultima e a subseqiiente ejecao de géds da estrela para o meio interestelar na forma de ventos,
nebulosas planetéarias e supernovas. O modelo quimiodinamico usa as formulacoes convencionais
de evolucao quimica utilizadas em modelos classicos de zona tnica a fim de facilitar a comparagao
com os trabalhos anteriores.

Dentro de cada zona esférica na qual a galdxia modelo foi dividida, a evolugao das abundancias
de nove espécies quimicas (He, C, N, O, Mg, Si, S, Ca Fe) é calculada ao se resolver as equagoes
bésicas de evolugao quimica (Talbot & Arnett 1973, Tinsley 1980, Matteucci & Tornambe 1987).
O modelo quimiodinamico nao utiliza a aproximagao de reciclagem instantanea para o enriquec-
imento quimico: ao invés disso, delays para o gas restituido pelas estrelas ao meio interestelar
sao calculados a partir dos tempos de vida das estrelas na seqiiéncia principal (¢,,, em bilhoes
de anos), onde

log m = 0.055810g? t,,, — 1.3381log t,, + 7.764, (2.8)

para massas estelares m < 6.6 Mg (Renzini & Buzzoni 1986), e
tm = 1.2m 5% 4+ 0.003 (2.9)

param > 6.6 Mg (Glisten & Mezger 1983). Supoe-se mistura instantanea com o meio interestelar
para o material ejetado pelas estrelas.
A relagao da taxa de formagao estelar (TFE) com o contetido de gés é expressa como ¢ (r,t) =

vp, onde v é a taxa de formacdo estelar especifica (Gano™!, por exemplo). Como nao hé teorias

10
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de formacao estelar amplamente aceitas, segue-se a formulagao de Schmidt (1959, 1963), isto é,

uma dependéncia de v com uma poténcia da densidade do gas,

v = vo(p/po)"". (2.10)

Para ngr = 0 temos o modelo linear de Schmidt (¢ < p), enquanto ngr = 1 implica o
modelo quadratico de Schmidt (¢ o p?). Néo se espera que a TFE siga estritamente uma lei de
poténcia com a densidade; o parametro ngr apenas descreve a nao-linearidade da dependéncia
da TFE com o contetido de gés. Entretanto, de acordo com Friaga & Terlevich (1998), ha boas
razoes tedricas e observacionais para se acreditar que a TFE depende ao menos linearmente do
conteudo de gas.

Os modelos utilizados em nosso trabalho possuem a denominada TFE padrao (‘standard’), a
qual possui ngr = 1/2, o que significa que o tempo de escala para formacao estelar é proporcional
ao tempo dinamico local (Larson 1974).

A normalizacio da TFE na equacio 2.10 foi tomada com 1y = 10 Gano™!

, em acordo com a
escala de tempo de formacdo estelar de ~ 10% anos exigida pelos modelos de evolucio quimica a
fim de reproduzir as razoes supersolares de [Mg/Fe| encontradas em galdxias elipticas gigantes
(Matteucci & Tornambé 1987; Matteucci 1992).

O valor fiducial para a densidade de gas pg é adotado como sendo a densidade média inicial
de gés dentro do raio de core do halo. Inclui-se a inibicao da formacao estelar quando o gas
estd em expansao (V.u > 0) ou quando o resfriamento é ineficiente (ou seja, quando o tempo de
resfriamento teoo = (3/2)kpT/umpuA(T)p é maior que o tempo dindmico t4,, = (37/16 G p)*/?).
Especificamente, v como definido na equacao 2.10 é multiplicado pelos fatores de inibigao (1 +
tdyn max (0, V.u))"!e (1+ tcoo/tdyn)*l.

A taxa de formagao estelar (por unidade de volume) para estrelas de massa m é dada por
P(r,t)p(m), onde ¢p(m) é a funcdo de massa inicial (FMI) por nimero. Supoe-se que a FMI é
independente do tempo e da posicao espacial, sendo representada por ¢(m) = Cm+) | com
x = 1.35 (a FMI de Salpeter), normalizada sobre a faixa de massas m = 0.1 — 100 M.

A restituicdo de massa para o meio interestelar depende da massa estelar inicial. Estrelas na
faixa de massa de 0.1 < m/Mg < 8 finalizam suas vidas como nebulosas planetarias e deixam
como remanescentes anas-brancas de hélio ou C-O com massas estelares menores que 1.4 Mg,
Estrelas com massa acima de 8 M, finalizam suas vidas como supernovas de Tipo II (SNe II).
Nenhuma distingao é feita entre SNe II e a supernova Tipo Ib (SNe Ib), sendo que a SNe Ib é
considerada como uma SNe II a qual perdeu seu envelope de hidrogénio antes da explosao.

Supoe-se que supernovas Tipo Ia (SNe Ia) se originam de sistemas binérios de massa total na

11
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faixa de 3 < m/Mg < 16, onde a estrela principal evolui até se tornar uma ana-branca C-O. A
transferéncia de massa da estrela secundéria (a qual evolui mais lentamente) aciona a deflagragao
de carbono sobre a estrela primaria quando esta tultima alcanga a massa de Chandrasekhar
(Whelan & Iben 1973). O calculo da taxa de SNe Ia segue de Greggio & Renzini (1983).
Um importante pardmetro neste cenério é a variavel Agny, a fragdo de massa da FMI entre
3 < m/Mg < 16 que vai para sistemas bindrios dando origem a SNe Ia. Seguindo Matteucci
& Tornambé (1987) e Matteucci (1992), Friaga & Terlevich (1998) adotam Agn1 = 0.1. Este
valor pode ser verificado a posteriori ao se comparar as taxas de SNe la preditas e observadas
em galaxias elipticas.

As prescrigoes de nucleossintese para os envelopes de estrelas de massa intermedidria (0.8 <
m/ Mg < 8) sdo tomados de Renzini & Voli (1981) (com os parametros a. = 0, n = 0.33).
Também considera-se a producao de N secundério via ciclo CNO através da queima em camadas
dos envelopes de estrelas massivas (m > 8 Mg) seguindo o caso B de Talbot & Arnett (1973)
(100% de conversao em N dos envelopes de C e O). Para estrelas na faixa de massa de 8 —10 Mg,
as prescri¢oes de nucleossintese sao aquelas sugeridas por Hillebrandt (1982).

O modelo quimiodinamico utiliza yields dependentes da metalicidade para SNe II, SNe Ia, e
o meio interestelar. Para as SNe II, ele utiliza os yields dependentes da metalicidade retirados de
Woosley & Weaver (1995), os quais abarcam estrelas com massas M = 12, 13, 15, 18, 20, 22, 25,
30, 35 e 40 Mg, e metalicidades Z/Ze = 0, 1074, 1072, 10~! e 1. Os yields da SNIa resultantes
de anas brancas com a massa de Chandrasekhar foram retirados de Iwamoto et al. (1999):
seus modelos W7 (estrela progenitora de metalicidade inicial Z=Z¢) e W70 (metalicidade inicial
Z=0). Os yields para o meio interestelar (0.8 —8 M), com metalicidades iniciais Z=0.001,
0.004, 0.008, 0.02 e 0.4, sdo os de van den Hoek & Groenewegen (1997) (o caso nagp = 4 deles).

Para os yields de SNe II cujos progenitores possuem massa entre 10 e 40 Mg, eles usaram
um valor para a reagao 2C(a,7)'%O que é 1.7 vezes maior do que o valor de Caughlan & Fowler
(1988). Os resultados dos calculos de nucleossintese para estrelas mais massivas que ~ 18 Mg
dependem criticamente da escolha de valores desta taxa de reacao. Desde que Woosley & Weaver
(1995) nao calcularam modelos para estrelas progenitoras de SNe II mais massivas do que 40
Mg, extrapola-se seus yields para a faixa de massas compreendidas entre 40-100 M), baseados
na tendéncia dos yields com o aumento da massa derivados do trabalho de Woosley & Weaver
(1986).

Para massas acima de 30 Mg, os resultados também dependem da energia cinética suposta

no infinito (K E4) para o pistdo da explosao. Se K F., nao é grande o suficiente, hd algum

12
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retorno (back fall) de material, e um remanescente mais massivo (um buraco negro) é formado,
aprisionando os produtos da nucleossintese e reduzindo os yields, em especial aqueles do ferro.
Grandes valores de K F, evitam o retorno de material e levam a uma quantidade maior de ferro
ejetado.

A seqiiéncia A dos modelos de Woosley & Weaver possui um K E,, quase constante, de forma
que ocorre retorno de material, um buraco negro é formado e héd pouca ejecao de ferro. Friaca &
Terlevich (1998) usam a seqiiéncia com K E., aumentando com a massa (modelos S30B, S35C
and S40C de Woosley & Weaver), resultando em grandes yields para o ferro e em remanescentes
menores.

Adota-se a relagao (Massa Inicial / Massa Final) dada por Iben & Renzini (1983) para as
anas-brancas remanescentes de estrelas desacompanhadas (excluem-se os sistemas binédrios) com
massa inicial na faixa de 0.1 < m/Mg < 8. J4 as estrelas mais massivas que 8 Mg, as quais
explodem em SNe II (ou SNe Ib), deixam uma estrela de néutrons de 1.4 M, como remanescente.
Supoe-se também que SNe Ia nao deixam remanescentes.

De modo a calibrar o setor de evolucao quimica do modelo quimiodindmico, consideramos
um modelo de zona tunica de referéncia, representando uma galdxia inicialmente gasosa com
massa Mg = 102 Mg e sem halo escuro. Adota-se uma lei de formacdo estelar linear, ou
seja, vsp = Vg = constante. Seguindo a relagio v = 8.6(Mg/10'2 My)~%115 Gano~! (onde 1
Gano = 1 bilhao de anos) derivado por Arimoto & Yoshii (1987), vy é adotado como sendo 9
Gano~!. O modelo pertence & classe de modelos com vento galdctico impelido por supernovas,
nos quais um vento galdctico é estabelecido em um tempo t4,,. Neste tempo, o gas é varrido
da galdxia e a formagado estelar é desligada para sempre. A condigdo para o inicio do vento
galactico é que FEy, > —Qq, onde Fy, é o conteido térmico dos remanescentes de supernovas
da galdxia e Qg é a energia de ligacdo gravitacional da galdxia. A energia térmica de cada
remanescente individual de supernova evolui de acordo com Cox (1972), sendo que Q¢ é dado
por Qg = —1.66 x 10%(M¢g/10'% M)t (Saito 1979). Este modelo da tg, = 0.81 Gano, em
bom acordo com tg4,, = 1.01 Gano do modelo A2 de Matteucci (1992).

A Figura 2.1 nos mostra a evolucdo das abundancias de C, N, O, Mg e Fe para o modelo
de referéncia. A fim de ilustrar o efeito do parametro de conveccao «. dos modelos de Renzini
& Voli (1981) para os yields das estrelas de massas intermedidrias (0.8 < M < 8Mg), sao
mostradas simulagoes para o caso deles (a. = 0, n = 0.33) e para o caso (a. = 1.5, n = 0.33).
O efeito de a, pode ser visto na evolucao de [N/H] (as razoes entre colchetes denotam a razao

das abundancias de massa relativas aos seus valores solares, ou seja, [X/H]=(X/H)/(X/H)g).
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Figura 2.1 A evolucdo das razoes de abundéancias para os modelos de zona tdnica. A figura
ilustra o efeito do parametro de convecgao . dos modelos de Renzini & Voli (1981) para os
yields das estrelas de massa intermedidria. Retirado de Friaca & Terlevich 1998.

Para a. = 0, ha apenas producao secundaria de N, enquanto que para o, = 1.5 hé alguma
producio priméria de N devido & queima na base do envelope estelar. Antes de 3 x 107 anos,
ha apenas producao secundéaria de N por estrelas de alta massa e o ritmo de enriquecimento de
N é aproximadamente proporcional a metalicidade do gés. Para tempos posteriores, o yield das
estrelas com m < 8 Mg é importante, e no caso em que o, = 0, também as estrelas de massas
intermediarias produzem apenas N secundario, de modo que [N/H] possui uma evolugao suave
até algumas vezes 108 anos, quando ele alcanca valores altamente supersolares. Entretanto, no
caso o, = 1.5, [N/H] mostra um aumento acentuado para ~ 3 x 107 anos devido & primeira
ejecao de N primaério por estrelas de massa intermediaria. Note-se também o rapido aumento
nas abundancias de elementos-a (O, Mg) ejetados por SNe II, a qual alcanga abundancias solares
em ~ 10% anos. Por contraste, o enriquecimento do Fe é atrasado com respeito aquele do O
([Fe/H] torna-se solar em ~ 3 x 108 anos) desde que o Fe é produzido principalmente em SNe

Ia, a qual possui progenitores de vida longa.
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2.1.3. Evolugao do Meio Interestelar e Taxa de Formacao Estelar

Friaga & Terlevich (1998) constroem uma seqiiéncia de modelos de galdxias parametrizadas
de acordo com a massa luminosa total (inicial) dentro do raio de maré, Mg = M, + M, (a
massa luminosa da galdxia abrange os componentes estelares e gasosos, os quais sao facilmente
observéaveis, principalmente nas faixas 6pticas e de raios-X, respectivamente). Os modelos sao
também caracterizados pela razao do halo com a massa luminosa (inicial), M /Mg, o raio de
core do halo, 7, e o raio de maré da galdxia, r; (ver equacao 2.4).

Eles adotam Mj/Mg = 6, o que corresponde a um 2, = 0.023 (densidade de matéria
barionica) para a densidade total de matéria utilizada (2ps = 0.3), valores estes consistentes com
aqueles encontrados pela equipe do WMAP (Spergel et al. 2003). O pardmetro de truncamento
do halo escuro (r¢/rp) possui efeitos significativos sobre o desenvolvimento do vento gadctico e
sobre os “outflows”.

A grade de simulacoes cobre Mg entre 10! e 5 x 10'2 M), e 7, na faixa de 2.5 — 15 kpc.
O raio de maré adotado é r; = 28ry. A escolha das relagoes rp, — r; — Mg é baseada nas
leis de escala de Sarazin & White (1987), cujo modelo de uma galdxia eliptica possui uma
distribuicao de halo escuro (equagao 2.4) mais uma distribuicao estelar dada por um perfil de
King (equagao 2.5). A densidade estelar central p,y e o raio de core estelar r. na equagao
2.5 sao relacionados com a dispersao de velocidade central o, através da condicao de Virial
4G pyore = 902. Além disso, os modelos de galdxias seguem uma relacdo de Faber-Jackson,
0. = 200(Lp/L)"* km s™! (Terlevich 1992), com Lp relacionada a Mg através da relacio
[M/Lg] = 10, a razao massa-luminosidade tipica para uma galdxia com L*, ou de maneira
equivalente, o, = 150.5(M /10" M)"/4 km s~

O chamado modelo fiducial possui Mg = 2x 10! M, e uma taxa de formagao estelar (TFE)
padrao (ngp = 1/2). Devido aos episddios de inflow e vento galdctico que ocorrem durante a
evolucao da galdxia, a massa luminosa Mg(tg) da galdxia no tempo atual (em tg = 13 Gano)
é ~ 20% maior do que a massa luminosa inicial Mg. O modelo fiducial possui Lg = 2.4 x 1010
Lo hoje (t=13 Ganos), ou seja, um pouco menor que a luminosidade de corte da funcgao de
luminosidade de Schechter (L% = 3.7 x 101 Lg), e, portanto, é representativo da populagio de
galaxias elipticas.

Na primeira aplicagao deste modelo, Friaga & Terlevich (1998) investigaram a relacao entre
galdxias elipticas jovens e atividade QSO. A faixa de massas relevante para elipticas de alta
massa hospedando um quasar luminoso é de Mg = 101! — 2 x 10'2 M. Neste caso, a massa

estelar da galdxia é ~ 20% maior do que Mg. A normalizacao da taxa de formagao estelar
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(TFE) era adotada como v = 10 Ganos~! de tal modo a reproduzir a razio [Mg/Fe] suprasolar
de elipticas gigantes. Em trabalhos posteriores, investigando sistemas com massas presumivel-
mente menores, tais como LBGs (Lyman Break Galaxies) e BCS (Blue Core Spheroids), Mg foi
diminuida para Mg =5 x 10° Mg (Friaca & Terlevich 1999, 2001).

A Tabela 2.1 apresenta a evolucdo do gés e dos componentes estelares. A primeira coluna
identifica 0 modelo: o niimero indica Mg, a massa inicial da protogaldxia em unidades de 10!
Mg; o nimero entre paréntesis é ngr para os modelos nos quais ngr # 1/2. A coluna (2) nos
dé 75,. As colunas (3) e (4) nos mostram a massa atual (em tg = 13 Gano) em gés e estrelas da
galdaxia. As colunas seguintes exibem as caracteristicas do vento galdctico, o qual aparece em
todos os modelos: t,, é o tempo de inicio do vento galdctico; ¢, . ¢ o fim da fase de vento inicial,
definida quando a massa de gés é reduzida a cerca de 10% de sua quantidade em t,,; M, (t,) e
M

4(tw) sdo a massa de estrelas e a massa de gas na galaxia em t,,; M, e M, p. representam a

massa total e a massa em ferro ejetada pelo vento até tg.

Modelo Th M. (tg) Mg (tg) tw tw,e My (tw) Mg (tw) My, My Fe

(kpc)  (10* M) (Mg@) (Gano)  (Gano)  (10''Mg) (10''Mg) (10''Mg)  (10]Mg)
1 2.5 1.32 1.70x107 1.09 1.49 1.39 0.58 0.72 2.74
2 3.5 2.38 4.73x107 1.17 1.60 2.53 1.28 1.42 4.93
5 5 5.90 2.76x10% 1.25 1.99 6.05 3.36 4.22 12.7
10 7 11.6 2.06 x 10° 1.51 2.68 11.5 6.73 6.45 25.1
20 10 23.7 2.77 x 1010 1.65 3.56 22.0 14.0 12.0 31.6
50 15 66.4 2.14 x 101t 2.22 5.40 59.3 34.0 18.2 49.8
2(1/3) 3.5 2.83 5.23 x 107 1.32 1.69 3.03 0.94 1.10 5.60
2(0) 3.5 1.33 1.49 x 107 0.044 0.373 0.65 1.34 0.68 3.96

Tabela 2.1 Massa da galdxia e evolugao do vento (Friaca & Terlevich 1998).

Consideramos a seguir a evolucao da galdxia fiducial. Desde que as condic¢bes iniciais estao
fora do equilibrio (o gas é inicialmente frio), ao se iniciar os cdlculos o gis cai para o centro
da galdxia e é comprimido, dando origem a choques que aquecem rapidamente o gas no core
até aproximadamente a temperatura de virial do sistema (7" ~ 107 K). Uma formagao estelar
altamente eficiente esta ocorrendo através da galdxia como um todo e rapidamente da origem a
uma populacdo estelar jovem. As supernovas de Tipo II aparecem depois de 3.2 x 10% yr com a
explosao das primeiras estrelas massivas e, logo apés, o aquecimento por supernovas domina a
energética do meio interestelar.

A Figura 2.2 nos mostra a evolucido da taxa de supernovas sobre a galdxia como um todo
para o modelo fiducial. Seguindo o violento surto de formagao estelar inicial, as primeiras SNe
IT surgem em 3.2 x 10° anos. A taxa de SNe II alcanga um méximo de 155 SNe (100 anos) !

(10" M)~ ! em 3.9 x 10® anos e decresce rapidamente depois de 1 Gano. O méximo principal
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Figura 2.2 A evolucdo das taxas de supernovas para o modelo fiducial. As taxas foram nor-
malizadas para a massa inicial da protogaldxia (2 x 10! Mg). Retirado de Friaca & Terlevich
1998.

da taxa de SNe II reflete a formacao estelar em curso durante os primeiros Ganos da galaxia.
A taxa de SNe II presente é desprezivel (3.8 x 10~% SNe IT (100 anos)™! (10! My)~! em 13
Ganos).

As SNe II sao seguidas pelas SNe I, as quais aparecem em 2.9 x 107 anos e alcancam uma
taxa méxima de 19 SNe I (100 anos)™! (10" My)~! em 7.6 x 108 anos. Apenas a taxa de SNe
I é significante nas fases evoluciondrias posteriores (¢ > 2 Ganos) da galdxia eliptica, quando a
taxa de formagao estelar cai e a taxa de SNe II é drasticamente reduzida.

A evolucao do perfil da velocidade do gés é mostrado na Figura 2.3.

Trés estagios podem ser dintingiiidos na evolugao do meio interestelar da galdxia. O primeiro
estagio é um inflow global extendendo-se desde o limite interno do modelo até o raio de maré.
No inicio deste estdgio, o inflow se origina do assentamento do gas no pogo potencial do halo
escuro. Quando a densidade central aumentou o suficiente para permitir que perdas radiativas
sejam importantes, um vigoroso cooling flow é estabelecido na regiao interior a 1kpc. Logo ap0s,

depois que as primeiras supernovas aparecem, o aquecimento por supernovas direciona um vento
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Figura 2.3 Perfil de velocidade do gas para o modelo fiducial em algumas escalas de tempo de
evolugao. As linhas sdo nomeadas de acordo com o tempo (em Gano) que elas representam. O
painel de cima permite-nos seguir o estagio global de inflow da evolugao do meio interestelar; o
painel inferior mostra o vento parcial (¢ = 1.2 e 1.6 Gano) e os estégios de vento total (t = 2, 5,
e 13 Gano). Retirado de Friaca & Terlevich 1998.

em raios intermedidarios, separando o ‘inflow global’ em um cooling flow interior que alimenta o
nicleo da galdxia, e em um ‘inflow externo’ caindo para a galdxia. O vento avanca em direcao
ao raio de maré da galdxia.

O segundo estagio comega quando o vento alcanca o raio de maré da galaxia, em ¢,, = 1.17
Gano. Este estagio se caracteriza por um ‘vento parcial’, ou seja, um cooling flow nas regices
internas da galdxia e um vento nas regides externas. t,, é identificado com o comego do vento
galdctico, o qual causa uma quase completa perda do meio interestelar. Quanto mais gas é
consumido pela formagao estelar e expelido pelo vento, mais a regiao de estagnagao separando o
cooling flow interno e o vento se move para o interior, e em 1.8 Gano o cooling flow alcangou a
fronteira interior a 100 pc, de forma que um vento é estabelecido de 100 pc até o raio de maré,
caracterizando o terceiro estdgio, o estdgio de wvento total. O vento no raio de maré alcanga

uma velocidade de pico de 1860 km s—!

em 2 Ganos, e decresce posteriormente, conforme o
aquecimento por supernovas diminui devido ao decrescimento na taxa de SNe I.

A Figura 2.4 mostra a evolucao da massa estelar e a fracdo de gds para a galdxia fiducial:
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Figura 2.4 Evolugao da massa estelar (linha sélida) e da fracdo de gés (linha pontilhada) para
o modelo fiducial. Retirado de Friaca & Terlevich 1998.

O gés é o principal componente da galdxia durante o primeiro Gano de evolucao da galdxia
eliptica. Ele é transformado em estrelas por uma alta taxa de formacao estelar, mas o consumo
de gas nao é completo desde que um ‘infall’ continuo de gds supre constantemente a galdxia
com gas. O aumento da massa da galaxia devido ao infall de gas continua até o inicio do
vento galdctico, em t,, = 1.17 Gano. Neste tempo, a massa da galdxia quase que dobrou
(Mg (ty,) = 3.8 x 101! Mg), e aproximadamente um terco da massa da galdxia est4 na forma de
gas. O vento galdctico que se segue é tao massivo que quase todo o gas remanescente é removido
da galaxia.

O gés expelido com o vento galactico representa uma fracao significativa da massa da galdxia
(1.3 x 101 Mg, de t,, até 13 Gano). A remogdo de gés é muito rapida: 50% (90%) do gés é
expelido em 2.3 x 108 anos (4.3 x 10% anos) depois de t,,. O resultado liquido do inflow inicial,
vento galdctico e perdas estelares é que a massa da galdxia na época atual é ~ 20 % maior do
que a massa protogaldctica inicial.

A Figura 2.5 (painel superior) mostra a evolugao da taxa de formagao estelar total (TFE)
sobre toda a galdxia e para a regiao interior a lkpc, para a galaxia fiducial. A TFE total

possuiu inicialmente um valor de 230 Mg ano~!. Quanto mais gas do inflow inicial cai dentro
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Figura 2.5 Painel superior: evolucdo da TFE sobre a regido interior a lkpc (linha sélida
superior) e sobre toda a galdxia (linha sélida inferior), bem como a evolugao da luminosidade
bolométrica da populagao estelar da galdxia inteira no modelo fiducial (linha pontilhada). Painel
inferior: evolu¢ao da TFE especifica ponderada sobre a regido interna a lkpc (linha superior) e
sobre toda a galdxia (linha inferior). Retirado de Friaca & Terlevich 1998.

da galaxia, mais o gas é comprimido reduzindo desta forma a escala de tempo da formacao

1

estelar. Conseqiientemente, a TFE eleva-se a um maximo de 480 Mg ano™! em 6 x 108 anos.

1

Durante o primeiro Gano, a TFE esta tipicamente em torno de 300 Mg ano™". Em ~ 1 Gano,

1

a deplecao do gas pela formagao estelar reduz a TFE abaixo de 100 Mg yr=. O inicio do

vento galdctico em 1.17 Gano leva a uma drastica reducdo da TFE para ~ 1072 Mg ano~!
em menos do que 0.5 Gano. Enquanto a TFE total mostra niveis mais ou menos constantes
durante o primeiro Gano de evolugao, a TFE interior (dentro do raio de 1 kpc) mostra variagoes

dramaticas, devido as curtas escalas de tempo para o reabastecimento do gas e inibicao da

1 1

formagao estelar. Ela varia de 0.9 Mg ano™" em ¢ = 0 para um méaximo de 70 Mg ano™" em
7 x 10® anos, com alguns breves episédios de ‘starburst’. Do ponto de vista observacional, a
TFE interior é talvez mais interessante do que a TFE total porque apenas as regioes internas da
galaxia, devido aos seus brilhos superficiais intensos, podem ter atividade de formacao estelar

detectavel em altos redshifts.
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A evolucao da luminosidade bolométrica das populagoes estelares da galaxia fiducial como
um todo (painel superior da Figura 2.5) foi calculada usando-se os modelos de evolucao espectro-
fotométrica de Bruzual & Charlot (1993). Inicialmente, a luminosidade aumenta estavelmente
enquanto uma populacio estelar jovem estd sendo estabelecida. Em 3.3 x 10% anos, a populacio
estelar jovem alcanca 10" Mg. Uma luminosidade méxima de 2.3 x 10'? L, é alcancada em
6.1 x 10% anos, quando a massa estelar é de 2 x 10 My. O pico em luminosidade segue de
perto o maximo em TFE, desde que neste tempo a contribuicao principal para a luminosidade se
origina das estrelas de alta massa. A TFE mantém aproximadamente os mesmos niveis durante
o primeiro Gano da galaxia.

O painel inferior da Figura 2.5 mostra a evolucao da TFE especifica média dentro da regiao
interior a lkpc e sobre toda a galdxia. As escalas de tempo para formagao estelar na regiao
interna (108 anos) sdo muito menores do que as escalas para a galdxia como um todo (1 Gano).

A TFE especifica média para a galdxia como um todo estd entre 1 e 3 Gano~! durante o
primeiro Gano, enquanto que para a regido interna a lkpc (a qual sofre um violento ‘starburst’)

ela é de ~ 30 Gano~! durante o mesmo primeiro Gano.

2.1.4. O Vento Galactico

Nos estagios iniciais de evolucao da galdxia, o contetdo de gas é sempre alto. O gas é trans-
formado em estrelas por uma alta taxa de formagao estelar, mas o o gds nunca é completamente
consumido por causa do ‘infall’ global, o qual supre constantemente a galaxia com gas. O au-
mento de massa devido ao ‘infall’ continua até o inicio do vento galdctico, o qual remove quase
todo o gas da galaxia.

Como nos modelos classicos de ventos impulsionados por supernovas, o inicio do vento
galdctico ocorre mais tardiamente para as galdxias mais massivas (ver Tabela 2.1); além disso,
ele remove o gds mais lentamente nestas galdxias. Para a grande maioria dos modelos de Friaca
& Terlevich (1998), o vento ocorre depois de 1 Gano e persiste até a presente época.

Como mostrado na Figura 2.6, o vento galdctico pode ser muito rico em metais. As abundancias
de gés na regido central rapidamente se tornam supersolares: em r = 100 pc, [O/H|> 1 em ~ 10%
anos, e [Fe/H]> 1 em ~ 3 x 108 anos. Depois que o vento tiver se desenvolvido na regido inter-
medidria da galdxia, uma frente de gas rica em metais avanga de dentro para fora da galdxia.
Quando o vento alcanga o raio de maré da galaxia (t,, = 1.17 Gano), a metalicidade do gas em
r¢ é baixa ([O/H]=1.2 x 1072 e [Fe/H]=1.1 x 10~2), embora nas regides internas o gas seja rico

em metais ([O/H]=2.9 e [Fe/H]=5.6 em 1 kpc).
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Figura 2.6 Perfis radiais de [Fe/H] e [O/H] para o gas do modelo fiducial em algumas épocas:
0.03 Gano (linha sélida), 0.35 Gano (linha tracejada curta), 1 Gano (linha tracejada longa), 1.6
Gano (linha pontilhada), 1.9 Gano (pontilhado com tragos curtos), 4.4 Ganos (pontilhado com
tragos longos), 13 Ganos (tragos curtos e longos). Retirado de Friaca & Terlevich 1998.

H4 um atraso entre a remocao de massa e a remocao de metais pelo vento. Quando 90% do gés
tiver sido removido (em 1.59 Gano), a metalicidade no raio de maré ([O/H]=0.8 e [Fe/H|=1.4)
serd ainda baixa em comparacao com as abundancias internas ([O/H]=3.2 e [Fe/H]=8.9 em 1
kpc). Apenas em 1.77 Gano, a frente de gds rica em metais alcanca o raio de maré ([O/H|=1.3
e [Fe/H]=8.1 em r¢), e um gradiente de abundancia de gds relativamente raso é estabelecido.
Depois deste tempo, o vento galdctico é muito rico em metais.

A metalicidade maxima ¢ alcangada em ~ 2 Ganos ([O/H|=1.3 e [Fe/H]=8.9 em 7;), e entdo
decresce devido ao efeito de diluicdo da perda de massa estelar, quando uma grande fragao de
gds rico em H é restituida por estrelas de baixa massa. A metalicidade atual do géds ainda é
alta ([O/H]=1.1 e [Fe/H]=3.0 em r;). E interessante notar que o gradiente de oxigénio é mais
acentuado do que o gradiente de ferro ([O/H|=2.8 e [Fe/H]=3.9 em 1 kpc).

Desde que o gas removido com o vento representa uma quantidade de massa comparavel com
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o componente estelar da galdxia, ele terd um importante impacto sobre o meio intra-aglomerado
ou intragrupo onde a galdxia esta localizada. Em particular, o vento galdctico carrega metais
sintetizados pelas estrelas e por isso ele é de grande importancia para a compreensao do en-
riquecimento quimico do meio intragalactico.

E interessante notar que a fase de vento tardia (isto é, de t = 1.60 Gano em diante) perfaz
a mais importante contribuicao para o enriquecimento em ferro. Apenas 6.9 x 107 Mg de ferro
é expelida durante a fase inicial de vento, ou seja, 14% de todo o ferro ejetado pela galdxia. O
enriquecimento por oxigénio do meio intra-aglomerado ocorre muito mais cedo, com 4.7 x 103
Mg sendo ejetadas durante a fase inicial de vento, ou seja, metade da quantidade total de
oxigénio (9.83 x 10® M) ejetada durante a época atual. Este resultado ndo é inesperado, ja que
o ferro se origina principalmente das SNe Ia, e o tempo de vida longo das progenitoras destas
supernovas resulta em um atraso no enriquecimento do ferro. Por contraste, o vento primario
remove o gas pré-enriquecido por elementos-alfa produzidos em SNe II durante os primeiros 103

anos de evolugao.

2.1.5. Abundancias de Populacoes Estelares

A Tabela 2.2 nos mostra as abundancias da populagao estelar na época atual (¢t = 13 Gano):
(Mg/H])1 e ([Fe/H]); sao as abundancias de Mg and Fe ponderadas em massa sobre a regiao
interior a lkpc; ((Mg/H])19 e ([Fe/H])10 sao as abundancias de Mg and Fe ponderadas em massa
sobre a regiao dentro de 10 kpc (10 kpc é aproximadamente o raio efetivo de uma galdxia com

L*). A notagao para os modelos é a mesma que na Tabela 2.1.

Modelo  ([Mg/H])1  ([Fe/H])1 ([Mg/Hl)1o ([Fe/H])10

1 2.20 1.38 1.30 0.716
2 2.57 1.53 1.38 0.754
5 2.59 2.05 1.54 0.943
10 3.40 2.22 1.58 0.935
20 3.52 2.89 1.58 0.979
50 4.30 3.98 1.69 1.420
2(1/3) 2.59 1.65 1.46 0.824
2(0) 1.57 0.66 0.77 0.283

Tabela 2.2 Abundéncias quimicas estelares na época atual (Friaca & Terlevich 1998)

O core (r < 1 kpce) das galdxias do modelo quimiodinamico é rico em metais, em acordo com as
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metalicidades de 2-3 para os nicleos das galdxias elipticas, derivadas de observagoes dos indices
de Mgs. Para o modelo fiducial, tanto o magnésio quanto o ferro exibem superabundancias
centrais na época atual ([Mg/H]=3.4 e [Fe/H|=2.5 em 100 pc; [Mg/H]=2.0 e [Fe/H]=1.2 em
1 kpc). Em raios maiores, entretanto, as abundancias se tornam subsolares ([Mg/H]=0.67 e
[Fe/H]=0.29 em 10 kpc), indicando a presenca de gradientes de abundancia na populagao estelar
galactica.

A Figura 2.7 nos mostra a evolucao das abundancias de magnésio e ferro da populagao estelar
em alguns raios para o modelo fiducial, permitindo-nos derivar os gradientes de metalicidade.
Espera-se que os gradientes de abundancia sejam mais planos quando a dependéncia da taxa de

formagao estelar com a densidade é mais fraca.
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Figura 2.7 A evolugao do [Mg/H] (curvas sélidas) e do [Fe/H] (curvas pontilhadas) da po-
pulacao estelar em alguns raios para o modelo fiducial. As curvas superior, média e inferior
referem-se aos raios de 100 pc, 1 kpc, e 10 kpc, respectivamente. Note que as curvas de » = 100
pcer = 1kpc, tanto para o magnésio [Mg/H] como para o ferro [Fe/H], ndo se cruzam. Retirado
de Friaca & Terlevich 1998.

Um importante vinculo para a evolucao quimica é dado pelas razoes de abundancia derivadas
das intensidades das linhas de Mg e Fe (baseadas nos indices do Mga, Fe5270 e Fe5335). Parece
que o Mg é superabundante com respeito ao Fe em elipticas gigantes. A razao [Mg/Fe| exibe um

grande espalhamento em torno de 1.5-2.0 (Worthey et al 1992), a qual é interpretada como uma
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assinatura do enriquecimento por SNe II, implicando que a formacao de uma galaxia eliptica
foi muito rapida, ou de outro modo o enriquecimento de ferro por SNe Ia poderia ter mudado a
razao [Mg/Fe| para valores solares ou subsolares.

O modelo prevé uma faixa de 1.1—1.8 para [Mg/Fe|, reproduzindo bem as observacoes e indi-
cando que uma escala de tempo tipica de 10® anos, escolhida como normalizacio da TFE baseada
em resultados de modelos de zona tinica, é também apropriada para os modelos dindmicos que
eles exploraram.

Um resultado importante que pode ser derivado da Tabela 2.2 é que a metalicidade aumenta
com a massa da galdxia, e assim a bem conhecida relacdo massa-metalicidade para galaxias
elipticas é reproduzida pelo modelo quimiodinamico. A relacdo massa-metalicidade é uma con-
seqiiéncia da ocorréncia de ventos galdcticos, os quais aparecem mais tarde para galdxias com
pogos potenciais mais profundos, permitindo assim um maior enriquecimento de metal para o
gds e as estrelas formadas dele. A consisténcia do cendrio de vento galdctico pode ser vista dos
resultados da Tabela 2.1, a qual mostra que, dada uma lei de formacao estelar, o tempo para o

inicio do vento galactico aumenta com a massa da galaxia.

2.2. PRODUCAO DE POEIRA NO MODELO QUIMIODINAMICO

De modo a obtermos a evolugao da quantidade de poeira durante a evolugao das galaxias
elipticas, acrescentou-se (Friaga & Dunlop, em preparagao) ao setor de evolugao quimica do
modelo quimiodinamico a producao de poeira. Nos concentramos inicialmente na determinacao
do carbono e do silicio na forma de poeira.

Os mecanismos de producao, crescimento e destruicdo de poeira s@o muito complexos e
conhecidos de maneira incipiente. Acredita-se que nicleos para a condensacao de graos de
poeira se formam principalmente em regices do meio interestelar que sao mais protegidas dos
fétons ultravioleta. De acordo com Franceschini (2000), os principais locais de producao de
poeira sao:

1) Envelopes de Protoestrelas: Durante o processo de formacao de uma estrela, uma nebulosa
solar é formada. Ali, os graos de silicatos podem ser formados e soprados além pelo vento da
fase T Tauri.

2) Estrelas Fvoluidas Frias: Na atmosfera fria de estrelas gigantes evoluidas, graos de poeira
podem influenciar e impulsionar um forte vento estelar, em particular os graos de grafite das

estrelas carbonadas e os graos de silicatos em estrelas tipo OH-IR. Estrelas com massa M <
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8 My sa@o importantes produtores de poeira. Estrelas de massa maiores como as Wolf-Rayets,
as quais possuem altas taxas de perda de massa, sdo muito raras.

3) Supernovas de Tipo II: Estas sao provavelmente os mais importantes contribuidores para
a formagao de poeira, como foi provado por uma variedade de testes, como aqueles fornecidos
pelo excesso infravermelho na curva de luz e a extingdao nas estrelas de fundo causados pelo
material ejetado em supernovas. Evidéncias diretas da producao de poeira vieram do estudo
do caso da supernova 1987a (Moléculas de CO e Si foram encontradas no material ejetado),
das manchas escuras observadas na nebulosa do Caranguejo, do mapeamento infravermelho de
Cassiopéia-A realizado pelo ISO, o qual resolveu a emissao ‘clumpy’ associada com os nédulos
em rapido movimento.

4) Supernovas Tipo I: Estas possuem um papel incerto. Ainda nao ha evidéncias diretas
de sua contribuicdo para a formacgao de poeira, a qual poderia ser relevante para resolver o
problema da deplegao do ferro.

5)O Meio Interestelar em Geral: Este se constitui também na regido de um lento crescimento
de graos em torno de nicleos de condensacao pré-existentes (cores refratérios): é desta forma
que graos de gelo ‘sujos’ sao produzidos.

Dado que a poeira foi formada nas regioes mencionadas acima, as equacoes de evolugao
quimica da poeira seguem uma formulagao andloga aquela do componente quimico gasoso do
meio interestelar. Apresentamos a seguir a descricdo desse conjunto de equagtes de evolugao

quimica tanto para a fase gasosa como para a fase de poeira do meio interestelar da galaxia.

2.2.1. A evolugao Quimica do Meio Interestelar

Utilizou-se o modelo de multizonas para a evolugao quimica da galdxia no qual a formacao
de estrelas, fluxos de gés e os remanescentes em expansao de supernovas representam o papel
dominante na determinacgao das abundancias dos varios elementos no gas e nas fases sélidas do
meio interestelar.

Seja prsar(A,r,t) a densidade de massa volumétrica total (gds + poeira) no meio interestelar
(ISM = interestellar medium) de um elemento estavel A que estd localizado no tempo t em
um raio r. A densidade volumétrica de massa, prsas(r,t), de todos os elementos A é dada pela

somatoria:

pISM(Ta t) = ZPISM(Avr’t) (211)
{A}

As equagoes para a evolugao de prsar(r,t) e prsar(A,r,t) em um dado raio r e no tempo t sao
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dados por:
% = — V(1)
/Mf’“@[r,t_fwn $(M) [W} M (212)
W = — Zrsu(A,r,t) U(r,1)
/Mj‘j"w,tfwn oon) |G v @ay

onde ¥(r,t) é a taxa de formagao estelar por unidade de volume, e 7(M) é o tempo de vida
de uma estrela de massa M. A funcao ¢(M) é a fungado de massa inicial (FMI). M,;(M,Z) e
Me;(A,M,Z) sao, respectivamente, a massa total e a massa do elemento A que sao ejetadas por
uma estrela de massa M e metalicidade inicial Z de volta ao meio interestelar. M,, é a massa
das estrelas formadas ponderada pela FMI, enquanto que o parametro Zrsys(A,r,t) na equagao

(2.13) é a fracao de massa de um dado elemento no meio interestelar, definida como:

pISM(A7 r, t)

VA A,rt) =
158 ( ) prsm(r,t)

(2.14)

Re-escrevendo a equagao (2.13) como uma soma explicita de suas varias contribuicoes, tere-

meos:

dpism(Amt) o (At) (1)

dt
My M;(A, M, Z)
+ /Ml Ur,t —7(M)] ¢(M) [JT] dM
ML (A My
+ A5N1< ﬁiv)> /Mm d(Myp) dM,

1

x / Y () Wt — 7(uMy)) dp

Mpa '
+ (1ASN[)/M U(r,t —1(M)) ¢(M) [W] dM
” Myj(4, M. 2)
" /MbQ \Ij[r’t - T(M)] QS(M) [ ; M., :| aM (2.15)

O primeiro termo na equagao (2.15) representa a taxa de remocao do elemento A do meio
interestelar devido a formacao estelar: ao se formarem, estas novas estrelas sequestram parte do
material do meio interestelar.

O segundo termo representa a taxa de enriquecimento do elemento devido a estrelas na faixa
de massa {M;, My}, onde M; é o limite inferior de massa da FMI e My; é o limite inferior de

massa de sistemas binarios que se tornam SNe Ia.
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A terceira equagao representa a taxa de enriquecimento de A devido a sistemas bindrios que
se transformam em SN Ia, onde Méj(A) é a massa do elemento A sintetizada na explosdo, My
e My sdo, respectivamente, os limites inferiores e superiores de massa para os sistemas binérios
que se tornam supernovas Tipo Ia (My; = 3Mg e Mys = 16M). O parametro Agyy determina
as taxas relativas de eventos de supernova de Tipo la para estrelas evoluindo isoladamente (em
nebulosas planetdrias ou SNe II) na faixa de massas {M;, My, }.

O quarto termo representa o enriquecimento devido a sistemas bindrios que nao passam por
eventos de SN Ia e estrelas isoladas que dao origem a nebulosas planetarias ou SNe II. O quinto
e ultimo termo representa a taxa de enriquecimento do elemento A devido a estrelas massivas
que se tornam SNe II, onde onde M, é o limite superior de massa da FMI e My é o limite

superior de massa de sistemas binéarios que se tornam SNe Ia.

2.2.2. A Evolugao Quimica da Poeira

A evolugao de um elemento A na poeira pode ser descrita de maneira similar aquela empre-

gada para os elementos no meio interestelar (equagao 2.15) como:

dpaust(A, 7, t) = Zaust(A, 7)) U(r, 1)

dt
My, é‘ém (A)MG(A’ M’ Z)
b [ ol v oo Bl DAL | gy
oL AYM, (A My i
v Agsnr <cond(M)M i )> /Mbl $(M,) de/m FO)Olr, t — ()] dps
Mpa w '
+ (1—A5N1)/ U[r,t — 7(M)] ¢(M) [&ond(A)J\]\{;J(A,M,Z)} s
Mbl av
M 11 .
+ / U(r,t —1(M)) (M) |:5cond(A)]]\4we](A,M,Z):| s
Mb2 av
_ paust(Art) L pdust (A7) [ —M]
TsNR(A,7,t) + Tacer (A, 1, 1) 1 prsnt (A, 1) (2.16)
onde
Zast(A 1 1) = Lust(A:T8) (2.17)

PISM (T, t)
é a fragdao de massa do elemento A aprisionada em poeira, e os parametros 6% .(A), 8! . (A),

e 0! (A) representam a eficiéncia de condensacdo do elemento A em ventos estelares, em
supernovas de Tipo I e em supernovas de Tipo II, respectivamente.
A equacao (2.16) introduz dois novos termos que afetam a evoluc¢ao da poeira no meio inter-

estelar: o sexto termo da equagao, que é a taxa com a qual o elemento A é devolvido a fase de

gas com a destruicao da poeira por remanescentes de supernovas; e o sétimo e ultimo termo, que
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representa a taxa com a qual um elemento A é removido dos gas pela acrecdo sobre particulas
de poeira pré-existentes em nuvens moleculares. Os parametros Tsngr(A,7,t) € Tacer (4,7, t) s80,

respectivamente, as escalas de tempo para esses processos.

2.2.3. Os Yields da Produgao da Poeira

Fazemos a distingdo entre estrelas com massa abaixo de M,, = 8 Mg, e aquelas com massas
acima deste valor. Para estrelas com massa M < M,,, o rendimento da poeira para cada massa
é determinado simplesmente pela razao C/O do material ejetado. Quando a razao C/O é maior
do que um, nds supomos que todo dtomo de oxigénio se une a um carbono formando CO, e que
o excesso de carbono estd aprisionado em ‘poeira carbondcea’, no nosso caso grafite. Em caso
contrario (C/O < 1), supde-se que todos os elementos refratdrios (vamos considerar aqui apenas
o silicio) e aproximadamente uma quantidade igual de oxigénio por nimero se condensam fora
do gas. Esta poeira se constituird nos nossos silicatos.

Para ser mais quantitativo, Mc;(A,M) é a massa de um elemento A no material ejetado e
Mgust(A,M) é a massa de A que estd encerrada na poeira. Considerando o silicio (Si) como
elemento refratario, adotou-se a seguinte prescricao para se calcular a composicao da poeira e a
eficiéncia de producao nas vérias fontes estelares:

1) Para estrelas com M < M,, = 8 Mg:

a) para massas estelares M nas quais C/O > 1 no material ejetado

3
Mdust(ca M) = o (C) Mej(Cv M) - Z Mej(oa M)

cond

Mdust(Si7M) =0 (218)
b) para massas estelares M nas quais C/O < 1 no material ejetado

Mdust(ca M) =0

Mau (i, M) = 8%,,4(S4) Mey(Si, M) (2.19)

cond

2) Para estrelas com M > M,, = 8 Mg:

Mdust(ca M) = 51[ (C) Mej(c’ M)

cond

cond

Mayst(Si, M) = 6L (Si) Me;(Si, M) (2.20)

Uma equacao idéntica aquela de (1.20) foi usada para SNe Ia, mas com o termo (5£01nd(A)

trocado por 6% . (A).

cond
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As equagbes acima supbem que em estrelas com massas < M,, o carbono e o oxigénio
ejetados sao misturados microscopicamente, de forma que a méxima quantidade possivel de CO
é formada. Para estrelas de alta massa e SNe Ia, admitimos que o material ejetado foi misturado
apenas microscopicamente, permitindo a formacao de graos de silicatos e carbonéceos.

Em principio, poderiamos seguir a composicao detalhada da poeira retornada para o meio
interestelar por cada massa estelar, bastando para isso escolher a combinacao correta de §eong
para cada elemento. Seguindo Dwek (1998), a escolha 6% (A) = 1 € Seona(A) = Scona(A)!

cond

= 0.8 para o silicio, e o valor de 0¥ (A) = 1 € 6eonda(A)!! = 6eona(A)! = 0.5 para o carbono

cond

constitui o caso B dos modelos quimiodinamicos com producao de poeira, o qual visa reproduzir

as propriedades da poeira na Galdxia, enquanto que (62 :(A), dcona(A)'L, deona(A)') = (1.0,

0.9, 0.9) para o silicio e (1.0, 0.7, 0.7) para o carbono constitui o caso A de produc¢ao muito
eficiente de poeira, o qual vai ser o nosso modelo fiducial de produgao de poeira.

Os valores de d.opq < 1 para supernovas de Tipo II e Ia levam em consideracao a possivel

condensacao incompleta dos elementos nestes objetos e a possivel destruicao das substancias

condensadas em supernovas durante sua injecdo no meio interestelar. A escolha de d.,,q para

estes objetos é inteiramente arbitraria.

2.2.4. A Destruicao dos Graos de Poeira

Graos de poeira circunstelares formados por perda de massa quiescente devem ser alterados
durante sua fase de injecdo no meio interestelar. Eles podem ser estilhacados, coagulados, ou
aumentados por acrescao no outflow interestelar, mas espera-se que eles sobrevivam a fase de
injecao. Este nao é o caso para as particulas condensadas em supernovas, as quais sao injetadas
em velocidades que excedem os 1000 km/s dentro das cavidades de supernovas contendo gas
circunstelar/interestelar aquecido por choques.

No meio interestelar, os graos podem ser destruidos por fragmentacao (‘sputtering’) térmica,
evaporagao em colisoes grao-grao, sublimacao térmica e fragmentacao quimica. Destes processos,
a destruicao de graos por remanescentes de supernovas é o mecanismo mais importante para
trazer a poeira de volta para a fase de gds (Dwek 1998).

Seja mges:(A,r,t) a massa total do elemento A que, inicialmente encerrado na poeira, é de-
volvido ao gds por um Unico remanescente de supernova em expansao, localizado na posicao r e
no tempo t, durante seu tempo de vida evolucionario. A taxa com a qual A é retornado ao gas
¢é dada por:

[w = Mgest(A, T, t) Rsn(r, t) (221)

dt } SNR
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onde Rsy = Rsnia + Rsnir € a taxa combinada de eventos SNe Ia e SNe II na galdxia em

unidades de pc™3 Gano~!. A equacdo (2.21) também pode ser escrita na forma:

|:d:0dust (A7 r, t) :|
dt SNR

a qual define o tempo de vida do elemento A contra a destruicdo por remanescentes de super-

mdest(A7 T, t)
Pdust (A7 r, t)

US A7T7t
}RSNR(A,r,t) = % (2.22)

= pdust(Aa T, t) |:
novas. O parametro Tsygr é a escala de tempo para a destruicao do grao por remanescentes de
supernova.

O valor de TgyR representa um papel importante ao se calcular a deplecao interestelar do
elemento A. Caélculos de Tgnyg envolvem o conhecimento da fisica da destrui¢do do grao por
fragmentacao térmica e colisoes grao-grao, bem como as aplicagoes dessas taxas de destruicao
de graos para os choques interestelares e o remanescentes de supernovas.

A evaporagao da poeira por colisGes grao-grao € o processo mais dificil de modelar; con-
tudo, ela se torna o mecanismo de destruicao por graos dominante durante a fase radiativa
da evolucao do remanescente, quando a maior parte do meio interestelar é varrida. Na mod-
elizacdo das eficiéncias de destruicao de graos por choques radiativos, o tempo de vida global
dos graos refratarios foi estimado em ~ 0.4 e 0.22 Gano para os graos carbonaceos e os silicatos,
respectivamente.

Espera-se também que os tempos de vida da destruigao dos graos varie sobre o tempo de vida
da galdxia. Para explorar esta dependéncia temporal, seja my.s; a massa de poeira destruida
por um unico remanescente de supernova. Podemos escrever que:

Pdust (A7 T, t)

Mgest (A, 1,1) =
dest ) <p15M(A77“7t)

) eMsnR (2.23)

onde Mgnyg é a massa total do gds do meio interestelar varrido pelo remanescente de supernova
durante seu tempo de vida, e o parametro € representa uma eficiéncia de destruicao média do
grao.

O tempo de vida da destruigao do grao serd entao:

(2.24)

Tsnr(A,rt) = (€ MSNR)il [M]

Rsn(r,t)

A quantidade de massa do meio interestelar varrida em uma dada velocidade por um remanes-
cente de supernova isolado nao depende da densidade do ambiente, sendo esta uma consequiéncia
simples da conservagao de momento durante os iltimos estagios de sua evolugao. Se ignorarmos
a fraca dependéncia de ¢ com a densidade do meio interestelar, entdao a quantidade ¢ Mgnp

pode ser suposta constante com o tempo.
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Figura 2.8 A producao de poeira na galdxia fiducial. Friaga & Dunlop, em peparagao.

A Figura 2.8 nos mostra a evolucdo temporal da quantidade de poeira produzida para a
galaxia fiducial. Observe que de 0.3 Gano em diante, a quantidade de poeira possui uma evolugao
similar a da quantidade de gas em nossa galaxia fiducial.

Em aproximadamente 1 Gano, a instauragao do vento galactico expulsa boa parte do material
do meio interestelar. E por essa razao que hd um forte declinio na massa de gas e poeira em nossa
galdxia. A massa total da galaxia continua aproximadamente constante (embora declinante)
porque as estrelas nao sao expulsas pelo vento galdctico; elas apenas perdem massa lentamente
através da evolugao estelar tardia (ventos estelares, nebulosas planetarias e supernovas). Uma
(A), Scona(A), Seona(A)T) se manifesta

maior eficiéncia na condensacao dos graos (maiores 3%

na maior massa de poeira do caso B.
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A poeira estd presente em quase todos os ambientes astronémicos, desde os discos e envelopes
em torno das estrelas até os objetos pré-galdcticos, como as linhas de absorcao dos quasares e os
“Damped Lyman o Systems”, passando pelas galdxias espirais, elipticas, irregulares, “starbursts’
e galdxias ativas. Ela exerce um papel central na astrofisica do meio interestelar, desde a
termodinamica e quimica do gas até a dinamica da formagao estelar.

Os graos de poeira, por intermédio de sua abundancia e composicao quimica, dao forma ao
espectro das galdxias e influenciam na determinacao de suas propriedades fisicas subjacentes,
pois eles atenuam a radiagao em comprimentos de onda curtos e re-emitem parte desta radiagao
no infravermelho. Estima-se que cerca de 30% ou mais da energia das estrelas emitida na forma
de luz é reprocessada pela poeira e emitida na forma de radiagao infravermelha (Bernstein et al.
2002).

Se alguém ainda tiver dividas sobre a importancia da poeira, podemos utilizar mais um
exemplo um pouco mais quantitativo. Em nossa Galdxia, a razao gds/grao é de cerca de 100:1.
Desde que o meio interestelar (MIE) é cerca de 10% da massa barionica de nossa Galdxia, os
graos de poeira compreendem proximadamente cerca de 0.1% deste total. Ao mesmo tempo,
eles absorvem grosseiramente entre 30-50% da luz estelar emitida pela Galdxia e a re-emitem
como emissao no continuo do infravermelho distante. Isto significa que apenas 0.1% dos barions
sao responsaveis no final das contas por um terco ou até cerca de metade da luminosidade
bolométrica da Galdxia!

Os graos de poeira sao também os sitios priméarios de formacao molecular, e acredita-se que
eles sdo os responsdveis por essencialmente toda a formagao de hidrogénio molecular (Hz) no

meio interestelar. A quimica molecular é inimagindvel sem os graos de poeira para agir como
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locais de reacao.

Ja numa escala mais ampla, acredita-se que a formacao de sistemas planetarios inicia-se
quando os graos de poeira em um disco proto-estelar comecam a coagular em graos maiores,
conduzindo aos “protoplanetas” (planetesimals, em inglés) e eventualmente aos planetas, levando
no processo sua carga de moléculas organicas complexas com eles. Portanto, a poeira nao é
apenas o principal construtor de moléculas, mas ela também pode ser pensada como um dos
principais ingredientes de formacao planetdria, e também da vida.

De maneira geral, podemos afirmar que a poeira interestelar determina como a galdxia se
parece, como o meio interestelar (MIE) da galdxia se comporta, e também o processo de formagao
estelar que cria a galaxia visivel. Compreender as propriedades das particulas de poeira inter-
estelar é essencial nao apenas para a interpretagao do espectro galdctico, mas também para uma
melhor compreensao do Universo como um todo, visto que a poeira é uma entidade ubiqua que
permeia toda a atividade de cardter astronémico.

Ja faz mais de 75 anos que a descoberta de Trumpler sobre o excesso de cor nas estrelas
forneceu a prova definitiva sobre a existéncia de poeira interestelar (Trumpler 1930). Ele encon-
trou que as estrelas distantes eram obscurecidas por alguma coisa em acordo com a lei do inverso
do quadrado da distancia, e concluiu que o espago interestelar no plano galactico continha “finas
particulas de poeira césmica de varios tamanhos... produzindo a absorcao seletiva observada”
(Draine, 2003). Entretanto, mesmo passado todo este tempo, ainda hoje muitos aspectos da
natureza da poeira interestelar permanecem obscuros.

A presenca de graos de poeira no meio interestelar pode ser deduzida observacionalmente

basicamente por duas maneiras (Pogge 2006):

Interacao com a Luz Estelar

N6s inferimos a presenca de graos de poeira ao longo de uma dada linha de visada por seus

efeitos sobre a luz das estrelas que passam por essa linha de visao. Estes efeitos incluem:

1. Extincao total e seletiva (dependente do comprimento de onda) da luz estelar que passa
através de regioes “empoeiradas”’, devido a uma combinacao de absorgao e espalhamento.

2. Refleccao da luz estelar por nuvens ricas em poeira localizadas atrds das estrelas brilhantes
(Nebulosas de Refleccao).

3. Polarizacao da luz, tanto aquela resultante do espalhamento, quanto aquela proveniente
da passagem da luz através de regioes com graos de poeira nao-esféricos alinhados macroscopi-

camente.
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4. Absorcao da luz estelar em bandas de silicatos, ou nas varias bandas dos gelos (gelo de

H50 e gelo de CO,).

Emissao por Graos de Poeira

Graos de poeira também emitem radiagao eletromagnética que é diretamente detectavel:

1. Emissao térmica no continuo de graos de poeira em equilibrio radiativo com o campo de
radiacgao local. Esta radiacao emerge em comprimentos de onda que vao do infravermelho médio
(Mid-IR) até o infravermelho distante (Far-IR ou FIR).

2. Emissao térmica no continuo devido ao aquecimento fora do equilibrio que ocorre em
pequenos graos (flutuagoes de temperatura), os quais emitem em comprimentos de onda que
vao do infravermelho préximo (Near-IR, ou NIR) ao infravermelho médio, ou seja, entre 1um
até cerca de 25um.

3. Bandas de emissdo no infravermelho (IR) de graos aquecidos. Muitas destas bandas,
entretanto, nao foram ainda positivamente identificadas (ou mesmo identificadas).

4. Emissao em radio no continuo devido a graos em rotacao (radiacao de dipolo elétrico e
magnético). Apenas recentemente esta radiagao foi descoberta como uma parte do fundo em

radio da Galédxia, e as explicagOes para ela sa o convincentes, embora ainda temporarias.

Neste capitulo iremos discutir um pouco sobre a teoria e os parametros necessarios para
se construir um modelo de extingao e re-emissao de radiacao por poeira. Partiremos de uma
perspectiva histérica, introduzindo o conceito de curva de extincao e a construgao do modelo de

poeira.

3.1. FUNDAMENTOS TEORICOS

Para elaborar esta secao baseamo-nos nos textos de Spitzer (1978) e Whittet (1992).

Ao se medir a luz proveniente de uma estrela, normalmente observamos o fluxo F, [erg
s~ tem™2ster "' Hz71], definido como sendo a integral da intensidade especifica I, [erg s tem ™2
Hz1] sobre o angulo sélido da imagem estelar.

Suponha que graos de poeira esféricos de raio a sao distribuidos uniformemente com densidade

numérica ng por unidade de volume ao longo da linha de visada para uma estrela distante. O

numero de graos contidos dentro de uma coluna cilindrica de comprimento L e area seccional
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unitaria é dado por Ny = ngL. Considerando um elemento discreto da coluna com comprimento
dL, a reducao fracional em intensidade da luz estelar em um dado comprimento de onda devido

a extincao dentro do elemento é dada por:

I
dT = —ngoqdL, (3.1)

onde o4 é a segdo de choque 6ptica (ou segao de choque de extingdo). Integrando-se a equagao

3.3 por todo o comprimento da trajetéria da luz, teremos
I =1Ihe T, (3.2)
onde Iy é o valor inicial de I (L =0) e
T = —ngogl = Nyog (3.3)

¢é a profundidade éptica de extincao devido a poeira.
Expressando a reducao de intensidade em magnitudes, temos que a extin¢ao interestelar no

comprimento de onda A (A)) é calculada por:

I
Ay = —25log—
Iy

= 1.086N4Qeqrsy = 1.0867(N), (3.4)

onde Ny é o ntimero de graos de poeira por centimetro quadrado ao longo da linha de visada da
Terra até a estrela, e s, é a se¢do de choque geométrica de um unico grao. Para graos esféricos,

temos que

5, = ma’, (3.5)

onde a é o raio do grao.

A Equagao 3.4 deve ser integrada sobre todos os parametros que caracterizam os graos,
incluindo composi¢do quimica, tamanho, forma e orientagao. Por exemplo, se ao invés de graos
com um raio constante a noés tivéssemos uma distribui¢do de tamanho tal que n(a)da é o nimero
de graos por unidade de volume na linha de visada, com raios de tamanho entre a e a + da,

entao a equagao 3.4 deveria ser calculada como:
Ay = 1.0867 / a?Qext(a)n(a)da . (3.6)

A quantidade adimensional Q.+ € o fator de eficiéncia de extingao, definido em termos da

secao de choque éptica o4 através da relagao:

Qe=24-24 (3.7)

s, ma?
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Em geral, Q.+ pode ser dividido em termos de Absorgao (Quss) ¢ Espalhamento (Qscqt):

Qezt = Qabs + Qscat, (38)

com a parte de espalhamento sendo comumente expressa em termos do Albedo (w)

W = Qscat
Qext

Desta forma, um grao idealizado que apenas espalhasse a luz deveria ter w = 1, enquanto que

(3.9)

um grao que apenas absorvesse a luz teria w = 0.

H&a uma dependéncia angular adicional para o espalhamento, no sentido que os graos sao
fortemente espalhados para a frente. Mas nao entraremos em detalhes aqui. Um tratamento
aprofundado sobre este tépico pode ser encontrado em van de Hulst (1981).

Para particulas de gelo, Qscat >> Qaps, mas Qups # 0. Assim, mesmo os graos que espalham a
luz mais fortemente absorvem alguma parte da radiacao incidente e se aquecem. E isso significa
que eles devem possuir alguma emissao térmica também.

H4 dois casos limites de interesse (ver van de Hulst 1981, para um tratamento rigoroso) que

relacionam o comprimento de onda A com o raio a da particula:

1) Grandes Comprimentos de Onda ; a < A\:

No caso simplificado de esferas dielétricas sem absorcao, nés teremos que

Qext ~ Qscat
Qscat & )\74- (310)

Portanto, no limite para grandes comprimentos de onda, e quando a < A, temos o caso cldssico

do Espalhamento Rayleigh.

2) Pequenos Comprimentos de Onda; a > \:
Neste limite os graos de poeira atuam como uma bola esférica opaca, macroscépica. Se

permitirmos que o grao tenha um termo de absorcao finito, em grandes comprimentos de onda:

Qabs > Qscat
Qabs ~ A7 (3.11)

Como veremos adiante, Qezr o< A\~ é aproximadamente o que observamos na curva de ex-
tincao interestelar nas partes Ultravioleta/Infravermelho Préximo do espectro eletromagnético.
Para se estudar em detalhes as propriedades observadas da extin¢ao interestelar e do aver-

melhamento, é essencial usar estrelas de fundo com caracteristicas espectrais conhecidas. O
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grau de avermelhamento ou a ‘extingao seletiva’ de uma estrela no sistema UBV de Johnson é

quantificado com o excesso de cor:
Ep v=(B-V)—(B-V)y=Ap — Ay, (3.12)

onde (B — V) é o valor observado do indice de cor e (B — V')g é o valor intrinseco do indice de
cor; Ap é a extingdo (em magnitudes) para a banda azul B e Ay é a extingdo (em magnitudes)
para a banda visual V . Como a extingdo é sempre maior no filtro B do que no filtro V, Ep_y
é uma quantidade positiva para estrelas avermelhadas e zero (dentro dos erros observacionais)
para estrelas que nao sofreram avermelhamento. As cores intrinsicas sao determinadas como uma,
funcao do tipo espectral ao se estudar estrelas préximas e estrelas em altas latitudes galacticas, as
quais possuem pouco ou nenhum avermelhamento. Por analogia com a Equacao 3.8, o excesso de
cor pode ser definido para qualquer par de bandas passantes fotométricas que se queira escolher.

A exting¢ao normalizada F,,,rm, pode ser definida como:

AN = AR
norm A()\l) 714()\2)
E(XA—)\2)
7E()\1 ") (3.13)

Ela deve ser independente dos parametros estelares e determinada simplesmente pelas pro-
priedades de extingao do meio interestelar. Curvas normalizadas para diferentes estrelas podem
ser superpostas e comparadas. As curvas de extingdo tedricas deduzidas da equagdo 3.4 para
um dado modelo de grao também podem ser normalizadas da mesma forma para permitir com-
paragoes diretas entre as observagoes e a teoria.

As curvas de extingdo sdo tradicionalmente normalizadas com respeito as bandas passantes
B e V no sistema de Johnson, com Ay ~ 5500 A (o comprimento de onda central do filtro V de
Johnson) e Ag ~ 4400 A (o comprimento de onda central do filtro B de Johnson). Desta forma,

a quantidade geralmente ajustada em uma curva de exting¢ao é
_EA-V)
- E(B-YV)

Ao invés de se construir um gréfico de X contra o comprimento de onda A, é mais comum

Enorm = X()\) (314)

ajustar a lei de extincdo em termos do niimero de onda A~!. Uma vantagem em se proceder
desta forma é que a eficiéncia de absor¢ao Qe+ — 0 com A — oco. E desde que Ay «x 7\ X Qext,
a extincao também se aproximard de zero em comprimentos de onda muito longos. Assim, a

intersec¢ao da curva da lei de extingao com o eixo das ordenadas neste tipo de grafico nos dara:

Ay — Ay
E(B V)
Ay

= TG = ~R . (3.15)

XA — o0)

38



Capitulo 3. A POEIRA INTERESTELAR

Portanto, o valor de R pode ser lido diretamente da interceptagao da curva de extingao no eixo

das ordenadas (ver Figura 3.1).
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Figura 3.1 Uma tipica curva de extingao representada graficamente como E(A—V)/E(B —V)
contra 1/\ (um~1). Retirado de Cardelli 1994.

A relacao entre a extingao total em um dado comprimento de onda e o excesso de cor
correspondente varia com a dependéncia da extingdo com o comprimento de onda, a assim
chamada Curva de Extingao (ver Figura 3.1). No sistema de Johnson, a extin¢ao na banda

passante visual pode ser relacionada a EFp_y através da relacao:
Ay = Ry Ep_y, (3.16)

onde Ry é chamado de razdo entre a extingdo visual total e a extingdo visual seletiva. A
quantidade Ep_y é medida diretamente, enquanto Ay é conhecida apenas se Ry pode ser
determinado. Teoricamente, espera-se que Ry dependa da composicao e distribuicao de tamanho

dos graos.

39



Capitulo 3. A POEIRA INTERESTELAR

Este simples modelo de um parametro para a poeira parece se ajustar razoavelmente bem
para comprimentos de onda entre ~ 3000 A e 7000 A. Entre ~ 7000 A e ~ 8um, a lei de extincio
é essencialmente independente de Ry, mas no ultravioleta, contudo, ha variagoes consideraveis
na extingao observada, de tal forma que multiplos parametros sao necessarios para ajusté-la
adequadamente. Um exemplo deste tipo de ajuste pode ser encontrado na parametrizacao
de Fitzpatrick & Massa (1990) para a curva de extin¢ado no ultravioleta, a qual utiliza seis
parametros livres.

As fontes primérias da variacdo da curva de extincdo no ultravioleta sdo a intensidade, a
largura, e o comprimento de onda central do “bump” em 2175 A; e a inclinacio e a curvatura
da extincdo no continuo ultravioleta para comprimentos de onda menores que ~ 3000 A. Um

exemplo destas variagbes pode ser visto na Figura 3.2.

3.2. A CURVA DE EXTINCAO POR POEIRA

A primeira manifestacido da poeira interestelar que chamou a atencdo dos astrénomos foi a sua
habilidade em extinguir a luz interestelar que passa por ela. O exemplo mais 6bvio sdo as nuvens
(Nebulosas) escuras que podem ser vistas a olho nu na Via-Lactea, como por exemplo o Saco
de Carvao, nebulosa observada proxima a estrela de Magalhaes, a estrela alfa da constelagao do
Cruzeiro do Sul. O caso mais simples com que podemos lidar é aquele de uma estrela distante
ou outro objeto atrds de uma regiao empoeirada.

Observacionalmente, Ry possui valores que variam entre 3 e 6 (ver Figura 3.2), mas mais
freqientemente a exting¢ao interestelar encontra-se expressa em termos de um dos dois especificos

regimes:

e Ry = 3.1, o qual é tipico do meio interestelar difuso;

e Ry =5, o qual é tipico de nuvens moleculares densas.

Deve-se tomar cuidado, porém. Esta divisdo em dois valores caracteristicos nao significa que
Ry seja necessariamente bimodal. Acredita-se que o valor maior para Ry seja uma conseqiiéncia
de diferentes distribuicoes de tamanho de graos em ambientes de alta densidade, quando com-
parados com os ambientes de baixa densidade, de forma que um grande Ry indicaria em média
grandes graos. Mas esta divisao pode ser resultante também de diferencas nas propriedades

detalhadas dos graos, como por exemplo a presencga ou auséncia de mantos de gelo.
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Figura 3.2 Extincdo no comprimento de onda A, relativo a extincdo em I = 9000 A, como uma
funcdo do inverso do comprimento de onda A\~!, para regides da Via-Léctea caracterizadas por
diferentes valores de Ry = Ay /E(B-V), onde Ap é a extingdo em B = 4400 A, Ay é a extingao
em V = 5500 A, e o “reddening’” E(B - V) = Ap - Ay. Note o rapido aumento na extingao no
ultravioleta (A < 0.2 m) para regides com Ry < 4. A normalizagao por nicleos de hidrogénio
é de Aj/Ny =~ 2.6 x 10*2cm?/H. Os features de absor¢ao dos silicatos em 9.7 ym e as bandas
interestelares difusas sao vistas com dificuldade. Retirado de Draine (2003).

E importante enfatizar que Ry é um fator empirico introduzido para se levar em conta as
diferencas observadas na “lei de extingdo universal” vista em diferentes ambientes. Nés ainda
nao compreendemos completamente a fisica por tras dele.

Devemos encarar Ry como uma medida da inclinacao relativa da curva de extingao, de tal
forma que grandes valores de Ry correspondem a curvas de extingao mais planas com o compri-
mento de onda. No limite Ry — 00, a curva de extingdo é completamente plana, significando
que todos os comprimentos de onda sao absorvidos de maneira igual, o que corresponde a um
“absorvedor (ou sorvedouro) ideal cinza”. O fato do valor de Ry estar entre 3 e 5 indica para
nés que a poeira interestelar com certeza nao se comporta como um absorvedor ideal.

Na Figura 3.2 podemos ver o comportamento de curvas de extingdo com diferentes valores
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de Ry, para vérias regides da Via-Léctea. Nela podemos notar que para A~! < 1.5 um~! (o que
equivale a cerca de 7000 A) as curvas sao visualmente indistingiiiveis, ao menos nesta escala. Ja
numa escala mais ampliada, veriamos que as curvas se tornam bem assemelhadas em torno de
A>1.2 pm.

Em comprimentos de onda que vao do ultravioleta ao infravermelho préximo, a lei de extingao
interestelar subjacente possui a forma Ay oc A~!, com desvios significativos em comprimentos
de onda longos e curtos. Enquanto ha modelos para curvas de extingao interestelar baseadas em
misturas de graos especificos, que discutiremos mais adiante, a curva de extincao interestelar
padrao é determinada empiricamente através de medidas espectroscépicas de fontes obscurecidas
e nao obscurecidas.

No infravermelho, a extingao é uma funcao que varia suavemente com o comprimento de
onda até ~ 10 um, regido a partir da qual a banda de absorcao dos Silicatos aumenta a extingao
ligeiramente. Em comprimentos de onda mais curtos (A < 1.2 pm), as curvas de extingao
divergem para diferentes valores de Ry, com a extingao maior para Ry = 2.75. Nas cercanias
do ultravioleta, o forte “bump” em 2175 A é o feature dominante, alterando a forma subjacente

proporcional a 1/) da curva de extingao.

3.2.1. A Extingao e a Densidade Colunar de Hidrogénio

A quantidade de extingao visual ao longo de uma linha de visada através do meio interestelar
¢é fortemente correlacionada com a densidade colunar total de Hidrogénio. Usando tanto as
bandas Ly« do HI como a Lyman-Werner do Hs no ultravioleta, Bohlin et al. (1978) derivaram
a extincao visual, Ay, por unidade de densidade colunar total de Hidrogénio, Ny, no meio
interestelar difuso:

Ay /Ny ~ 5.35 x 10722 mag cm?, (3.17)

para Ry = 3.1.

Esta razao nao é universal, como foi mostrado por Rachford et al. (2002) em observagoes com
o FUSE (Far Ultraviolet Spectroscopic Explorer) com 23 estrelas com linhas de visada possuindo
Ay > 1 através das chamadas nuvens translicidas. Eles encontraram que a extingao por unidade
de densidade colunar total de Hidrogénio cresce com o aumento de Ry. Um bom ajuste empirico

com incertezas em torno de 10% é dado pela parametrizagao:
Az, /Ng =[2.96 —3.55((3.1/Ry) — 1)] x 107* mag em?. (3.18)
Em geral, esses valores sao muito tteis na pratica. Por exemplo (Pogge 2006), ao se fazer
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observacoes de um objeto extragaldctico em uma linha de visada ao longo do meio interestelar
difuso, pode-se utilizar as observacoes da densidade colunar total de HI ao longo daquela linha
de visada, corrigida pela a fragdo estimada de Ho, para avaliar o montante da extingao Galactica
em primeiro plano na diregdo daquele objeto. Tais estimativas sdo fornecidas pelo NED (NASA
Ezxtragalactic Database) para todos os objetos pesquisados.

De forma alternativa, medidas de extingao na direcdo de uma fonte Galdctica particular
podem ser usadas para se fazer uma estimativa razoavel da densidade colunar total de H ao longo
daquela linha de visada, o que é util saber quando se planeja fazer observacoes no ultravioleta

distante ou nos raios-X moles, onde a absorcao por Hidrogénio é um tépico importante.

3.2.2. Estrutura Fina na Curva Extingcao Interestelar

Em adigdo a estrutura geral do continuo, a curva de extincao interstelar possui uma boa
quantidade de “estruturas finas” na forma de linhas de absorcao e de emissao por componentes
discretos originados nos préprios graos de poeira. Estes perfis (features, em inglés) sdo extrema-
mente importantes, pois eles nos dao pistas vitais sobre a composicao e estrutura dos graos de

poeira.

a) O “BUMP” em 2175 A:

A caracteristica mais marcantes da curva de extingao é uma larga protuberancia (“bump”,
em inglés) centrada em torno de ~ 2175 4 30 A na qual hé absorcio adicional acima do com-
portamento aproximado de A~! nos comprimentos de onda adjacentes. Este perfil tem sido
atribuido a particulas ricas em carbono, seja na forma de grafite, de graos de carbono amorfo
hidrogenado, ou nas varias formas aromaticas do carbono, mas os modelos ainda nao obtiveram
sucessso em reproduzir todos os detalhes (tais como as variagoes no comprimento de onda central
e a largura do feature). E uma coisa notével que o feature possua uma forte dependéncia com
a metalicidade do gds, com a protuberancia no ultravioleta parecendo ligeiramente mais fraca
na curva de extingdo da Grande Nuvem de Magalhaes (metalicidade 50% do valor solar), mas
essencialmente ausente na na curva de extingao da Pequena Nuvem de Magalhaes (metalicidade
de 10% do valor solar).

O melhor candidato para explicar o ‘bump’ em 2175 A séo os pequenos graos de grafite, sendo

que o raio destes graos situa-se entre 4 A e 100 A.
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b) “Features” dos Silicatos no Infravermelho Médio :

Os mais fortes deles sao um conjunto de bandas largas centradas em aproximadamente em
9.7um e 18um, sendo que o feature em 9.7um estd associado com a ligagdo Si-O e os modos
estendidos ( “stretching mode”, em inglés) nos minerais de silicatos, que geralmente se originam
em torno de 10um, e portanto sua identificacao é suficientemente segura.

O fato de que a banda em 9.7um é relativamente sem features, ao contrario do que é ob-
servado em cristais de silicatos de laboratério, sugere que este “silicato astronémico” possui
primariamente uma natureza mais amorfa do que cristalina.

A banda em 18um é muito provavelmente devida aos modos de ligagao de O-Si-O em silicatos,
e é também relativamente bem identificada. Uma banda em 11.3pum tem sido temporariamente
identificada com os modos “stretch/bend” da ligacao Si-C no carbeto de silicio, sendo usualmente
detectada em envelopes de poeira em torno de estrelas carbonadas. Devido ao fato de que estes
compostos estao ligados a objetos sélidos, os niveis de energia detectados esta o distorcidos com
relagdo as bandas moleculares puras vistas no laboratoério, tornando uma identificacao univoca

e exata muito dificil.

c) Bandas Interestelares Difusas (“DIBs”):

Estes sao features fracos, muito largos (FWHM > 1A) vistos em comprimentos de onda
visiveis (ver Figura 3.3). Desde que foram descobertas em 1922 (Heger 1922) até os dias de
hoje, nenhuma das cerca de 154 DIBs foram seguramente identificadas (Draine 203). O fato das
bandas serem muito largas exclui moléculas com menos de 5 dtomos na fase gasosa, portanto é
mais provavel que as DIBs sejam associadas com populacoes de graos de poeira.

A DIB mais forte estd localizada em A\ = 4430 A. A intensidade das DIBs estd correlacionada
com a extingdo por poeira, mas a conexao fisica exata com os graos de poeira ainda é incerta
(isto é, sabemos que as DIBs e os graos de poeira nao estao relacionados, mas nao podemos
ainda de maneira convincente prever quais DIBs aparecerao e com quais intensidades a partir
de primeiros principios). A identidade e a fisica dos portadores das DIBs ainda sao um mistério

para a pesquisa do meio interestelar.

d) “Features” Alifdticos do C-H em 3.4um:

Este é um features largo de extingao em 3.4um, visto ao longo de linhas de visada onde a
extingdo interestelar é muito alta (Ay > 10), associado com graos de material refratério desde
que ele é visto freqiientemente em regices de gas atomico difuso (Adamson et al. 1990).

Ele é identificado com o modo stretching da ligacao C-H em hidrocarbonetos alifdticos (Sand-

ford et al. 1991). Sua origem nao é clara (Pendleton & Allamandola 2002), mas sugestoes
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Figura 3.3 Bandas interestelares difusas (DIBs) em torno da regido entre 5700 A e 6670 A.
Retirado de Draine (2003).

incluem residuos de hidrocarbonetos produzidos por fotélise no ultravioleta (UV) de mantos
de gelo em graos (Greenberg et al. 1995), carbono hidrogenado amorfo (Duley et al. 1998) e

mantos de hidrocarbonetos em graos de silicatos.

e) Gelos Interestelares:

Os features mais forte dos gelos sao a banda “ stretch” de O-H em 3.1um, associada ao gelo
de dgua (H20); mais dois features nao-identificados em 6.1pm e 6.8um; e uma banda em 15.2um
positivamente identificada com o gelo de COq, que foi descoberta com o ISO (ver Whittet et al.
1996).

Outras bandas de gelo sao as de CO, CHy, NHs, e CH3sOH. Acredita-se que estas bandas
se originam em “mantos” gelados que envolvem graos de poeira em nuvens moleculares densas.
Os mantos de gelo nao s@o normalmente encontrados em graos do meio interestelar, pelo fato
de que a exposigao ao campo de radiacdo do meio interestelar em geral sublima os gelos (por
exemplo, features de gelo de 4gua na nuvem escura de Touro sé sdo vistas quando Ay > 3.3).

As bandas de gelo sao borradas em features largos porque os gelos estdao condensados numa
fase sélida sobre um grao sélido. Um features de gelo denominado XCN em 4.62um é atribuido a

uma ligagdo C' = N, mas o portador correspondente a ”X” ainda nao foi identificado (Chrysos-
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tomou et al. 1996, Hough et al. 1996).

O monéxido de carbono (CO) é a molécula mais comumente observada na fase de gas, mas
pode se condensar como uma “geada” sobre graos de poeira quando a temperatura cai abaixo
de ~ 17K. Tal condensacao pode levar a uma deplegao significativa do CO para fora da fase
de gés nas regides mais internas das nuvens moleculares. O gas carbonico (COz) ainda nao foi
positivamente observado na fase de gis (apesar de numerosas buscaas), mas é visto como um
gelo condensado sobre a superficie de graos. Em ambos os casos, a forma das bandas de gelo

depende da presenca de dgua e o estado das moléculas na fase de gelo.

f) “Features” dos Hidrocarbonetos Aromdticos Policiclicos (PAHs):

Estes compoem uma familia de cinco (com certeza) bandas estreitas de emissao em 3.3um,
6.2um, 7.7pum, 8.6pm, 11.3um e 12.7pum, muitas vezes associados com features mais fracos no
visivel em fontes brilhantes (ver Figura 3.4). Alguns também foram observados em absor¢ao,

particularmente o features em 6.2um e possivelemente o de 3.3um (ver Sturm et al. 2000).
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Figura 3.4 “Features” em emissao de PAHs no espectro de 5um a 15um da nebulosa de reflecgao
NGC 7023. Retirado de Draine (2003).

Previamente eles foram chamados de “Bandas Nao-Identificadas do Infravermelho” (UIB,
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em inglés), mas agora elas sdo mais genericamente referidas como os “Bandas Arométicas do
Infravermelho (AIB)”, porque eles estao associados a graos carbondceos arométicos, sendo que os
portadores mais provéaveis parecem ser os Hidrocarbonetos Aromadticos Policiclicos (PAHs). Eles
sao vistos na direcao de Nebulosas Planetarias, cirrus em altas-latitudes, regices HII, nebulosas
de reflexao, e objetos estelares jovens, principalmente em regioes densas (ver Tielens et al. 1999
para uma revisao, Lu et al. 2003). Os features das AIBs observados nesta ampla gama de objetos
sao muito similares (em posicao e largura), considerando-se que para esses objetos o campo de
radiagao estelar e a temperatura efetiva variam muito, comparando-se uns com os outros (de 1
a 104 vezes o campo de radiacao interestelar padrao, T = 11000 a 50000 K), conforme pode
ser visto em Boulanger 1999.

Todos os features de PAHs foram observados no meio interestelar difuso (ver Mattila et al.
1996). Em moléculas com anel de carbono aromético, os modos vibracionais opticamente ativos
resultantes sdo os varios modos bending e stretching das ligagoes C-H e C-C, que correspondem
razoavelmente bem aos features observados.

O feature em 3.3um é associado com os modos stretchingdo C-H, enquanto que o modo
stretching do C-C é associado com as bandas em 6.2um e 7.7um, sendo que os outros sao
associados com vérios modos bending da ligacio C-H (no mesmo plano ou fora de plano). Uma
associacao detalhada é dificil porque espera-se que os PAHs de laboratério divirjam daqueles
imersos nos ambiente com campo de radiagao mais duros do espago interestelar.

Allamandola et al. (1989) também indicam que podem ocorrer determinados features em
certos comprimentos de onda, dependendo do ntimero de dtomos de carbono vizinhos a ligacao
C-H no modo bending fora de plano (ver Figura 3.4). Eles s@o mostrados na Figura 3.4 (ver
também a Figura 3.5 para uma ilustragao dos modos de ligagdo mono, duo, trio e quartet) e sdo
0S que seguem:

- 11.3pm, quando nao ha H adjacente (mono H);

- 12.0pm, quando ha dois H adjacentes (duo H);

- 12.7um, quando hé trés H adjacentes (trio H);

- 13.55pum, quando ha quatro H adjacentes(quartet H);

Os features em 8.6 pum sao extremamente sensiveis a intensidade da banda de absorcao em
9.7 um dos silicatos, enquanto que o features em 12.7 pm é contaminado pela linha do [Nell]
em 12.8 pm.

Outras sugestoes para os portadores dos features de PAHs sdo os graos muito pequenos

consistindo de carbono amorfo hidrogenado (HACs, em inglés - ver Duley & Williams 1981,
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Figura 3.5 A estrutura de 4 moléculas de PAHs. Podemos ver exemplos de sitios de mono H,
duo H, trio H, e quartet H. Retirado de Draine (2003).

Borghesi et al. 1987, Jones et al. 1990) ou compostos carbonéceos (“Quenched Carbonaceous
Composites - QCCs -7, em inglés) como sugerido por Sakata et al. (1987,1990), carvao (ver
Papoular et al. 1989, 1993), fulerenos (Webster 1993), e nanodiamantes interestelares (Jones &
d’Hendecourt 2000).

Embora eles sejam associados com moléculas de PAH, até agora nenhum “portador” par-
ticular de PAH foi positivamente identificado para qualquer um dos features. As comparagoes
entre as observagoes e os espectros de laboratério sao sempre proximas, mas nunca proximas
o suficiente. Isto levou alguns pesquisadores a suspeitar que os features dos PAHs surgem
de misturas complexas de portadores diferentes (misturas de PAHs neutros e positivamente
carregados, como discutido por Allamandola et al.1999). As propostas incluem moléculas livres
de PAHs, aglomerados de PAHs, e particulas compostas ao menos em parte por PAHs.

Outros pesquisadores investigaram o que acontece aos espectros de varios PAHs, HACs,
etc, quando eles sao “danificados” ou “modificados” pelo ambiente radiativo duro do espaco
interstelar (ionizagao, adigdo ou perda de hidrogénio, etc.). Desde que tais condigbes nao po-
dem ser facilmente reproduzidas nos laboratérios (a0 menos, ninguém conseguiu ainda), isto é

muito dificil de testar. Calculos detalhados em mecanica quantica ainda estao além de nossa
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capacidade computational para tais moléculas complexas, embora grandes progressos estejam
acontecendo. Por fim, as origens dos PAHs permanecem desconhecidas e esta é uma questao

sujeita a consideravel especulagao.

g) Bordas de Absor¢ao de Raios-X:

Os graos de poeira também podem absorver e dispersar Raios-X, embora para um féton de
Raios-X, um grao de poeira se pareca com uma nuvem densa de gas atomico, com as energias
das bordas sendo modificadas pelo fato dos graos serem materiais sélidos ao invés de gasosos.
Bordas de absorcao fotoelétricas foram vistas para o Carbono, o Oxigénio, o Ferro, o Magnésio,
e o Silicio com os telescépios Chandra e XMM (Paerels et al. 2001, Takei et al. 2002, Schulz et
al. 2002).

h) Emissao no Continuo:

Dois componentes de emissao no continuo podem se originar da poeira:

i. A “Emissao Vermelha Estendida ” (Extended Red Emission, ou ERE em
inglés), uma banda larga em emissao sem featuresque atinge o ponto maximo entre ~ 6100A e
8200A. Em algumas nebulosas esta emissiao pode contribuir tanto quanto 30% -50% do fluxo na
banda fotométrica I (centrada em ~ 8800A). E quase certamente de origem fotoluminescente: a
absorcao de um féton 6ptico ou ultravioleta seguido por sua re-emissao.

Em algumas nebulosas a eficiéncia de conversao pode ser tao alta quanto 10%. O material
fotoluminescente mais provavel é algum tipo de material carbondceo, mas nenhuma identificacao
conclusiva com um portador em particular (PAHs, pequenos silicatos ou graos carbondceos, etc)

foi feita.

ii. A Radiagao Térmica no Continuo devido aos Graos de Poeira. Ha duas possi-
bilidades aqui:

a) O Continuo no Infravermelho Distante (FIR, com A > 60um) originado de graos aquecidos
(warms) de tamanho normal (raio > 0.01um, ou seja 100A) em equilibrio térmico com o campo
de radiacao ambiente (g5, ~ 20K — 40K). Esta emissao inclue as emissoes mais frias de
“cirrus” (graos em equilibrio com o campo de radiagao interestelar - ISRF) e a poeira mais
quente associada com os aglomerados de estrelas, especialmente em regices de formacao estelar.

b) O Continuo entre 3um - 30um originado do aquecimento de pequenos graos (tamanhos
de 5A - 50A) fora do equilibrio térmico a temperaturas que vao de umas poucas centenas de
graus Kelvin até uns poucos milhares de graus Kelvin. Ou seja, a emissao devido a flutuagoes

de temperatura em pequenos graos.
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Em geral, a emissao térmica nao é bem descrita pela radiagdo de corpo negro, pois ela se
constitui num espectro de corpo negro modificado por uma dependéncia da emissividade com o

comprimento de onda (A~ ou A72).

3.2.3. A Curva de Extingao Extragalactica

Corregoes para o efeito de avermelhamento por poeira sao cruciais quando observacoes em
multiplos comprimentos de onda sao usadas para derivar quantidades intrinsecas para uma
galdxia. A poeira suprime (extinglie) a radiagao seletivamente, com a luz ultravioleta no refe-
rencial de repouso da galdxia sendo mais afetada que a emissao 6ptica e infravermelha. Como
uma complicacao adicional, limitagoes em resolucao angular usualmente produzem observagoes
de regioes galdcticas nao-resolvidas, e o avermelhamento efetivo da radiacao emergente é deter-
minado por detalhes de geometria da triade poeira-gas-estrelas.

De acordo com Calzetti (2001) e Calzetti & Heckman (1999), o grau com o qual a luz é
afetada em galdxias jovens e/ou distantes é dificil de quantificar, a medida que o conteiddo de
metais (e conseqiientemente de poeira) por unidade de massa é apenas um dos parametros a se
levar em consideracao: a opacidade de uma galaxia é também determinada por sua fracao de géas.
Embora as galdxias atuais sejam mais ricas em metais do que as galdxias a altos redshifts, as
primeiras podem ser menos opacas, visto que elas possuem uma grande fragdo do gés encerrado
em estrelas, removendo desta forma poeira do meio interestelar.

No passado, mais gas estava disponivel por unidade de massa; assim, mesmo pequenas meta-
licidades possuem efeitos potencialmente maiores em termos de capacidade de obscurecimento
da poeira associada. Por fim, devemos também considerar as incertezas introduzidas pela dis-
tribuicao desconhecida da poeira na galdxia. Os efeitos sobre a luz ultravioleta e visivel das
vérias geometrias de emissores e absorvedores tém sido discutidos por varios autores, sendo esta

a maior incerteza em qualquer modelo de opacidade em galdxias.

A Curva de Extingao nas Nuvens de Magalhaes

A Via-Lictea, a Pequena Nuvem de Magalhdes (SMC, em inglés) e a Grande Nuvem de
Magalhaes (LMC, em inglés) sao as unicas trés galdxias para as quais a lei de avermelhamento
foi bem estabelecida. Isso se deve & dificuldade intrinseca em se observar estrelas em galdxias
externas.

As leis de avermelhamento no ultravioleta para os trés sistemas sdo inteiramente diferentes,

com o enfraquecimento do ‘bump’ em 2175 A e 0 aumento da inclinacio da curva de extincdo no
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ultravioleta, constituindo uma seqiiéncia que vai da Via-Léctea, passando pela Grande Nuvem
de Magalhaes e finalmente chegando a Pequena Nuvem de Magalhaes. Segundo Kinney et al.
(1994), a diferenca tem sido atribuida a variagdes na composigao da poeira devido as diferencas

em metalicidade entre as trés galdxias, mas esta interpretagao é dificil de verificar.
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Figura 3.6 Curva de extingdo ultravioleta para a Grande Nuvem de Magalhdes (LMC). A
curva média para as estrelas amplamente distribuidas na LMC (curva com os circulos sélidos)
é comparada com aquela para a regiao de 30 Doradus na LMC (curva tracejada) e com a Via-
Léctea (curva pontilhada). Retirado de Whittet 1992.

O estudo das leis de exting@o por poeira nas Nuvens de Magalhaes é especialmente fascinante
porque o gas interestelar em ambas as galdxias possui abundancias quimicas que sao subs-
tancialmente diferentes daquelas apropriadas para nossa galdxia. Por exemplo, a abundancia
de oxigénio nas regioes HII da LMC é cerca de duas vezes menor do que em regices HII da
Via-Léctea, emquanto que na SMC este fator é cerca de cinco vezes menor. Tais diferengas

nas abundancias quimicas do gds interestelar em outras galdxias pode implicar em possiveis
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diferencas na populagao de poeira interestelar, e conseqiientemente em suas respectivas leis de
extingao.

A Figura 3.6 nos mostra duas curvas de extingao distintas calculada para a Grande Nuvem
de Magalhdes (LMC). Aquela para as estrelas na vizinhanga do complexo de 30 Doradus é
anémala visto que o ‘bump’ em 2175 A é débil e a ascensdo no ultravioleta distante (FUV) é
particularmente rapida, comparada com a Galdxia. Estrelas menos amplamente distribuidas na
LMC apresentam uma curva de extingao mais normal. Entretanto, é notavel que a curva geral
da LMC seja similar aquela da Via-Léactea, assemelhando-se, particularmente, com curvas para

estrelas individuais com avermelhamento por nuvens difusas.
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Figura 3.7 Q()\), a profundidade éptica normalizada com T/Z\Z;%ha (profundidade 6ptica calculada
usando-se as linhas de emissao observadas H, e Hg, supondo uma razao intrinseca de Balmer
H,/Hg = 2.87 e corrigindo para a extincao da Via-lictea em primeiro plano) para a Via-actea,
a Pequena e a Grande Nuvem de Magalhdes. A linha continua mostra a curva de extingao
calculada ao se comparar as razoes de linhas de H, e Hg para duas galdxias espirais. Retirado

de Kinney et al 1994.
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Para o caso da Pequena Nuvem de Magalhaes (SMC), parece que a lei de extingao carece
do ‘bump’ em 2175 A visto na lei de extincdo para a Via-Léctea (e em menor grau na LMC);
de fato, a extincdo parece seguir uma simples lei de A\~! através do visivel e do ultravioleta.
Entretanto, neste caso os resultados devem ser considerados com cautela visto que as leis de
extingao sao disponiveis para apenas poucas estrelas da SMC.

A curva de extingao para as trés galdxias pode ser vista na Figura 3.7. Apesar de ser uma
caracterfstica facilmente reconhecivel na curva de extingéo, o ‘bump’ em 2175 A nao pode ser
utilizado como um calibrador confiavel da quantidade de poeira em uma galdxia. Sua profun-
didade intrinseca é diferente para diferentes galdxias, como pode ser visto na Figura 3.7. Além
disso, o ‘bump’ dentro da prépria Via-Lactea muda suas caracteristicas ao longo de diferentes
linhas de visada (Calzetti 1998).

A natureza da variabilidade do ‘bump’ de galdxia para galdxia nao é completamente claro,
embora ele provavelmente seja o reflexo de uma distribuigdo de tamanho de grao varidvel e/ou
de mudancas na razao dos ingredientes de poeira com as caracteristicas do meio interestelar local
e variacoes de ambiente (Calzetti 1998). E mesmo que a curva de extingao fosse independente
das caracteristicas da galdxia, a profundidade observada do ‘bump’ em 2175 A é uma funcéo néo
apenas da quantidade total de poeira ao longo da linha de visada, mas também da distribuicao

geométrica da poeira relativa aos emissores.

A Opacidade

Métodos cldssicos para se calcular a curva de extingao (por exemplo, o método de diferenca
de cor) nao sao adequados para galdxias distantes. Entretanto, faz-se necessario algum tipo
de correcao para o avermelhamento nessas galdaxias. O parametro que geralmente é levado em
consideracao para este tipo de estudo é a opacidade.

Calzetti & Heckman (1999) assinalam que a opacidade por poeira em uma galdxia é determi-
nada pela combinacao de trés ingredientes: a densidade de coluna de poeira, a curva de extingao
e a distribuicao geométrica da poeira na galdxia. Eles adotam como curva de extingao a curva
para a Pequena Nuvem de Magalhaes, a qual segundo eles é a melhor curva disponivel para
galaxias com formacao estelar, baixa metalicidade e altos redshifts. Afirmam também que a
escolha de uma curva de extingdo é importante apenas para A < 2800A, j& que as trés curvas
de extincao conhecidas dao valores de atenuagao similares para comprimentos de onda mais

avermelhados.
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I) A Opacidade a Bairos Redshifts:

Diferentes autores tém tomado diferentes abordagens para o problema da determinacao da
opacidade das galdxias no Universo local.

Os métodos mais largamente usados em caso de galdxias de discos sao (Calzetti 2001): testes
da dependéncia do brilho superficial com a inclinacao, comparacoes em multiplos comprimentos
de onda, e a analise estatistica de variacoes na cor e no ntimero de contagens induzidas por uma
galdaxia de primeiro plano para fontes de fundo.

A técnica mais promissora para se medir a opacidade de poeira de uma galdxia é aquela que
mede o obscurecimento produzido por uma galdxia em primeiro plano sobre uma fonte de fundo
(Calzetti 1998). As fontes de fundo podem ser ou galdxias distantes ou outra galdxia préxima
coincidindo em parte com a primeira ao longo da linha de visada (White, Keel & Conselice
2000). Com esta técnica, a fonte de luz é externa a, e assim nao contaminada por, a galdxia
para qual a opacidade estd sendo medida. Por conseguinte, todas as complicagoes devido a
geometria complexa da poeira dentro da galdxia sao circundadas, a medida que a galdxia em
primeiro plano atua como uma cortina de poeira em frente das fontes de fundo. Até entéo,
estudos tém se concentrado em galdxias espirais como objetos de primeiro plano.

Outra técnica potencialmente poderosa em se determinar a opacidade de uma galdxia é
medir a razao entre a emissao estelar no ultravioleta(UV)-6ptico-NIR (infravermelho préximo)
e a emissao por poeira no FIR (infravermelho distante). Esta razao representa a quantidade
de radiacao estelar que foi absorvida pela poeira e re-irradiada no FIR. O poder do método é
que ele se baseia unicamente em conservacao de energia. A deficiéncia é que uma determinacao
acurada do balango de energia requer a amostragem de toda a faixa de comprimentos de onda
desde o ultravioleta distante (FUV) até o infravermelho distante (FIR), enquanto, em geral,
apenas alguns dados esparsos pontuais estao disponiveis ao longo do espectro.

Ainda de acordo com Calzetti (2001), hé evidéncias apoiando que as galdxias no Universo
local nao sao geralmente muito opacas. Os dados disponiveis sugerem que a poeira absorve
~ 1/3, e provavelmente nao mais que 2/3 da luz estelar total em galdxias locais. A fragao da
radiagao estelar reprocessada na janela IRAS de 8 pum a 120 pm é de cerca de 25% — 30% (Soifer
& Neugebauer 1991); isto implica que a emissao infravermelha corresponde a uma fragdo em
torno de 35% a 40% da energia bolométrica total dentro de 100 Mpc local, uma vez que sejam
incluidas corregdes bolométricas da janela IRAS em toda a faixa do infravermelho.

Na Tabela 3.1 podemos ver alguns valores estimados para a opacidade de Galaxias Locais

(até ~ 100 Mpc), abrangendo desde as elipticas e lenticulares até as irregulares (Calzetti 2001).
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Tabela 3.1 Atenuacao Média por poeira em Galdxias Locais. Retirado de Calzetti (2001)

| Galaxy Type | Laust/Lvot”| Ao.15,7" Ag.15° Ap ;P Ap°© INN Ar€ A f° Ak€
E/SO 0.05-0.15 0.10-0.20 0.05-0.10 0.02-0.04 <0.02

‘ Sa—Sab 0.40-0.65 0.90-1.25 0.20-0.40 0.50-0.75 0.10-0.15 0.30-0.40 50.05 50.15
Sb—Scd 0.45-0.65 0.60-0.80 1.20-1.45 0.30-0.50 0.65-0.95 0.15-0.20 0.40-0.45 0.05-0.10 0.15-0.20

‘ Irr 0.25-0.40 0.30-0.45 0.60-0.75 0.10-0.15 0.30-0.40 ~0.05 ~0.15 <0.02 <0.06

“Fragao da radiagdo bolométrica absorvida e/ou espalhada pela poeira.

b Atenuacao “Face-on”, em magnitudes, no comprimento de onda/banda especificado. Os valores para as bandas
B e I sao derivados de vdrois autores. Os outros comprimentos de onda sdo dos modelos 4 para galdxias E/S0, e
do modelo 5 para para os discos e galdxias irregulares (ver segao 2.2 de Calzetti 2001).

¢Atenuacao por inclinagdo média para os discos e galdxias irregulares do modelo 5 (ver se¢ao 2.2 de Calzetti 2001).
Aop.15 refere-se a atenuagao em \ = 0.15um.

IT) A Opacidade a Altos Redshifts:

Em altos redshifts, a quantidade de comprimentos de onda amostrados é mais limitada do
que a baixos redshifts, visto que a faixa ultravioleta e 6ptica no referencial de repouso da galdxia
é observada (‘redshifted’) na faixa dptica e infravermelha do espectro, respectivamente; assim,
as determinacoes de opacidade sao menos seguras do que no universo local.

De acordo com Calzetti (1998), deveriamos esperar que a opacidade por poeira fosse um
problema menor em altos redshifts, j4 que galdxias jovens sdo também pobres em metais e,
conseqiientemente pobres em poeira. Entretanto, baixas metalicidades estao acopladas com
grandes densidades de coluna de géas, as quais podem em principio produzir opacidades nao-
despreziveis. Em adicao, as técnicas observacionais padrao para a observacao dessas galdxias
a altos redshifts tém como alvo a emissao ultravioleta no referencial de repouso, uma faixa de
comprimento de onda muito sensivel aos efeitos de obscurecimento por poeira.

Calzetti (1998) menciona estudos que indicam que entre 70% e 90% da luz ultravioleta é
perdida em obscurecimento por poeira, em galdxias localizadas a altos redshifts.

A comparacdo de miltiplos comprimentos de onda é o tinico acesso pratico para se medir a
opacidade por poeira de galdxias além de umas poucas centenas de megaparsecs. Contudo, por
causa das dificuldades de observacionais, a cobertura de comprimento de onda de uma amostra
tipica é limitada a algumas poucas janelas, muitas vezes com pouca sobreposicao de amostra
para amostra (Calzetti 1999). As medidas do conteido, natureza, e efeitos de opacidade da
poeira em galdxias distantes estdo ainda em uma etapa inicial: o quadro é bastante incompleto
e controvertido, mas grandes avancos foram feitos nos ltimos anos com as missoes espaciais
(ISO, Spitzer, COBE, FIRAS, SCUBA).

A primeira evidéncia da presenca de poeira em sistemas a altos redshifts veio do estudo
de Damped Lya Systems (DLA). a razao metais-poeira nas DLAs estd em torno de 50%—60%

daquela da Via-Lactea; isto combinado com a em geral baixa metalicidade indica que as DLAs
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sdo sistemas relativamente transparentes, com razoes gds-poeira entre 2% e 25% daquela da
Galdxia (Calzetti 1999).

A auséncia da associacido do “bump® em absorcdo de 2175 A com as DLAs levou Pei et al.
(1991) a concluir que a curva de extingdo para esses sistemas é provavelmente similar aquela

observada nas Nuvens de Magalhaes.

3.3. MODELOS PARA GRAOS DE POEIRA

A poeira interestelar é completamente caracterizada por sua composicado quimica, sua mor-
fologia, a distribuicao de tamanho de graos de suas varias particulas, e pela abundancia, relativa
ao hidrogénio, de seus constituintes elementais (Zubko et al. 2004).

A extingdo por poeira no espagco interestelar adiciona importantes vinculos que nos ajudam
a especificar a natureza dos graos. A dependéncia da extingdo com o comprimento de onda,
agora conhecida sobre um intervalo de comprimentos de onda que se estende desde 0.1um até
aproximadamente 1000um, fornece informacao importante sobre a distribuigao de tamanho das
particulas de poeira, enquanto que a quantidade total de extingdo no 6ptico para uma linha
de visada, juntamente com o conhecimento da densidade de coluna de hidrogénio, é o principal
determinante para a razao gas-poeira interestelar.

O avermelhamento observado através dos comprimentos de onda Optico e infravermelho
préximo restringem o tamanho da poeira interestelar a faixa de tamanho sub-micrométrica.
Ja a ascensao nao-linear continuada da extingao através do ultravioleta distante aponta para a
existéncia de pequenos graos quando comparados com os comprimentos de onda no ultravioleta.
Por outro lado, as quantidades relativas de extingao no visual e no ultravioleta distante ajudam
a especificar a razao de massa dos graos muito pequenos, absorvendo principalmente no ultravi-
oleta, para os grandes graos de tamanho sub-micrométricos, os quais contribuem com absorc¢ao
e espalhamento através do faixa espectral infravermelho préximo/éptico/ultravioleta. O grande
grau de variacao espacial nesta razao indica que as variagoes na distribuicao de tamanho dos
graos sao similarmente grandes dentro de nossa galdxia. (Witt 2000).

Os modelos de poeira interestelar desenvolveram-se com o avango dos dados observacionais.
O primeiro modelo de poeira interestelar compreensivel foi aquele elaborado por Mathis, Rumpl,
& Nordsieck (1977, conhecido como MRN). E até recentemente, este era o modelo de poeira
mais popular.

A “receita de graos” do modelo MRN é composta de seis materiais diferentes: Grafite (C),
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Carbeto de Silicio (SiC), Ferro (Fe), Magnetita (Fe3O4), Olivinas, e os Piroxénios. Qualquer
combinacao de dois materiais desta lista forneceu ajustes razodveis para a curva de extingao
interestelar observada entre 1100 A e 1um, contanto que pelo menos um dos dois materiais fosse
a grafite. Mathis et al (1977) concluiram entdo que a maior parte da extingdo na galdxia é
devido ao Grafite, juntamente com algum montante de silicatos de vérias espécies misturados.

H4, naturalmente, problemas com a “receita de graos” do MRN:

1) As propriedades 6pticas dos materiais compostos por silicatos nas condig¢bes do espago
interestelar sao fundamentalmente desconhecidas. Especialmente o indice da refracao, u, que
pode ser substancialmente diferente dos valores encontrados nas “amostras puras” utilizadas em
laboratério, devido aos efeitos resultantes de fotons ultravioleta ou raios césmicos, que podem
alterar sua estrutura. De maneira andloga, todos esses materiais possuem indices de refracao
dependentes da temperatura.

2) Ninguém sabe as propriedades 6pticas apropriadas para se usar no grafite em condigoes
interestelares. O grafite possui diferentes indices refrativos (u) para os seus diferentes arranjos
estruturais, mas ninguém sabe ao certo qual arranjo estrutural assumir. E eles sao o dependentes
da temperatura.

3) O declive da lei de poténcia da distribuigao de tamanho de graos faz o ajuste a curva de ex-
tincao interestelar observada ser insensivel ao limite inferior de massa (o limite do espalhamento
Rayleigh) e o tamanho méximo (espalhamento cinza).

Draine & Lee (1984) atualizaram a “receita de graos” do modelo MRN introduzindo melhores
propriedades épticas, inclusive indices de refracao dependentes da temperatura, e incluiram
ajustes para as medidas de extingdo em comprimentos de onda mais longos (na época em que o
modelo de MRN foi lancado as medigoes da curva de extingao interestelar além de 1 um eram
incertas). Outra inovagao foi a introducao dos “silicatos interestelar ficticios, um componente
com a parte imagindria do indice da refracao planejada para fazer as partes visivel e infravermelha
da curva de extingao concordarem com as observagoes da extingao em direcao ao aglomerado do
Trapézio na Nebulosa de Orion.

Na receita de Draine & Lee, o grafite ainda constitui a maior parte da extingdo interestelar
em comprimentos de onda do ultrtavioleta ao visivel, com os silicatos dominando na faixa do
infravermelho entre 10pum e 50um, e o grafite que novamente fica dominante para A 2 70pum no
infravermelho distante, mas agora com Qg < A~2. Para A >1 mm, a observacdo mostra que
Qaps X A~2, mas o material responsavel ainda é desconhecido.

A primeira evidéncia observacional da imcompletude do modelo MRN de poeira foi fornecida
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pelo estudo de todo o céu promovido pelo IRAS, que forneceu o espectro médio de emissao
em infravermelho (IR) nos comprimentos de onda de 12 pm, 25 pym, 60 um , e 100 pm do
meio interestelar difuso. A observagdo mostrou um excesso de emissao em 12 pym e 25 pym em
cima daquele esperado pela poeira aquecida pelo campo local de radiacao interestelar (ISRF,
em inglés), e irradiando na temperatura de equilibrio da poeira. Draine & Anderson (1985)
sugeriram que a distribuicao de tamanho de graos do MRN deveria ser extendida até graso muito
pequenos (VSGs, em inglés), com raios de ~ 5A, os quais sofrem de flutuacdes de temperatura
quando aquecidos pelo campo de radiacao interestelar local.

Allamandola, Tielens, & Barker (1985), e Léger & Puget (1984) identificaram estes pequenos
graos com os Hidrocarbonetos Aromadticos Policiclicos (PAHs), moléculas cuja presenga no meio
interestelar foi inferida por intermédio da onipresenca de features de emissao em 3.3 pm, 6.7
pm, 7.6 ym, 8.6 pm, e 11.3 um, além de outras linhas mais recentemente. Devemos lembrar
que a identificacao dos PAHs com estes features no infravermelho nao é universalmente aceita,
conforme ja mencionamos quando falamos sobre a estrutura fina na curva exting¢ao interestelar,
e como também pode ser visto na revisao feita por Tokunaga (1997).

O DIRBE (Diffuse Infrared Background Experiment e o FIRAS Far Infrared Absolute Spec-
trophotometer, instrumentos a bordo do satélite COBE Cosmic Background Explorer, forneceram
a mais extensa cobertura em comprimento de onda (3.5 pym a 1000 pym) da emissao infraver-
melha do meio interestelar difuso, e evidéncia indireta para a emissao dos PAHs nesta fase do
meio interestelar (Dwek et al. 1997).

Dwek e colaboradores (1997) tentaram ajustar a extinc@o interestelar e a emissao difusa no
infravermelho usando uma mistura de silicato sem envoltérios (“bare”, em inglés) e particulas de
grafite com as constantes épticas de Draine & Lee (1984), e PAHs com as propriedades 6pticas
de Désert et al. (1990). O modelo nao conseguiu reproduzir a extingao interestelar observada,
principalmente em conseqiiéncia da natureza nao-fisica das propriedades épticas adotadas para
os PAHs na regiao do ultravioleta/éptico. Draine & Li (2001) e Li & Draine (2001) melhoraram
este modelo usando uma caraterizacdo mais realista das propriedades épticas do PAHs, baseados
em medigoes de laboratério. Contudo, o seu modelo necessita que um montante excessivo do Mg,
Si, e Fe seja encerrado na poeira, quase duas vezes o ferro disponivel para um meio interestelar
com abundancias solares.

Um modelo completo para graos interestelares deve fornecer informagoes detalhadas sobre a
composicao, distribui¢dao de tamanho, propriedades épticas, estrutura fisica e formato dos graos

interestelares, as quais devem ser amplamente consistente com uma grande lista de vinculos
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observacionais (atualmente em rapida expansdo). Em adigao, tal modelo deverd também nos
permitir antecipar corretamente fenémenos observacionais ainda nao vistos.

De acordo com Dwek (2005), um modelo de poeira interestelar vidvel deveria ajustar todos
os vinculos observacionais originarios primeiramente da interagdo da poeira com o campo de
radiagao incidente ou com o gas do ambiente. Esses vinculos incluem:

1. A extingao, o obscurecimento, e o avermelhamento da luz estelar;

2. A emissao infravermelha dos envelopes ao redor das estrelas as diferentes fases do meio
interestelar (HI difusa, regices H II, regides de fotodissociagao — ou PDRs, em inglés —, e nuvens
moleculares);

3. O modelo de deplecao de elementos e vinculos de abundancias interestelares;

4. A emissao vermelha extendida vista em vérias nebulosas;

5. A presenca de raios-X, ultravioleta, e halos visuais em volta de fontes varidveis (bindrias
de raios-X, estrelas Nova, e Supernovas);

6. A presenca de estruturas nas nas bordas de absorgdo de raios-X nos espectros de fontes
de raios-X;

7. A refleccao e polarizacao da luz estelar;

8. A emissdo em microondas, presumivelmente devido a graos de poeira em rotagao;

9. A presenga de poeira interestelar e anomalias isotépicas em meteoritos e no sistema solar;

10. A produgao de fotoelétrons necessérios para se aquecer regides de fotodissociagao (PDRs)
neutras;

11. A emissao infravermelha de plasmas que emitem raios-X.

A despeito dos substanciais avancos na area, tal modelo completo ainda nao existe. Nao é
razoavel esperar que um tnico modelo de poeira ajuste simultaneamente todos esses vinculos ob-
servacionais, desde que eles variam em diferentes ambientes astrofisicos, reetindo as modificagoes
regionais nas propriedades da poeira.

Contudo, um modelo de poeira interestelar vidavel deve ser derivado ao se ajustar simul-
taneamente pelo menos um conjunto basico de vinculos observacionais. Além disso, ele deve
constituir-se de particulas com propriedades 6pticas, fisicas e quimicas realistas, e necessitam de
nao mais do que a abundéancia no meio interestelar de qualquer elemento dado a ser confinado
n a poeira.

O que temos sao alguns modelos quase completos que satisfazem ao menos alguns subcon-
juntos de vinculos observacionais, e também um grande nimero de modelos mais limitados,

atendendo a vinculos mais especificos. Estes ultimos tipos de modelos tém sido projetados para
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explicar vinculos observacionais 1inicos, sem mesmo tentar se aproximar da completeza.

Na pratica, a maioria dos modelos de poeira interestelar foram construidos ao se derivar as
abundancias e distribuigoes de tamanho de alguns sélidos bem estudados, como o grafite ou o
silicato, utilizando observacoes selecionadas tais como a extincao interestelar média, a polar-
izacao, ou a emissao infravermelha difusa como vinculo; e entao os modelos foram verificados
quanto a coeréncia com outros vinculos observacionais tais como a dependéncia do albedo com
o comprimento de onda e as abundancias interestelares (Dwek 2005).

As propriedades da poeira expoem variacoes signicativas ao longo de diferentes linhas de
visada. Algumas das evidéncias observacionais de tais variagoes sao (Draine 2003):

e as variagoes no declive do aumento no ultravioleta distante e a intensidade do “bump” em
2175A:;

e a riqueza de estruturas minerais e gelo visto em estrelas desenvolvidas, mas que setao
ausentes no meio interestelar difuso;

e variacoes no padrao de deplecao de elementos nas fases quentes, mornas, e frias do meio
interestelar.

Essas variagoes provavelmente resultam da existéncia de uma grande variedade de fontes de
producao de poeira, as quais produzem poeira com diferentes composi¢oes quimicas e estruturas
minerais; e do fato de que o meio interestelar ndao é homogeneamente misturado. Além disso,
o processamento do grao no meio interestelar por meio de estilhacamento térmico, as colisoes
grao-grao, a coagulacao de graos, e a acrescao em nuvens desempenham um papel importante
na producao de grandes variagoes espaciais nas propriedades da poeira. Tais variagoes se mani-
festam na extingao do dptico/ultravioleta observada e na emissao infravermelha de galdxias.

H& varios modelos de poeira na literatura que utilizam uma grande gama de tipos de graos
e composigoes quimicas. Destes ultimos podemos mencionar silicatos e grafites (com ou sem
envoltérios), hidrocarbonetos aromaticos policicliclos (PAH’s), carbono amorfo, carbono amorfo
hidrogenado, materiais organicos refratarios e graos fractais.

Quanto a funcao de distribuicao de tamanhos, os modelos geralmente empregam uma dis-
tribuicdo em lei de poténcia (modelo MRN) ou exponencial, podendo alterar o intervalo de
tamanho para os graos.

Boas revisoes sobre exting¢ao, propriedades da poeira e os varios modelos de graos sao forneci-
das por Savage & Mathis (1979), Mathis (1990), Dorschner & Henning (1995), Henning (1997),
Draine (2003).

Dentre os modelos mais recentes de poeira, podemos citar os de Weingartner& Draine(2001),
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Li&Draine(2001), eZubko et al.(2004).

Informacoes mais detalhada sobre os aspectos observacionais e a fisica da poeira interestelar
também podem ser encontrados em dHendecourt et al. (1999), Whittet et al. (2003), no artigo
de revisao feito por Draine (2004), Kriigel (2003), no volume 154 do ApJSS (2004) dedicado as
primeiras observagoes do Telescépio Espacial Spitzer, e em Dwek (2005).

O modelo de poeira que iremos adotar se baseia em dois trabalhos. O primeiro deles é o
trabalho de Siebenmorgen & Kriigel 1992 (de agora em diante SK92), o qual se constitui numa
extensao dos modelos cldssicos de graos. Este modelo estima satisfatoriamente o espectro emitido
pela poeira em alguns ambientes, a saber: a vizinhanga solar, duas nebulosas de reflexao, uma
nebulosa planetédria e uma regiao de formagao estelar (a frente de ionizagdo em Orion A, uma
regiao H II).

O segundo trabalho no qual nos baseamos é o de Efstathiou et al 2000 (Ef2000), os quais
tomaram por base o modelo de SK92. Ef2000 versa sobre modelos de transferéncia radiativa da
emissao de radiacdao em galaxias ‘starburst’, abrangendo desde a porc¢ao ultravioleta do espectro
até o milimétrico.

A seguir, vamos descrever com um pouco mais de profundidade um modelo de poeira elabo-
rado por SK92.

Para derivar as propriedades dos graos interestelares em seu modelo, SK92 levaram em con-
sideracao os seguintes condicoes:

e Os vinculos de abundancia césmica sobre os elementos formadores de poeira;

e A curva de extincdo interestelar;

e As ressonancias em 9.7 um e 18 pum (atribuidas aos silicatos);

e A emissdo infravermelha em banda larga da poeira aquecida como observada, por exemplo,
em regioes de formacao estelar;

e Os ‘features’ estreitos de emissao infravermelha (atribuidos aos PAH’s);

e A dependéncia com o comprimento de onda e a intensidade da polarizacao;

e As observacoes da luz espalhada;

e As bandas de absorgao infravermelhas atribuidas aos envoltdrios de ‘gelo’ em torno de graos
protegidos da radiacao ultravioleta.

A Figura 3.8 nos mostra a curva de extingao interestelar média. O modelo de poeira mostrado
no grafico foi tomado por SK92 para ajustar a vizinhancga solar.

SK92 dividiram a curva de extingao em trés regides de comprimento de onda, sendo que

em cada regiao um conjunto particular de graos é responsavel pela extingao. De maneira es-
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Figura 3.8 A curva de extingao interestelar média. O circulos representam os dados de Savage
& Mathis, enquanto que a linha cheia se refere ao modelo de SK92 para a vizinhanga solar. As
contribuicoes dos trés componentes de poeira sao mostradas separadamente: os grandes graos,
0s pequenos graos de grafite e os PAH’s. Retirado de Siebenmorgen & Kriigel 1992.

quematica, temos que:

a) Regido de \™' <2 pum™!: Esta parte da curva de extin¢do pode ser explicada através
dos grandes grdos, com raio aproximado entre 100 A e 2500 A. H4 dois tipos de particulas
grandes: os silicatos astrondmicos e o carbono amorfo. Em nosso modelo consideraremos os

silicatos astronémicos e o grafite no lugar do carbono amorfo.

b) Ressondncia em 2175 A: O melhor candidato para explicar o ‘bump’ nesta regiao séo

os pequenos graos de grafite. O raio destes graos situa-se entre 4 A e 100 A.

c) A Regido de A\ > 5.9um~1 (FUV - Ultravioleta Distante): Das trés explicacoes possiveis
para ajustar esta regiao da curva de extin¢do (uma segunda ressonancia do grafite, pequenos
graos de silicatos, PAH’s), SK92 optaram pelos PAH’s. Vamos utilizar dois componentes de

PAH’s: um pequeno PAH e um ‘cluster’ (aglomerado) de PAH’s.

Os grandes graos provém a maior parte da emissao e absorcdo em grandes comprimentos

de onda. Eles sao responsaveis pela ascensao linear na curva de extingao e pela emissao no
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infravermelho distante (FIR) e nas regides do submilimétrico. Eles também sao responsaveis
pelas ressonancias dos silicatos em 9.7 um e 18 pm.

Os pequenos graos de grafite explicam o ‘bump’ em 2175 A e o ‘ombro’ (shoulder) no infraver-
melho médio (MIR). Eles emitem primordialmente em comprimentos de onda do infravermelho
médio (MIR). Por causa de seu pequeno tamanho, eles sofrem dramadticas flutuagoes em tem-
peratura.

Os PAH’s sdo necessdrios para ajustar a curva de extingao no infravermelho préximo (NIR),
para infravermelho médio e para a elevacao nao-linear no ultravioleta distante (FUV). Acredita-
se que eles sdo os responsaveis pelos features de absorcao infravermelhos em 3.3, 6.2, 7.7, 8.6 e
11.3 um (Puget & Léger 1989, Allamandola et al 1989). Os PAH’s absorvem principalmente no
ultravioleta distante e em menor extensao no visivel.

De forma geral, podemos definir os parametros béasicos dos componentes da poeira como
sendo: tamanho do grao (a— é o limite inferior, enquanto a4 é o limite superior, em A), a
eficiéncia de absorgao (Qups(a,\)) e a distribuicao de tamanhos de grao. Para os PAH’s, ainda
devemos acrescentar o nimero de atomos de carbono por PAH (NgAH = N¢) e o ndmero de

atomos de H (N II;AH = Np), necessarios para calcular os parametros anteriores.

3.3.1. Espécies Quimicas de Poeira

Espera-se que os graos de poeira sejam compostos de materiais refratdrios abundantes (prin-
cipalmente carbono, silicio, etc.) e misturas de Hidrogénio e outros gases abundantes, como o
Oxigénio. A composi¢ao do grao determina o idice da refragao nessario para se calcular as suas
propriedades épticas.

Na o ha um tunico tipo de grao suficiente para representar os varios ambientes interestelares:
necessita-se de uma mistura de tipos diferentes de graos formados em condigoes fisicas diferentes.
Os materiais principais sa o os silicatos e materiais carbonédceos (gerados a partir do carbono),
com gelos de compostos voldteis, como a dgua ou gés carbonico (CO2) por exemplo, condensados
nas suas superficies, formando os mantos de gelo. Os graos metélicos puros (como por exemplo
esferas ou agulhas metdlicas) também foram considerados.

Em geral, espera-se que os silicatos forne¢ am uma fracao substancial da massa total em
graos de poeira no meio interestelar, seguido por compostos carbonaceos.

Nosso conhecimento sobre a composicao dos graos interestelares é proveniente principalmente
de seus perfis de espectroscépicos de absor¢ao e emissao, e das deplecoes de elementos quimicos

observadas. De acordo com Li & Draine (2001), a visao mais aceita sobre os graos interestelares
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nos diz que eles sao compostos de silicatos amorfos e alguma forma de material carbondaceo.

Os silicatos amorfos sao inferidos a partir do modo estendido (“stretching mode”, em inglés)
do Si-O em 9.7um e dos perfis de absorcao nas regices interestelares do “bending mode” em 18um,
relativo a ligagdo O-Si-O. Além disso, ha o fato de que as abundéancias césmicas de elementos
pesados tais como Si, Fe e Mg sao altamente depletadas.

O material carbondceo é deduzido principalmente a partir dos fortes perfis (features) inter-
estelares em absorcao - no caso, a corcova em 2200 A - e o fato de que os silicatos sozinhos nao
serem capazes de prover a extingao necessaria, deduzida das observacgoes.

O modelo de poeira que nés adotamos consiste de trés componentes:

1) Grandes Graos de Silicato e Grafite;

2) Pequenos Graos de Grafite;

3) Hidrocarbonetos Arométicos Policiclicos (PAH’s, em inglés).

Como vimos anteriormente, cada um destes componentes é responsavel principalmente por
uma parte da curva de extingao por poeira, podendo também ter contribuicées em outras regioes
da mesma curva.

Silicatos s@o compostos cujos anions estao constituidos por atomos de silicio e oxigénio.
Greenberg (1978) chama de silicatos as seguintes substancias: a ‘enstatita’ (Fe, M g)SiOs, a
olivina (F'e, M g)2Si0y4, o diéxido de silicio SiO; e o que ele nomeia (sem dar maiores explicagoes)
silicato amorfo generalizado.

Draine & Lee (1984) usam a olivina [(Mg, Fe)25i04] como silicato, enquanto que Laor &
Draine (1993) chamam de ‘silicato astronémico’ a substancia M gFeSiOy. Para o nosso modelo,
vamos seguir o artigo de SK92, os quais adotam como silicato o composto M g1 7 Fey.35104, com
uma a massa molecular de 150 u.m.a. e densidade de pg; = 2.5 g/cm3.

O grafite é uma variedade alotrépica do carbono. Nele, os dtomos de carbono estao dispostos
em camadas, nas quais cada atomo de carbono estd rodeado de outros trés aos quais esté ligado
por ligagoes simples ou duplas. As camadas sdo mantidas unidas por forgas de Van der Waals
muito fracas. Possue elétrons livres, por isso é bom condutor de eletricidade e calor. Vamos
adotar para o grafite uma densidade de pgrqf = 2.26 g/ em? (Draine & Lee 1984, Laor & Draine
1993).

PAH’s sao conhecidos por serem extremamente estaveis entre a familia de compostos orgéanicos,
por causa da grande energia de ligacao dos atomos de carbono na rede hexagonal planar
aromdtica. Sua presencga no meio interestelar como a forma mais comum para pequenos aglome-

rados de carbono nao é surpreendente, visto que o ambiente interestelar favorece a hidrogenacao.
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E muito facil encontrar informacoes abundantes e aprofundadas sobre as caracteristicas fisicas
de silicatos e grafites (densidade, capacidade térmica, entalpia, eficiéncia de absor¢ao, constantes
Opticas, etc.); todavia, o0 mesmo nao se d4 no mesmo grau com os PAH’s. Por estes se con-
stitufrem em uma espécie quimica mais ‘exdtica’ (quando comparada a silicatos e grafite) e
pela importancia que eles tém em nosso trabalho, vamos fazer uma descricao um pouco mais

aprofundada sobre eles no préximo capitulo.

3.3.2. As Eficiéncias de Absorcgao

A secado de choque para particulas de poeira de silicatos e grafite é dada por:
J(aa )‘) = ﬂazQabs(aa )\) (3.19)

onde Qups(a, A) é a eficiéncia de absorcao da poeira e a é o raio do grao. Os valores de Qups(a, A)
para os silicatos e grafites — calculados por Laor & Draine (1993) para graos de formatos esféricos
a partir da teoria de Mie, usando a aproximacao de Rayleigh-Gans e Optica geométrica — foram
retirados dos artigos de Draine & Lee (1984) e Weingartner & Draine (1999).

Nesse trabalho usamos as secoes de choque para absor¢ao e espalhamento computadas por
B. T. Draine para 81 raios dos graos desde 0.001 to 10 gm em passos logaritmicos § loga = 0.05,
e disponiveis no endereco:
http://www.astro.princeton.edu/ draine/dust/dust.diel.html.

Organizamos esses dados em duas ‘bibliotecas de graos’ (uma para silicatos e outra para
grafites), com valores de laboratdrio para Qups(a,\) em vérios comprimentos de onda. Para
cada grao temos o valor de Qups(A) em 241 comprimentos de onda (\’s) diferentes, no intervalo
0.001pm < A < 1000pum. Para os silicatos, empregamos a versao mais moderna denominada
‘silicatos suavizados’ (Weingartner & Draine 1999).

A eficiéncia de absorcdo em alguns raios diferentes para o grafite pode ser vista na Figura
3.8, enquanto que a Figura 3.9 nos mostra a eficiéncia de absorgao para os silicatos. O calculo
para a secao de choque dos PAH’s vai ser mostrado em detalhes no préximo capitulo.

Fizemos uma alteragao na biblioteca de graos de Li & Draine no que concerne aos grandes
graos (com raio a > 100 A), tanto para os silicatos quanto para os grafites. Originalmente
para estes graos, a eficiéncia de absorcao para A > 100um se comportava como Qbig x 272

abs

Com base nos ajustes que fizemos para ARP 220 e algumas outras galdxias, nds chegamos

big

abs X A~ 16 fornecia resultados mais compativeis com as

a conclusao de que considerando @
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Figura 3.9 Eficiéncia de absor¢ao Qs para graos esféricos de grafite (as curvas sdo nomeadas
pelo raio a do grdo em pum). O grafico da esquerda nos mostra Qs para 300 A < XA < 1 um. O
grafico do lado direito nos mostra AQqps/a para A > lum. Para a = lum, Qg foi computada
em trés temperaturas diferentes: T=298K, T=100K e T=20K. Retirado de Draine & Lee 1984.
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Figura 3.10 Eficiéncia de absor¢ao Qs para graos esféricos de “silicatos astrondémicos” (as
curvas sao nomeadas pelo raio a do grao em pm). O gréfico da esquerda nos mostra Qqps para
300 A < X\ < 1 um. O gréfico do lado direito nos mostra AQups/a para A > 1um. Retirado de
Draine & Lee 1984.
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observacoes. Portanto, esta serd a eficiéncia de absorcao que adotaremos para grandes graos

(com raio a > 100 A), quando A > 100um.

3.4. A TEMPERATURA DOS GRAOS INTERESTELARES

Os graos interestelares trocam energia com o ambiente no qual estao inseridos como um
resultado da emissao e absor¢cao de radiagao, de colisoes com outras particulas e através de
reagoes quimicas exotérmicas na superficie.

Em impactos de graos com atomos de gds, fons e moléculas, se a energia cinética média da
particula projétil é maior antes que apds a colisao, entao a particula projétil concede energia
a particula alvo (no nosso caso, o grao de poeira). Este é um eficiente mecanismo para o
resfriamento do gds, e tem como resultado o aquecimento do grao.

Entre as reagbes quimicas exotérmicas que podem ocorrer na superficie do grao, podemos
mencionar a recombinagdo préton-elétron (recombinagao de hidrogénio, com liberagao de 13.6
eV de energia) e a formacao da molécula de hidrogénio (4.48 eV de energia liberada). Uma
fragao da energia liberada sera transferida para a rede cristalina do grao, aquecendo-o, enquanto
que o resto aparecerd como energia de excitagdo e/ou energia cinética do produto da reagao
(Whittet 1992).

Podemos afirmar que a temperatura de estado estaciondrio (equilibrio) é determinada em
primeiro lugar por processos radiativos, pois em geral o aquecimento radiativo é dominante.
Entretanto, esta afirmacao nao é valida em nuvens de densidades muito altas.

Considere um grao de poeira esférico de raio a num campo de radiacdo. A poténcia absorvida

pelo grao do campo de radiacao serd dada por:

Waps = c(waz) /000 UNQaps(N)dA [erg/cmz/s], (3.20)

onde (s € o fator de eficiéncia de absorcao para o grao, e uy é a densidade de energia do
campo de radiacdo (erg/cm®). Note que se o grao fosse composto por um material perfeita-
mente dielétrico, nenhuma energia seria absorvida (Qqs = 0); entretanto, todos os sélidos reais
absorvem energia em alguma quantidade, seja por suas propriedades intrinsecas ou seja pela
presenca de impurezas.

A poténcia irradiada pelo grao é:

Wiad = 477(77@2) /000 Qemit(N) Bx(Tyrao)dA [erg/cmz/s], (3.21)
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onde Qemit(N) é o fator de eficiéncia do grao para a emissdo (usualmente chamada de emissivi-
dade), e
_ 2hc? 1

X exp(he/ AKT) — 1

lerg/cm?/s/A], (3.22)

é a funcao d Planck. Segue da lei de Kirchhoff que Qups(A) € Qemit(N) sdo de fato idénticos em
um dado comprimento de onda, e nés podemos troca-los nas equagoes (3.32) e (3.33) por uma
unica funcao (em nosso caso vamos usar Qqps). Para o equilibrio entre as taxas de ganho e perda

de energia interna, nés temos que Wy, = Wiegq € assim,

/0 T rQups N\ = 47” /O T Quns N BA(Tyao)dh  [erg/em?/s/ 4], (3.23)

Em outras palavras, podemos calcular a temperatura do grao no estado estaciondrio Ty,
igualando o aquecimento do grao por absorcao de fétons com o resfriamento por emissao de

fétons. Uma outra maneira de se escrever a equacao (3.35) é a que segue:

/000 uxQabs(A)dA = 4 (Q(a, Tgrao)>aT;mO [erg/cmz/s], (3.24)

onde o lado esquerdo da equacao nos da a energia absorvida pelo grao do campo de radiagao,
enquanto que o lado direito nos mostra a energia emitida pelo grao a uma temperatura Ty, z,.
Na equagdo 3.36, o é a constante de Stefan-Boltzmann (erg/cm?/s/K*) e (Q(a, Tgrao)) ¢ a

emissividade tomada por média com a funcao de Planck:

Q0 Tyan)) =15 (7 )4 [ Gt e (55) 1] T e
kT 0 AET

Devemos enfatizar que graos de poeira nao sao corpos negros. Em sua maioria, eles sao
irradiadores muito ineficientes em grandes comprimentos de onda, com uma eficiéncia de emissao
Qemiss < A1 - A\72. Isto significa que os graos irdo alcancar uma temperatura de equilibrio que
é bem mais quente que a temperatura de um corpo negro perfeito imerso no mesmo campo de
radiagao.

Em geral, as temperaturas de equilibrio dos graos estd na faixa de 30K50K ou mais, o
que significa que eles irradiam predominantemente em comprimentos de onda do infravermelho
distantes — de 50um a 100um. Como nao sao corpos negros, eles irradiardo como um corpo
negro modificado, com uma emissividade fortemente dependente do comprimento de onda.

Enquanto a maior parte dos graos sao espalhadores quase perfeitos em termos de suas pro-
priedades 6ticas (isto é, Qscat >> Qups), deve-se enfatizar que Qgps, embora pequeno, é nao-nulo.
Como tal, alguns dos fétons incidentes sao absorvidos pelo grao e causam o seu aquecimento. Os

graos preferencialmente absorvem /espalham mais no azul (e portanto os fétons mais energéticos),
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de tal forma que o montante de aquecimento por féton é consideravel. O grao quente re-irradia
esta energia como radiacao do continuo térmico em comprimentos de onda do infravermelho
distantes.

Uma estrela emite radiacao principalmente no ultravioleta, no visivel, e no infravermelho
préximo, onde a eficiéncia de absorcao depende grosseiramente de A~ a A™2, assim a maior parte
da absorcao de graos é também preferencialmente na faixa do ultravioleta/visivel/infravemelho
préximo. A maior parte da emissao, contudo, estd na regiao do infravermelho médio/infravermelho
distante, por causa da pequena temperatura da poeira (entre algumas dezenas a umas poucas
centenas de graus Kelvin).

O cirros infravermelho descoberto em comprimentos de onda do infravermelho distantes pelo
IRAS e COBE/DIRBE é proveniente de graos de poeira em equilibrio térmico com o campo
de radiacao interestelar. Isto lhe d4 uma temperatura mais ou menos uniforme de 18K21K ao
longo do céu.

A Emissao Cirros domina a aparéncia do meio interstelar em comprimentos de onda de 100um
e mais longos. Os graos de poeira aquecidos por estrelas individuais ou grupos de estrelas em
ambientes empoeirados (p. ex., nebulosas de reflexdo ou regides de formagao de estelar) tém
temperaturas de equilibrio um tanto mais altas, na faixa de 40K80K variedade, com a emissao
atingindo o ponto maximo perto 60um.

A emissao térmica de gra os aquecidos de poeira em equilibrio térmico domina a emissao no
continuo infravermelho distante das galdxias, contribuindo tanto quanto 30% a 50% da lumi-
nosidade bolométrica da Via-Léactea. Isto significa realmente que aproximadamente a metade
da luz estelar emitida na Galdxia é absorvida e re-irradiada pela poeira. Em outras galdxias, o
continuo no infravermelho distante varia amplamente: de <1% da luminosidade bolométrica to-
tal em galdxias Elipticas e SO com pouca ou nenhuma poeira e gés, até quase 100% nas galaxias
Starburts mais extremas (as chamadas Ultraluminous Far-Infrared Galazies, ou ULIRGs).

Testamos nossa implementacao do cdlculo da temperatura de estado estacionario para graos
de silicatos e grafites de varios raios, sujeitos ao campo de radiacao da vizinhanca solar apre-
sentado no artigo de Mezger, Mathis & Panagia (1982). Este foi o mesmo campo adotado por
Draine & Lee (1984), que vai ser a nossa fonte de comparagao.

Uma representacao analitica da intensidade média do campo de radiagao (F ;\D = 4nJy em
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Figura 3.11 Campo de radiagdo interestelar para a vizinhanga solar. A figura foi elaborada
com base no artigo de Mezger, Mathis & Panagia 1982.

2

erg em ™25 ' um ™) no espaco interestelar da vizinhanca solar é dado por:

0 — 9124 = 0.0912um 4w J =0

0.0912 — 0.110um ArJy = 38.57 X317
0.1100 — 0.134pm AmJ = 2.045 x 1072
0.1340 — 0.246pum AmJy = 71156 x 107*\ 10678 (3.26)
0.2460 — 0o AmJY = Ar[ WiB\(Ty) + WaB)\(13)]
com Ty = T7500K,W; = 1.00 x 1074
T, = 4000K,W, = 1.65 x 10713

O grafico com o campo resultante da expressao acima pode ser visto na Figura 3.11.

Com o campo de radiagdo em maos, tratamos de calcular qual seria a temperatura de estado
estaciondrio que os graos que adotamos iriam alcangar. A confrontagdo de nossos resultados
com os de Draine & Lee pode ser vista na Tabela 3.2.

A seguir, calculamos a temperaturas de estado estaciondrio que os silicatos e os grafites
alcancariam quando submetidos ao campo de radiacao de uma galdxia fiducial do modelo

quimiodindmico, com a idade de 3.0 x 10% anos. Escolhemos a regido distante lkpc do ntcleo
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Tabela 3.2 Temperatura de Estado Estaciondrio para os graos de silicato e grafite no campo
de radiacao galatico local.

‘ Resultados Draine & Lee (1984) H Nossos Resultados ‘
Raio [pm] Grafite (K) Silicato (K) || Raio [um] Grafite (K)  Silicato (K)
0.01000 20.00 17.90 0.01000 20.33 17.70
0.02000 19.70 17.30 0.01995 20.43 17.76
0.03000 19.60 17.00 0.03162 20.27 17.31
0.05000 19.30 16.50 0.05012 20.17 16.49
0.10000 18.80 15.40 0.10000 19.56 15.41
0.20000 17.30 14.90 0.19950 17.82 14.81
0.30000 16.20 14.70 0.31620 16.36 14.49
0.50000 14.80 14.40 0.50120 14.89 14.04
1.00000 12.70 13.40 1.00000 12.78 13.10

da galdxia (um campo muito intenso) e a regidao distante 98 kpc do nicleo, na qual o campo
de radiagdo é muito menos intenso e ainda assim mais forte que o campo galatico local. Os

resultados podem ser vistos na Tabela 3.3.

Tabela 3.3 Temperatura de Estado Estacionario para os graos de silicato e grafite submetidos
aos campos de radiacao da galdxia fiducial do modelo quimiodinamico de Friaca & Terlevich
(1998).

\ SILICATOS | GRAFITES |
Raio [pm] R = lkpc R = 98kpc || Raio [um] R = lkpc R = 98kpc
0.01000  92.07K  2449K | 001000 1100K  2531K
0.02000  90.36 K 24.08 K | 0.01995 1063 K  24.79K
0.03000 8432 K 2256 K | 0.03162 9659 K  23.14K
0.05000 7845 K  21.03K | 0.05012 8876 K  21.71K
0.10000  69.57 K  18.69 K | 0.10000  76.56 K  19.35 K
0.20000 6418 K  17.26 K 0.19950  68.59 K 17.73 K
0.30000 5720 K 1540K | 0.31620 5745 K 1543 K
0.50000  53.02K 1430 K | 050120 5045 K  14.04 K
1.00000  4720K 1278 K 1.00000 4087 K  12.12K

Podemos notar na Tabela 3.2 que mesmo nas regioes mais externas de nossa galdxia fiducial, a
temperatura de estado estaciondrio para os silicatos e grafites é ainda superior aquela alcancada

no campo galatico local.
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3.5. CALCULOS DA MASSA DE POEIRA

Uma quantidade muitas vezes derivada do espectro térmico observado da poeira é uma es-
timativa da massa total de poeira presente em uma regidao (por exemplo, a massa de poeira
integrada sobre uma galdxia observada no infravermelho distante com o IRAS ou ISO).

O espectro observado da poeira opticamente fina serd um espectro de corpo negro modificado:
L, = Nydna*Q,(a)nB, Ty (3.27)

onde Ny é o nimero total de graos de poeira na galdxia, e a é um tamanho tipico (assumindo

graos esféricos). A lei de emissividade usual para a poeira é:

Qumi(v) = <2”“”)p (3.28)

C

Como antes, o indice da lei de poténcia, p, tem valores entre 1 e 2. A massa total estd
relacionada ao nimero de graos e as suas massas individuais. Para graos esféricos de um tamanho
caracteristico dado (normalmente tomado como sendo a = 0.1pum), e uma densidade média de
gra o tipica de py; = 2 gem3:

My ~ Ng%ﬂaﬁpg (3.29)

A prética habitual é calcular a razao de fluxo em uns dois comprimentos de onda, por exemplo
em 60pum e 100pum, ji que a razao de fluxo é independente da distancia a fonte (o fluxo observado
varia com 1/d?), e desta forma estima-se T, assumindo-se um fndice para a lei de poténcia da
emissividade. Dado Ty, pode-se enta o derivar a massa de poeira dada uma estimativa da
distancia até a fonte (Pogge 2006).

A fonte primdria de incertezas sistematicas na estimativa de M, vem da falta de conhecimento
a priori do indice da lei de poténcia da emissividade. Na literatura, as estimativas da massa de
poeira de galdxias sdo geralmente baseadas em razoes de fluxo de 60um/100um derivadas de
observacoes do IRAS onde este problema é especialmente critico.

Enquanto é possivel estimar a temperatura da poeira em cerca de aproximadamente 10K
com fluxos de 60/100um, a despeito da escolha da inclinagdo assumida para a emissividade, as
estimativas da massa de poeira resultantes podem diferir por mais de 2 a 3 ordens da magnitude.
As melhores estimativas de temperaturas e as massas de poeira sao derivadas da observacao em
comprimentos de onda milimétricos e submilimétricos (ou seja, as janelas de 450 pum, 800 pum e
Imm do SCUBA). Estas bandas estao no limite de longos comprimentos de onda para graso de
poeira com 0.1 um de raio, onde a lei de emissividade é estimada como tendo um indice de lei

de poténcia muito proximo de 2.
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3.6. O FORMATO DOS GRAOS

Para o formato das particulas de poeira, os graos esféricos sao normalmente considerados
porque eles permitem solugoes analiticas diretas. A realidade, contudo, é que os graos nao sao
esféricos. Por exemplo, a polarizacao observada da luz estelar passando através de graos de
poeira exige que os graos sejam nao-esféricos. Ainda assim, nds podemos aprender algo sobre
a mistura bésica de propriedades da poeira mesmo se continuarmos adotando o procedimento
simples de s6 considerar graos esféricos. A nao-esfericidade dos graos deve entrar como corregoes
néo-triviais as previsoes de modelos de graos esféricos. A forma detalhada do grao, contudo, é
uma consideragao importante para solucionar a dinamica do grao (o giro térmico e supertérmico
dos graos), a fisica e a quimica da formagao molecular em superficies de graos (os graos nao-
esféricos tém dreas superficiais maiores para um dado volume de grao), etc.

Alguns pesquisadores tém considerado graos fractais que sao “cultivados” numericamente
ao se aderir simples graos esféricos uns nos outros, enquanto outros consideram graos que sao
formados como agulhas muito pequenas ou fiapos (como fiapos de ferro) e resolveram trata-los
como “antenas” cldssicas para deduzir a sua interagdo com a luz (Pogge 2006). Espera-se que
as formas verdadeiras dos graos sejam de fato fractais por natureza, embora ainda nao se saiba

se a introducao da matematica dos fractais ao problema ira “ilumina-lo” de fato.

3.7. A DISTRIBUICAO DE TAMANHO DE GRAOS

O tamanho do grao é um importante parametro para o cdlculo da secao de choque de um
grao de poeira. Por conseguinte, uma fungao béasica de amplo interesse astronémico é a fungao
de distribuigao de tamanho (raio) dos graos de poeira interestelares n(a), a qual ndo pode ser de-
terminada de maneira univoca das observacoes. Desde que as contribuicoes de cada componente
de poeira para a extincdo interestelar é proporcional a a?Qeyt(a, A) x n(a), com Qe sendo o
fator de eficiéncia de extingao, a distribuicao de raios de particulas pode ser determinada apenas
ao se fazer consideragoes sobre as constantes dpticas do material que constitui o grao e detalhes
especiais do modelo de graos.

A prética corrente ao se derivar a distribuicao de tamanho de graos é postular uma mistura
de componentes de poeira supostos como sendo os ingredientes da poeira em nuvens difusas,
para a qual as constantes épticas sdo bem conhecidas; a seguir, calculam-se fungoes n(a) que

ajustam a dependéncia em comprimento de onda observada para a curva de extingao.
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De acordo com Li & Draine (2001), o tamanho dos graos, deduzidos a partir de curvas
de extincao e de polarizacao interestelares dependentes do comprimento de onda, podem ser
separadas em dois dominios:

1) Graos com raio a > 0.02um, os quais incluem os “graos cldssicos” (com a 2 0.1um), que
sao primariamente responsaveis pela extingao, polarizagao e e espalhamento em comprimentos
de onda no visivel;

2) Graos “muito pequenos”, com a < 0.02um, os quais contribuem principalmente para a
extincao do ultravioleta no vacuo.

Enquanto a distribuicao de tamanhos para a componente “cléssica” dos graos é relativamente
bem restringida pelos ajustes de curvas de extingdo interestelar observadas para uma dada
composicao de poeira assumida a priori, nosso conhecimento sobre a distribuicao de tamanhos
para a componente “muito pequena” dos graos de poeira é muito pobre, devido ao fato de que
para A 2 0.1um estes graos ja estarem no limite de Rayleigh, e que portanto sua segao de choque
de extin¢ao por unidade de volume serd independente do tamanho, de tal forma que a curva
de extingao no ultravioleta/ultravioleta distante (FAR-UV) apenas restringe o volume total em
massa desta componte de graos.

De acordo com Dorschner & Henning (1995), Greenberg, em 1973, foi o primeiro a decompor
a curva de extingdao em dominios de tamanhos de grao caracteristicos e discernir trés tipos de
graos: “graos cldssicos” dielétricos (/= 0.1um) responséveis pela extingao no espectro 6ptico e no
infravermelho préximo, graos de grafite responsavel pelo ‘bump’ em 2175 A e graos de silicatos
para o ultravioleta distante. No que diz respeito a distribuicao de tamanhos, especialmente
aquela dos ‘graos classicos’, Greenberg recomendou a utilizagdo da fungao de distribuicao de
raios do tipo

n(a)  exp(—Ca?®) . (3.30)

Tais fungoes de distribuigao sao obtidas como solugbes de equacOes diferenciais descrevendo
um estado estaciondrio entre destruicao colisional de graos e crescimento continuo de graos por
condensagao do gas. O parametro C' depende da probabilidade por unidade de tempo de que
uma particula de tamanho a seja destruida e da taxa de crescimento de graos.

Vamos considerar agora a colisdo entre graos. Suponha que dois graos sao estilhacados em
uma colisdao, deixando como resultado fragmentos menores de graos. Experimentos de labo-
ratério e uma teoria simples (ver o apéndice B do livro de Evans, 1994) sugerem que quando

isso acontece a distribui¢ao de massa dos fragmentos n(m) (isto é, o nimero de fragmentos com

74



Capitulo 3. A POEIRA INTERESTELAR

massa m no intervalo entre m — m + dm) é dada por
n(m)dm o m~*dm (3.31)

onde k é uma constante.
Como ja mencionamos anteriormente, no contexto dos graos de poeira interestelar é mais
conveniente considerar a distribuicao de tamanho, ou seja, o nimero n(a)da de graos com raio

a no intervalo entre a — a 4+ da. Com isso temos que
n(a)da = n(m)dm (3.32)

onde o intervalo de tamanho da corresponde ao intervalo de massa dm.

Para graos esféricos com densidade p teremos que

4 3
- Amatp
3
dm = 4ma’pda . (3.33)

Com um pouco de manipulacao algébrica teremos que

d
n(a) = n(m)ﬁ xm*a? oca™ (3.34)

onde | = 2 — 3k.
Um tratamento simples para o problema da distribuicao de tamanho de graos resultantes do

estilhacamento apds colisao leva ao resultado de
n(a)da o< a 3da (3.35)

Este resultado ¢é interessante para a discusssao que faremos a seguir.

Um ajuste muito amplo da extin¢ao galactica média com multiplos graos como componentes
foi realizado por Mathis, Rumpl & Nordsieck (1977), num trabalho que ficou conhecido como
modelo MRN. Eles conseguiram reproduzir muito precisamente a curva de extingao entre 0.1um
e 1.0um com a soma de um componente de natureza grafitica com um outro componente (tipi-
camente silicatos, mas os seus resultados nao eram particurlamente sensiveis ao segundo com-

ponente). A distribuigdo de tamanhos para as particulas foi de
n(a) oca™35 | (3.36)

onde a é o tamanho da particula. Este resultado é muito préximo ao resultado obtido ao se

considerar a fragmentacao de particulas numa colisdo entre graos.
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Tendo em vista a distribuicao de tamanho de graos no meio interestelar, em geral nao es-
perariamos justifica-la por intermédio de colisGes entre graos, haja visto que o nimero de graos
por unidade de volume no espaco interestelar ¢ muito baixo (~ 107%m=3). A conclusdo (Evans
1994) por conseguinte é que os graos interestelares se formam no meio ambiente das estrelas,
onde a distribuicao de tamanho de graos é estabelecida, e sdo entao ejetados para o espaco inter-
estelar. Isto também é compativel com outras exigéncias para a origem da poeira interestelar.

A lei de poténcia no modelo MRN se extende desde 0.005 pm até aproximadamente 1 um
para o componente grafitico, e desde 0.025 um até 0.25 um para o (provéavel) componente de
silicato. Os dois componentes contribuem com um nimero aproximadamente igual de particulas
em um dado tamanho de grao. Um dos resultados importantes deste estudo é que as particulas
de grafite sao necessarias em todos os tamanhos para explicar a extincao observada, além de
serem 0s responsaveis por uma significativa fracdo da extingdo em todos os comprimentos de
onda entre 0.1 —1.0um. Quando Mathis et al (1977) estenderam suas andlises para 10 pum, entao
tornou-se necessario um componente de silicatos para reproduzir as caracteristicas da curva de
extingdo naquela regiao.

Deve-se lembrar que Mathis, Rumpl & Nordsieck, ao ajustarem a curva de extingao inter-
estelar média, estavam tratando a poeira apenas no meio interestelar geral, e ndo deduzindo o
que quer que seja sobre as propriedades da poeira em nuvens moleculares, onde o crescimento
dos graos por mantos de acresgao ou por aglutinagdo em choques deve alterar significativamente
a distribui¢do de tamanhos e composicao dos graos de poeira (Stein & Soifer 1983).

O modelo MRN ¢ utilizado ainda hoje em dia, s6 que com algumas extensoes quanto &
faixa de tamanho dos graos. Outros tipos de distribui¢oes de tamanho também foram tentadas,
algumas como uma extensao do modelo MRN (Weingartner & Draine 2001, por exemplo), outras
tateando em novas possibilidades (Kim et al. 1994, Zubko et al. 2004). Um artigo interessante
relatando parte da evolucao histérica das distribuigoes de tamanho de graos pode ser encontrado
em Clayton et al. (2003).

Dorschner & Henning (1995) mencionam o trabalho de Kim et al (1994), onde se obtém a
distribuicao de tamanho dos graos das curvas de extingao e polarizagdo nao adotando o modelo
de MRN, mas utilizando o Método de Méxima Entropia (MEM, em inglés). Para se aplicar
este método é vantajoso possuir curvas planas; por isso os autores usaram uma distribuicao de
massa modificada, m(a)da, a qual também é favordvel para a implementagao de vinculos sobre
a abundancia césmica e a deplegao, ao invés da distribui¢ao em nimero n(a). A distribuigao

resultante desviou-se da lei de poténcia do modelo MRN e mostrou um ‘cutt-off’ superior muito
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menos abrupto.

Para o nosso modelo teremos a seguinte distribuicao de tamanhos, juntamente com o intervalo
de raios adotado:

1) Grandes Graos de Silicato: n(a) o a3, com 100 A < a <2500 A.

2) Grandes Graos de Grafite: n(a) o« a3, com 100 A < a < 2500 A.

3) Pequenos Graos de Grafite: n(a) < a™*, com 10 A < a < 100 A.

4) PAH’s: n(a) = dn/dNg < N;*?°, com 24 < N¢ < 486.

Iremos considerar os oito PAH’s pericondesados superaromaéticos de nossa biblioteca, desde
N¢ = 24 (o Coroneno) até No = 486. Em conformidade com outros autores (Désert et al. 1990,
Dwek et al. 1998, Silva et al. 1998), adotamos uma distribuigao relativamente plana para os
tamanhos dos PAHs, dn/dN¢ N52'25, com 24 < Ng < 486. Devido a geometria planar dos
PAHs, a distribuicdo em N¢ se traduz diretamente em uma distribui¢ao em raio a, pois a o< N¢.
Consideramos oito espécies de PAHs, todos os pericondensados superaromaticos desde Ng = 24
até No = 486 (por vezes, chamamos o Cyg6Hs4 de aglomerado de PAHs). Essa distribuigao
com um peso alto para PAHs maiores reflete o fato de que as moléculas menores sao facilmente
destruidas nao s6 por fétons de UV, como por choques de supernovas no MIE.

Vamos considerar que todo o silicio na forma de poeira previsto pelo modelo sera encerrado
em graos de silicatos. Do carbono disponivel para formar os graos, vamos considerar que 80%
dele ira para a formagao dos grandes graos de grafite, e 10% ird para a formacao dos pequenos
graos e os restantes 10% para a formacao dos PAHs.

Como os pequenos graos sofrem de flutuacoes de temperatura, e este calculo é bastante
demorado (vide préximo capitulo), assim como SK92 vamos utilizar apenas 5 graos com os
raios: 12.59 A, 19.95 A, 31.62 A, 50.12 A e 79.43 A. Estes raios correspondem a cinco intervalos
logaritmicos igualmente espacados entre 10 A e 100 A. Também aplicaremos as flutuacées de
temperatura para os PAHs utilizados em nosso modelo.

As distribuicées para os graos de silicatos e os graos de grafite se baseiam em SK92 e Ef2000.

Também exploramos um pouco outras alternativas para a distribuicao de tamanho de graos.
O Método da Méaxima Entropia, apesar de aplicagbes em um numero muito grande de areas,
nos pareceu menos promissor que o Método da Regularizagdo de Tikhonov (ver o Apéndice A).
Este ultimo apresenta ferramentas que parecem ser mais robustas e melhor documentadas que

o MEM. Falaremos um pouco mais sobre ele a seguir.
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3.7.1. O Método da Regularizacao de Tikhonov

Por um certo tempo, buscamos alternativas mais robustas e mais gerais para o modelo MRN
de distribuicao de tamanho de graos, pois ela pode ter um impacto importante sobre nosso tra-
balho: muito provavelmente a distribuicao de tamanho de graos tem um peso forte na diferenca
entre as curvas de extingao da Via-Lactea e as das Nuvens de Magalhaes.

Posteriormente, deparamo-nos com o trabalho de Zubko et al. (2004), o qual formalizava
melhor o trabalho que queriamos desenvolver. Os autores utilizavam o chamado Método da
Regularizagdo de Tikhonov (MRT), um método matemédtico bem estabelecido e desenvolvido
para resolver equacoes integrais de Fredholm de primeiro tipo, mal-condicionadas; justamente o
tipo de problema que teriamos de enfrentar para calcular a distribuicao de tamanho de graos.

Vamos mostrar um exemplo de como utilizar o Método da Regularizagao de Tikhonov (Zubko
1997, Zubko et al. 2004) para calcular a distribui¢ao de tamanho de graos para a nossa biblioteca
de Silicatos, Grafites e PAHs.

O problema que iremos resolver pode ser enunciado da seguinte forma:

Seja fi(a)da a fungao distribui¢do de tamanho do grao, 7(\) a extingdo média por compri-
mento de onda, Ny a densidade colunar de hidrogénio na linha de visada e Qz¢(A, a) a eficiéncia

de absor¢ao do grao de raio a no comprimento de onda A. Temos que:

T(A) _ - a? a)lfila)da
N—H = ;/[W Qeazt()‘v )]fl( )d

3 / K(\, a)fi(a)da, (3.37)
=1

onde K (A, a) é chamado de kernel da equagao integral.

A Equacao (3.37) é uma equacao integral de Fredholm de primeiro tipo, e sua solugao é um
tipico problema inverso mal-condicionado.

Se discretizarmos o segundo membro da Equacao 3.37, teremos a seguinte roupagem para o

problema:

b= Az +e, (3.38)

onde A é uma matrix mxn (m = 360 linhas representando 360 comprimentos de onda diferentes,
enquanto que n = 150 representa o ntimero de raios de graos que utilizaremos: 68 silicatos, 68
grafites e 14 PAHs), b (curva de extingdo observacional) e e (erro ou ruido) sao vetores de

tamanho m, e x (nimero de graos por intervalo de raio) é um vetor de tamanho n. A matriz A
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e o vetor b sdo conhecidos, e e é assumido como sendo o erro da discretizagao do kernel K (A, a)
combinado com os erros observacionais sobre a curva de extingao.
Resolver a Equacao (3.38) é equivalente a minimizar o seguinte funcional suavizador (Golub

1997, Zubko 1997, Zubko et al. 2004):

V[P ()] = B4[F) (a)] + ad,[F°(a)]. (3.39)

onde as duas partes sao (I) o funcional de discrepancia,

2
1 & | [K(zj,a)F®(a)da — D(x;)
Oq[F @ (a)] = — L 2, 3.40
AP =03 [ ey (3.40)
e (II) o funcional estabilizante de Tikhonov ou estabilizador,
B, [F ()] = / [F(®)(a)]? 4 B]dF ) (a)/da)?da. (3.41)

Temos que D(z;) sao os vinculos observacionais (no nosso caso, 7(\A)), o é um parametro de
regularizagao (o > 0), # é um parametro de ajuste dimensional (5 > 0), w(z) é a fungao peso e
np € o numero de dados a serem ajustados.

Uma caracteristica interessante do MRT é qua as incertezas sobre os vinculos observacionais
sao levadas em consideragao no calculo da solugao, bem como as incertezas resultantes em se
discretizar a integral na forma de uma somatdria.

De acordo com Golub & von Matt (1997), o Método de Morozov determina « tal que

drror(@) := a?bT (AAT 4 aI)7%b = ||e|2. (3.42)

A primeira derivada de ¢por() é dada por

Drror(a) = 2abT A(AT A + oI) 3 ATb. (3.43)

Empregamos como critério de parada o Principio da Discrepancia de Morozov. Ele estabelece
que o valor de « é escolhido de tal forma que a norma do residual b — Ax, iguala a norma do

termo do erro:

IIb — A(ATA + o)~ ATb||5 = [e|s. (3.44)

Com o procedimento de calculo devidamente construido e testado, aplicamos o algoritmo

resultante para determinar a distribuicdo de tamanho de graos para a curva de extingao da
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estrela Sk 69°210, situada na Grande Nuvem de Magalhdes (Gordon et al. 2003). Sua curva de
extingdo é representada na forma dos parametros de Fitizpatick & Massa (1990).

Apesar de possuir Rv tipico do Meio Interestelar Difuso, a estrela Sk 69°210 é fortemente
avermelhada, e portanto poderia servir de teste para simular um meio interestelar muito rico
em poeira.

Para implementar o MRT, como parametro de entrada tivemos que calcular os erros sobre a
curva de extingao da estrela Sk 69°210. Por conta disso, tivemos que fazer a propagacao de erros
em cima dos parametros de Fitizpatick & Massa que representam a curva de extingdo. Estes
calculos podem ser vistos no Apéndice B.

A distribuicao de tamanho de graos resultante pode ser vista na Figura 3.12. Note que as
curvas nao sao absolutamente suaves, algo que estamos tentando melhorar ainda mais em nosso
programa, mas sao coerentes com o que esperariamos encontrar tendo por base outros trabalhos
que consultamos (Zubko et al. 2004, por exemplo).

O quao adequado é esta distribui¢do de tamanho de graos pode ser melhor avaliado ao se
analisar a Figura 3.13, na qual nés reconstruimos a curva de extingao da estrela Sk 69°210 com
base na distribuigao que calculamos. A curva de extingdo que obtivemos nao é perfeita (embora
ainda haja espaco para melhorias), mas estd em excelente acordo com a curva experimental
dentro dos erros observacionais.

Portanto, agora estamos aptos a calcular a distribuicao de tamanho de graos para qualquer
curva de extingao que quisermos ajustar, desde que tenhamos a curva representada através dos
parametros de Fitizpatrick & Massa, o que aparentemente se tornou um procedimento comum
na literatura.

Ainda nao implementamos a distribui¢do de tamanhos de graos segundo o MRT em nossos
cédigos. Antes aperfeigoaremos nossos algoritmos para sé entdo verificar o impacto do MRT

sobre nossos resultados.

3.8. MODELOS DE DISTRIBUICAO DE POEIRA

A geometria da poeira é o fator determinante na aparéncia de uma galdxia (Calzetti 1998).
Isto é especialmente verdade quando a galdxia nao é resolvida, e apenas sua luz integrada
espacialmente pode ser medida, como ocorre para a maior parte das galaxias e, com mais razao,
para objetos a altos redshifts.

Grandes quantidades de poeira podem ser escondidas em uma distribuigcao ‘clumpy’; se os
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Figura 3.12 Distribuigdao de tamanho de graos de nosso modelo que melhor ajusta a curva de
extingao da estrela Sk 69°210.
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Figura 3.13 Curva de Extincao para a estrela Sk 69°210, localizada na Grande Nuvem de
Magalhdes. A curva com linha mais fina representa os dados observacionais, e a curva tracejada
representa a faixa dos erros. A curva mais forte indica o melhor ajuste que obtivemos resultante
de nossos célculos de distribuicao de tamanho de graos.
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clumps de poeira sao pequenos e compactos, as regioes entre os clumps proporcionam linhas de
visada claras o suficiente de forma que a galaxia aparecera quase como se fosse livre de poeira.
Uma mistura homogénea de poeira e gas possui um efeito similar: a maior contribuicao para a
luz que emerge da galixia vem de suas camadas mais externas, enquanto que as regioes mais
internas sao geralmente opacas. A distribuicao espectral de energia emergente resultante parece
quase que nao-avermelhada, mas com intensidade muito mais reduzida do que no caso livre de
poeira. Como resultado, a massa total e o conteido estelar da galdxia serao subestimados por

um fator que depende de uma maneira nao-linear com o conteido total de poeira.
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Figura 3.14 Representacao esquematica das cinco configuragoes entre poeira e gas ionizado.
De cima para baixo elas sao: (1) tela de poeira uniforme; (2) tela de poeira ‘clumpy’; (3) ‘placa’
(slab) de espalhamento uniforme; (4) placa de espalhamento ‘clumpy’; (5) modelo de poeira
interna. Retirado de Calzetti et al (1994).

Calzetti et al (1994) discutem cinco modelos para a distribuicao relativa de gas e poeira em
galdxias, abarcando diferentes configuragoes de distribuigoes relativas de gas ionizado e poeira,
esquematizando varias situacoes fisicas dentro de uma galdxia. A descricdo dos modelos, com
base na Figura 3.14, é a seguinte:

(1) Tela de poeira uniforme: Esta é a configuracao cldssica assumida quando se corrige a

emissao de uma estrela por avermelhamento. Neste modelo a tela estd fisicamente distante da
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nuvem de gdas ionizado, de forma que o efeito da poeira é extinguir o fluxo de radiacao da fonte,
isto é, remover fétons da linha de visada através da absorcao e espalhamento por graos de poeira.
Pode ser uma super-simplificacao no caso de galaxias.

(2) Tela de poeira ‘clumpy’: Como no modelo 1, a poeira estd localizada em uma tela distante
da nuvem de gas. A diferenca para o caso anterior é que a poeira estd organizada em ‘clumps’.
Esta configuragao pode ser considerada mais realistica que o modelo 1.

(3) Placa de espalhamento uniforme: A poeira se localiza préxima & fonte de radiagio, in-
dicando que a regidao emissora subentende um grande angulo centrado sobre o grao de poeira.
Neste caso a agao do espalhamento por poeira é nao apenas remover fétons da linha de visada
(contribuindo, juntamente com a absorcao, para o espalhamento), mas também transferir fétons
de volta para a linha de visada. Desta forma, o espalhamento fornece uma importante con-
tribuicao positiva para a radiagao emergente.

(4) Placa de espalhamento ‘clumpy’: Da mesma forma que no modelo 3, mas a poeira esta
distribuida em ‘clumps’.

(5) Modelo de poeira interna: A poeira e o gas ionizado estao misturados uniformemente, e
o modelo esquematiza a situacao na qual poeira estd presente internamente & associacao estelar
OB.

Seguindo Calzetti (1998), as regides starburst de galaxias sdo caracterizadas por altas den-
sidades de energia. Ventos de estrelas massivas e explosoes de supernovas injetam energia no
meio interestelar criando ondas de choque e outflows de gs. As ondas de choque produzidas por
supernovas devem ser os principais responsaveis pela destruicao dos graos de poeira, enquanto
que os outflows de gds podem se desenvolver em “superventos” e ejetar significativas quantidades
de gés interestelar e poeira para fora das regioes de formacao estelar. Desta forma, o ambiente
starburst deve ser bastante indspito para a poeira.

Se pouca poeira difusa estd presente dentro do local de starburst, a principal fonte de opaci-
dade é dada pela poeira que circunda a regiao. Esta poeira é interna a galdxia, mas externa
(ou principalmente externa) a regidao do starburst. Um modelo simples resultante destas consi-
deragbes nos leva a uma geometria na qual uma camada esférica de poeira circunda uma fonte
de luz central. Tal descricao é mais acurada para o avermelhamento afetando a emissao de géds
nebular no éptico / infravermelho préximo.

A Figura 3.15 nos mostra uma aplicagdo que Calzetti (1998) fez para os modelos de poeira
em galdxias com formacao estelar ativa. A figura nos mostra o excesso de cor E¢(B — V') para

uma amostra de galaxias starburst, medido por dois pares de razoes de linhas nebulares: a
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amplamente usada Ha/Hf e a HB/Bry. Os dois excessos de cor sao diagnésticos sensiveis da

geometria de poeira.

E 4 (BV) (HB/Br)

| 1 L ! 1 ] n
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Figura 3.15 O excesso de cor E4(B—V) derivado da razao de linha do hidrogénio H3/Bry como
uma funcao da mesma quantidade derivada da razao Ha/H[3. As barras de erro representam
incertezas de 1 0. Os dados sdo comparados com trés modelos para a distribuicdo de poeira:
uma tela screen em primeiro plano; uma camada ‘clumpy’ em primeiro plano, com cerca de 10
‘clumps’ ao longo da linha da visada; e uma mistura homogénea de poeira e gés, a qual simula
o caso de poeira interna. Para pequenos valores de E4(B — V') os modelos sao degenerados;
entretanto, grandes E4(B — V') podem ser explicados apenas por distribui¢ées em primeiro plano
(o modelo de tela homogénea e o modelo de camada clumpy. Geometrias de poeira clumpy com
mais do que 10 clumps ao longo da linha de visada se localizam entre a linha continua e a linha
tracejada-pontilhada. Retirado de Calzetti (1998).

3.8.1. O Modelo de Telas

Neste trabalho utilizamos o modelo de tela de poeira uniforme (modelo 1), o qual parece

ajustar bem os dados da Figura 5.2. Realizamos um tratamento de transporte radiativo muito
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simples, empregando um certo numero de telas em raios selecionados. Este modelo ‘multi-
telas’ possui, para o modelo fiducial, telas nos raios r = 250 pc, 1 kpc, 2kpc, 4 kpc, 8 kpc, 16
kpc e 70 kpc.

No modelo de tela nao se leva em conta efeitos de espalhamento, e a profundidade éptica 7(\)
da cada tela é dada por 7(\) = kyAr/cosf, onde k) é o coeficiente de extingao da poeira, 6 é o
angulo entre o feixe de luz e a normal a tela e Ar é a espessura da tela. Colocamos Ar < r para
cada tela e projetamos as densidades de coluna de poeira contidas dentro de camadas esféricas
cujos pontos médios sdo os raios das telas. Assim, a tela em r = 250 pc concentra a poeira entre
r=0pcer=0.5kpc, aquela em r = 1 kpc, a poeira entre 0.5 kpc e 1.5 kpc, e assim por diante.

Para galaxias que nao a fiducial, os raios das telas sao escalonados de acordo com 7. Assim,
no modelo com Mg = 10'2 M, as telas se situam a r = 0.5, 2, 4, 8, 16, 140 kpc.

Esperamos que o modelo de multi-telas nos forneca resultados finais mais realisticos que o de
uma Unica tela, compensando as possiveis limitacoes de se usar um modelo a primeira vista tao
idealizado, nao obstante o excelente acordo com os dados observacionais obtidos por Calzetti
(1998) e mostrados na Figura 5.2.

Devemos lembrar que o modelo de tela é apenas uma representagao conveniente para a
distribuicao de poeira na galaxia, e que ele nao implica que a poeira afetando o continuo estelar
se encontra necessariamente em uma tela homogénea formando um primeiro plano.

Antes de estudar o comportamento e as aplicagoes a objetos astrofisicos do modelo de poeira
convoluido ao modelo quimiodinamico, vamos explicitar de que maneira procedemos para efetuar
os calculos que gerarm os graficos que analisaremos a seguir.

As cores, as luminosidades e as extingoes sao calculadas como se segue: em primeiro lugar, a
SED é calculada usando os modelos espectrofotométricos de Bruzual & Charlot (versao 1998),
para uma FMI de Salpeter com faixa de massas entre 0.1 e 100 Mg, e metalicidades de Z =
0.0001 e 0.1 (as metalicidades utilizadas sao fornecidas pelo modelo quimiodinamico). Apds
isso, a emissao da populagao estelar é extinta segundo o modelo de multi-telas, e é adicionado o
componente de re-emissao infravermelho devido a poeira.

Ao se obter quantidades observadas na Terra (cores e magnitudes), as SED’s no referencial
de repouso sao afetadas pelo redshift de observagao, avermelhadas pela opacidade da Lyman «
Forest (Madau 1995) e, quando for o caso, convoluidas pelas curvas de sensibilidade das cores

consideradas.

85



Capitulo 3. A POEIRA INTERESTELAR

3.8.2. O Modelo de Nuvens Moleculares

O meio interestelar (MIE) consiste de duas fases: o gés e a poeira. O modelo quimiodinamico
fornece em cada ponto da galdxia a abundancia dos elementos quimicos considerados tanto na
fase de gds como na de poeira.

Além da caracterizacao intensiva do MIE, pelas fases, que caracterizam o MIE em cada ponto,
o MIE também deve ser caracterizado extensivamente, pela sua distribuicao espacial, pela sua
geometria. Supomos uma geometria na qual o MIE consiste de dois componentes, o MIE difuso
e as nuvens moleculares (MCs = molecular clouds).

As nuvens moleculares constituem a fase densa do gds com poeira, e nelas estao imersos os
objetos estelares jovens (YSOs). Elas sao a contraparte de alta densidade do géds difuso com
poeira, que constitui os cirrus do meio interestelar.

O MIE difuso segue a distribuicao do gas geral dada pelos resultados do modelo quimiodinamico.
As nuvens moleculares seguem a distribuigdo das estrelas jovens, pois as estrelas nascem em nu-
vens moleculares, e as estrelas muito jovens permanecem um periodo de tempo imersas nas MCs,
revelando-se como fontes de infravermelho, e, posteriormente, como regices HII.

Portanto, nossa galdxia consiste de trés componentes: estrelas, MIE difuso e MCs. A emis-

3

sividade por unidade de volume (ergs cm™3 s~! ster™! cm™1) da galdxia em cada ponto é dada

pela soma das contribuicoes dos trés componentes acima:
sk -mc -d
IN=INTINT I

A emissdo do componente estelar decorre diretamente da distribuicdo espacial de idades e
metalicidades das estrelas, que é uma saida do modelo quimiodinamico. A emissdo do compo-
nente difuso ido MIE é calculada pelo modelo de multi-telas. A seguir veremos como obtemos a
emissao das MCs.

Na Galaxia virtualmente toda formagao estelar ocorre em nuvens moleculares. Mapas de
CO e outros tragadores mostram que as MCs nao sao uniformes, mas objetos extremamente
estruturados, contendo regioes de maior densidade, os “cores”, onde a formacao estelar esta de
fato acontecendo. Isto implica o aglomeramento de estrelas jovens em diferentes locais dentro das
nuvens moleculares gigantes (GMCs), como é confirmado por imageamento em infravermelho.
Os primeiros estagios evolutivos das estrelas sao ocultados as observagoes épticas e uma fragao
significativa, senao toda, da emissao, rica em raios-X, dos objetos estelares jovens é reprocessada
por poeira e reemitida no IV. Os ventos estelares poderosos das estrelas massivas juntamente

com “outflows” e alto fluxo ionizante contribuem para a destruicao das nuvens moleculares
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em uma escala de tempo comparavel a vida de estrelas OB, ~ 10 Manos. Assim, as estrelas
gradualmente se livram do gas da MC mae e se tornam visiveis no 6ptico.

Em nosso modelo, as nuvens moleculares seguem a distribui¢do das estrelas jovens. Aqui, por
estrelas jovens, entendemos estrelas como uma idade inferior a uma idade limite ¢,,., o tempo de
destruicao das MCs, que, na maior parte dos simulagdes que realizamos, tomamos como maior
do que 10 Manos (esta idade corresponde ao tempo de vida na sequéncia principal de uma estrela
de 16 Mg). Contudo, no caso mais geral, t,,. ¢ um dos parametros do modelo. Apds o tempo
tme, supomos que a MC onde a estrela nasceu comeca a se dissipar e que, apds algum tempo, a
estrela estd totalmente visivel e livre.

O tempo de residéncia t,,. da estrela recém nascida na MC, determina a fracao da luz estelar
que pode escapar da regiao de formacao estelar. Supomos que cada geracao de estrelas nasce
na MC e progressivamente escapa. O escape progressivo é representado admitindo-se que todas
as estrelas estejam dentro da nuvem até o tempo t,,., € que todas as estrelas estarao livres em
um tempo 2 t,,., quando a nuvem molecular estard inteiramente dissipada. Isso é representado
pela fragdo f da energia estelar que é reprocessada dentro da nuvem, que é f = 1 (sem escape

de luz estelar) até t,,., e, apds, decrescendo-se linearmente f em fungao do tempo ¢:

1 if t < tme,
f = 2— t/tmc if 75mc <t< 2tm0a (345)
0 iftt>2t,,..

Espera-se que a massa de gas nas MCs seja proporcional a massa total de estrelas jovens.
Portanto, se a massa total de estrelas jovens (idades inferiores a t,,,.) em uma zona da galdxia em
torno de uma posicao r e em um tempo t, for Myo(r,t), a massa do gas em nuvens moleculares
naquela zona Mg mc(r,t) deve seguir Mg me(r,t) = nyoMyo(r,t). O parametro n,, nao deve
ser muito diferente de um. Em nossos célculos, fixamos 7,, = 1. Decorre dos nossos calculos
fme = Mg me(r,t)/Mgqas(r,t), a fracdo do gas total Myqs(r,t) em MCs. fp. pode ser estimada a
partir de observagoes, e é um fator limitador da taxa de formacao estelar.

Estimativas recentes na Galdxia sugerem que metade da massa de hidrogénio é Hy molecular,
a maior parte em nuvens com didmetros maiores do que & 10 pc. Em nossos cdlculos comparamos
fme & fracio feoq do gés frio, definido como aquele com temperaturas abaixo de 2 x 10* K.
Este valor de temperatura corresponde aproximadamente ao maximo da funcao de resfriamento
devido a recombinacao do hidrogénio. Abaixo dessa temperatura, todo hidrogénio encontra-se

essencialmente neutro.
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No disco da Galdxia, o componente quente (7' > 2 x 10* K) é um componente menor, e a
massa de gas se divide essencialmente entre gas atomico, correspondendo a uma fragao ~ 0.5 do
gas total. e gds molecular, como f,,. ~ 0.5 Em outros ambientes diferentes do disco da Galaxia,
fme deve ser distinto do valor 0.5, o valor tipico para o disco Galactico. Em nosso cédlculos
sempre que o valor de f,. fixado for acima da fracao de gas frio, substutuimos f,,. por essa
fracao. Como f,. decorre de 7y, e da taxa de formacao estelar, decidimos manter 7,, = 1 como
uma constante das MCs e inibir a taxa de formagao estelar, de modo a f,,. permanecer < f.,4.
Em geral, isso sé ocorre, nos modelos para esferdides, nas regioes mais externas da galaxia.

Em nosso modelo de MCs, as nuvens moleculares tém todas massa M,,. e raio ry.. Ob-
servacoes da Galdxia indicam que, tipicamente, M. ~ 10° — 10° Mgy, and 7. ~ 10 — 50
pc. Estes sao os limites dentro dos quais variaremos estes parametros. Mg mc(r,t), a massa do
gas em nuvens moleculares em cada zona da galdxia, também pode ser expressa em termos do
nimero de nuvens moleculares por zona galactica, Ny.(r,t), como My pme(r,t) = Npe(r, t) Mpe.

Assim, nosso modelo de nuvens moleculares tem um ntmero de parametros, muitos deles

vinculados pelas observacoes, ou calculados pelo modelo quimiodinamico.
o M,,., massa das MCs
® 1)y0, razao entre a massa do gas em MCs e a massa das estrelas jovens
® 1., tempo de residéncia das estrelas nas MCs
® 7', raio das MCs

Em nossos calculos, fixamos M,,. como M,,. = 106 Mg. Além disso, adotamos com valor
fiducial para t.,¢, tme = 50 Manos.

A distribuicao de estrelas em uma GMC real implica uma distribuicao de temperatura, com
muitos “hot spots” e regides mais frias distribuidas aleatériamente. Aqui, contornando esta
situacao complexa, cada MC é representada por uma distribuicao esférica uniforme de gés e
poeira, de raio externo ry,. e raio interno rg,;, onde se da a extingao e a reemissao no IV. Dentro
do espago Oco interno a rgy situam-se as estrelas, que sao representadas fazendo-se toda sua
luminosidade provir de um ponto no centro da MC. O raio r4,;, € necessario para se evitar regioes
excessivamente quentes na poeira, e corresponde ao raio onde a poeira atinge uma temperatura
maxima (para cada espécie de grao considerada — graos de silicato, de grafite, e PAHs) igual a
temperatura de sublimacao Ty,;. Fixamos T, com 500 K. Com este valor a temperatura média
de uma nuvem molecular ~ 50 K.

Como a profundidade 6ptica de uma MC é alta inclusive no IV (valores de Ax ~ 10 s@o

frequentemente encontrados em nosso modelo), devemos realizar o transporte radiativo de um

88



Capitulo 3. A POEIRA INTERESTELAR

modo préprio para a distribuicao esférica de poeira considerada, incluindo auto-absorcao da
radiacdo secundéria produzida pela prépria poeira. A simetria esférica simplifica algo o problema
de transporte radiativo. Utiliza-se o método iterativo classico em que a temperatura é computada
em cada iteracao a partir da condicao de equilibrio radiativo local dos graos de poeira com o
campo de radiacdo computado na iteragao anterior. Baseamo-nos nos procedimentos descritos

por Efstathiou & Rowan-Robinson (1990) e Collison & Fix (1991)

89



4. HIDROCARBONETOS AROMATICOS
POLICICLICOS - PAHs

H4 cerca de meio século atrds, Platt (1956) propds que graos muito pequenos ou moléculas
grandes com raios 2 10A poderiam estar presentes no espaco interestelar. Donn (1968) poste-
riormente sugeriu que particulas do tipo hidrocarbonetos aromaticos policiclicos poderiam ser
responsaveis pela extingao interestelar no ultravioleta (UV). No entanto, a incapacidade em de-
terminar as propriedades 6pticas detalhadas destas “particulas de Platt” e a limitada informacao
observacional da extingao interestelar no UV /UV-distante (UV /far-UV) evitou desenvolvimen-
tos posteriores destas idéias (Greenberg 1960).

Com o langamento em janeiro de 1983 do IRAS (Infrared Astronomical Satellite), uma impor-
tante nova janela para os “graos muito pequenos” foi aberta pelas observagoes no infravermelho
(IR), e estudos referentes a esse tema ganharam uma grande motivagao.

Estudos fotométricos de nebulosas de reflexao em comprimentos de onda curtos (2 — 5um)
realizados por Sellgren (1984) ndo apenas mostraram um excesso de emissao nesses compri-
mentos de onda, mas também uma independéncia caracteristica da temperatura de cor com a
distancia até a estrela. Isto foi interpretado por Sellgren como uma evidéncia para a emissao por
graos aquecidos a temperaturas muito altas apds a absorcao de um unico foton. Tais emissoes
dependem apenas da energia do féton e das propriedades das particulas, e nao da intensidade
do campo de radiagao.

A emissao no continuo do infravermelho préximo por nebulosas de reflexao (Sellgren, Werner,
& Dinerstein 1983, Sellgren 1984) e a emissao em cirrus em 12um e 25um detectada pelo IRAS

(Boulanger & Pérault 1988), indicaram explicitamente a presenga de um componente de poeira
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interestelar muito pequeno, desde que grandes graos (com raios ~ 0.1um) aquecidos pela luz
estelar difusa possuem emissao insignificante em tais comprimentos de onda, ao passo que graos
muito pequenos (com raios < 0.01um) podem ser temporariamente aquecidos a temperaturas
muito altas (2 1000 K, dependendo do tamanho de grao, sua composi¢ao quimica, e a energia do
féton), como foi primeiramente salientado por Greenberg (1968). Medidas subseqiientes feitas
pelo instrumento DIRBE (Diffuse Infrared Background Experiment) do satélite COBE (Cosmic
Background Ezxplorer) confirmaram isso, e emissoes adicionais em banda larga foram detectadas
em 3.5um e em 4.9um (Arendt et al. 1998).

Mais recentemente, espectrometros a bordo do Telescépio Espacial Spitzer (anteriormente
chamado de SIRTF, Space Infrared Telescope Facility) e do ISO (Infrared Space Observatory,
ver Mattila et al. 1996) mostraram que o meio interestelar difuso irradia fortemente em features
em emissao nos comprimentos de onda de 3.3um, 6.2um, 7.7pum, 8.6um, e 11.3um. Estes
features de emissdo, vistos pela primeira vez no espectro da nebulosa planetaria NGC 7027
e em BD+30°3639 (Gillett, Forrest, & Merrill 1973), tém sido observados num vasto leque
de ambientes astrondémicos, incluindo nebulosas planetarias e protoplanetdrias, nebulosas de
reflexao, regides HII, envelopes “circumstelares” (ao redor das estrelas), e galdxias exteriores
(ver Tielens et al. 1999 para um revisao, Lu et al. 2003).

Freqiientemente referidos como as “Bandas Nao-Identificadas do Infravermelho” (ou UIR,
em inglés), estes features de emissdo agora sdo normalmente associados aos hidrocarbonetos
aromaticos policiclicos (PAHs, em inglés), os quais sao excitados vibracionalmente pela absorcao
de um tnico féton da regiao Ultravioleta/Visivel do espectro eletromagnético (Léger & Puget
1984; Allamandola, Tielens, & Barker 1985), muito embora outros portadores também tenham
sido propostos. Os mecanismos de emissao propostos para as bandas UIR — excitagdo de PAHs
em fase gasosa por fétons UV seguido por conversao interna e emissao fluorescente no IR —
é apoiada por medidas de laboratério (Cherchneff & Barker 1989; Brenner & Barker 1989;
Kurtz 1992; Cook et al. 1998) e por investigagoes tedricas sobre o processo de aquecimento e
resfriamento de PAHs no espaco interestelar (Allamandola, Tielens, & Barker 1989; Barker &
Cherchneff 1989; d’Hendecourt et al. 1989; Draine & Li 2001).

Quando o processamento posterior dos dados do IRAS revelaram emissoes de nuvens inter-
estelares em 12um e 25um mais fortes que o esperado (Boulanger, Baud, & van Albada 1985),
Weiland et al. (1986) mostraram que esta emissao poderia ser explicada se um nimero muito
grande de grios com raios entre 3A e 10A estivessem presentes. O préximo passo foi dado por

Désert, Boulanger, & Puget (1990), Siebenmorgen & Kriigel (1992), Schutte, Tielens, & Alla-
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mandola (1993), e Dwek et al. (1997), que incluiram os PAHs como um componente essencial
dos graos intertestelares.

Os features de emissao no infravermelho-médio em 3.3um, 6.2pum, 7.7pum, 8.6pum, 11.3um e
12.7pum se constituem em uma poderosa ferramenta de diagndstico para as condigoes fisicas em
galdxias externas com poeira. Aproximadamente dez por cento da luminosidade bolométrica
de uma galaxia pode ser irradiado nestes features, tornando sua observacao possivel mesmo em
galdxias ténues e distantes (Tacconi-Garman et al. 2005).

Elaborados inicialmente a partir de trabalhos baseados em solo (Roche et al. 1991, Moorwood
1986), os estudos de emissao extragaldctica de PAHs foram ampliados consideravelmente através
dos dados obtidos em espectroscopia de baixa resolugao com o ISO. Por exemplo, Genzel et
al. (1998), Lutz et al. (1998), Rigopoulou et al. (1999), e Tran et al. (2001) utilizaram
a intensidade dos PAHs (relativa ao continuo) como uma ferramenta para quantitativamente
separar as contribuicoes de “Starbursts” e “AGNs” a contribuigao total de energia das galdxias
com poeira brilhantes no infravermelho (Starbursts, AGNs e ULIRGs).

Os trabalhos de Lutz et al. (1998) e Laurent et al. (2000) mostraram que a emissao no
infravermelho médio (MIR) de uma galdxia hospedando um AGN dominante é claramente dife-
rente daquela dominada por um “Starburst” nuclear, porque o AGN aquece o tordide de poeira
que o rodeia. Talvez devido a destruigdo da poeira pela poderosa emissao radiativa do AGN,
as bandas de emissao em 6.2, 7.7, 8.6, 11.3, e 12.7um (usualmente atribuidas aos PAHs) sao
extremamente fracas ou ausentes do espéctro MIR dos poderosos AGNs, e isto pode fornecer um
diagnoéstico adicional se a extingao do nu cleo na regiao do MIR nao é muito grande. E Laurent
et al. (2000, 2001) desenvolveram um diagnéstico que discrimina a origem do continuo préprio
da galdxia entre AGN e Starburst com base em suas formas.

De acordo com Tacconi-Garman e colaboradores (2005), os principais fatos observacionais
nos quais estas andlises sao baseadas sao os que seguem:

1. A emissdo dos PAH é forte e onipresente em galdxias normais e “Starburst”, com pequena
variagdo na forma e intensidade de fonte para fonte (Helou et al. 2000, Rigopoulou et al.
1999). Enquanto observagoes em nossa galdxia mostram uma clara diminuigdo na emissdo dos
PAHs ao se aproximar de uma estrela quente, ou quando se vai para o interior de regides de
fotodissociagdo (PDRs, em inglés) e regides HII (ver Boulanger et al. 1988, Verstraete et al.
1996), estas variagoes em escala galdctica oscilam em torno de um valor médio, fazendo da
emissao dos PAHs um marcador valioso da emissao estelar no ultravioleta mole.

2. A emissao dos PAHs é fraca (ou possui uma pequena largura equivalente) préximo a um
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AGN forte, como indicado ao se fazer mapeamentos com uma resolugao de ~ 5” (Mirabel et al.
1999, Le Floc’h et al. 2001). Note, no entanto, que esta resolugao nao é suficientemente alta para
distingtiir entre a diluigdo dos PAHs por um continuo quente de uma fonte nuclear (pontual)
de um lado (Moorwood 1999), e a destruigdo dos PAHs por outro lado. Préximo ao nicleo
os PAHs sao mais provavelmente destruidos pela radiacao ultravioleta extrema (EUV)/Raios-X
do AGN (Voit 1992). A emissao dos PAHs freqiientemente ¢ detectada em escalas maiores nos
hospedeiros do AGN (Clavel et al. 2000).

3. A emissao de PAH é fraca em galdxias de baixa metalicidade (ver Madden et al. 2000,
Contursi et al. 2000).

As investigagoes usando missoes infravermelhas atuais e futuras fazem e continuarao a fazer
um uso extenso dos PAHs como uma ferramenta para se estudar as galdxias brilhantes infraver-
melhas em altos redshifts, e como um vinculo para a contribuicao da formacao de estelar e dos
AGNs para o fundo césmico no infravermelho. A aplicagdo dos diagnésticos de PAHs desen-
volvidos localmente é, entretanto, motivo de cautela, visto que fontes brilhantes a altos redshifts

podem ter metalicidades mais baixas e densidades de formacao estelar mais altas.

4.1. A CARACTERIZACAO DOS PAHs

Dentre a familia de compostos orgéanicos, os PAH’s sdo conhecidos por serem extremamente
estaveis, devido a grande energia de ligacdo dos dtomos de carbono na rede hexagonal planar
aromdtica. Sua presenga no meio interestelar como a forma mais comum para pequenos aglome-
rados de carbono nao é surpreendente, visto que o ambiente interestelar favorece a hidrogenacao.

Até o inicio da década de noventa, entretanto, dificuldades técnicas em se calcular de maneira
confidvel os espectros de emissdo e absorcdo dos PAH’s colocava em duvida a utilizagdo da
‘hipétese PAH’ nos modelos astrofisicos (Allamandola et al 1999, Puget & Léger 1989). Entre-
tanto, a situacao melhorou muito com o desenvolvimento de técnicas especiais de laboratério,
e ja podemos contar com bancos de dados confidveis sobre os espectros dessas moléculas (Alla-
mandola et al 1999, Hudgins & Allamandola 1999, Li & Draine 2001, Mattioda et al. 2005).

A grosso modo, podemos dividir os PAH’s em trés categorias: os pericondensados, os cata-
condensados, e aqueles cujos anéis aromaticos sao ligados através de uma ligagao simples entre
carbonos C — C. Esta classificacao é bem ilustrada na Figura 4.1.

Os aromaticos pericondensados sao aqueles onde alguns dtomos de carbono pertencem a

trés anéis, como acontece no coroneno, ovaleno, perileno, pireno, etc. Ja nos catacondensados
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a OO

Figura 4.1 Tipos de hidrocarbonetos arométicos policiclicos (PAH’s): a) pericondensados (cir-
cuncoroneno); b) linear ou catacondensado (pentaceno); c) bifenil. Retirado de Omont 1986,
mas seguindo a nomenclatura de Salama et al 1996.

PERICONDENSADO CATACONDENSADO
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Figura 4.2 Estrutura de alguns PAH’s pericondensados e catacondensados. Os atomos de
hidrogénio, localizados na periferia, nao sao representados. Retirado de Salama et al 1996.
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nenhum carbono pertence a mais do que dois anéis.

Trés subclasses de catacondensados podem ser definidas: os acenos, que sao sistemas nos
quais todos os anéis sao unidos linearmente (antraceno, pentaceno,...); os fenos, que possuem
um sistema anguloso ou curvado (fenantreno, tetrafeno, pentafeno,...); e um terceiro grupo de
PAH’s que nao pertence nem aos fenos e nem aos acenos, tais como o criseno e o piceno.

A Figura 4.2 ilustra a classificacdo acima, juntamente com o formato estrutural de alguns
PAH’s. Note que, com respeito aos termos catacondensado e pericondensado, Omont (1986) e
Salama et al (1996) adotam nomenclaturas inversas para a classificacao dos PAH’s. Resolvemos
seguir a nomenclatura de Salama et al(1996), visto que os prefixos gregos kaTd— (de cima
para baixo) e mepi— (em volta de) parecem mais coerentes logicamente com a identificacdo que
Salama e colaboradores fizeram.

Os PAH’s mais estdveis sdo os mais compactos; por causa disso, nao iremos considerar hidro-
carbonetos do tipo do bifenil. Também podemos adiantar que os hidrocarbonetos cataconden-
sados deverao ser muito menos estaveis que os pericondensados com o mesmo nimero de anéis;
isso porque a estrutura mais linear dos catacondensados gera diferencas inerentes na energia
de ressonancia, tornando-os menos estaveis que os pericondensados. E por esse motivo que
deveremos concentrar nossos esforcos nesses ultimos.

Para trabalhar com os PAH’s, criamos uma pequena biblioteca, a qual consiste atualmente de
15 PAH’s diferentes, sendo 9 PAHs do tipo pericondensados e 6 PAHs com formatos circulares,
com geometria muito proxima aquela dos pericondensados. Nesta biblioteca estao registrados
o numero de carbonos e o numero de hidrogénios de cada PAH. Estes dois parametros sao
suficientes para que possamos calcular as propriedades fisicas relevantes ao nosso trabalho, a
saber: tamanho, eficiéncia de absorcao e capacidade térmica.

Os PAH’s selecionados foram amostrados da literatura (Allamandola et al 1989, Léger et al
1989, Salama et al 1996) ou foram construidos via férmula empirica (usada em PAH’s com mais
de 50 dtomos de carbono) mencionada em Salama et al (1996):

CgnzHegn, para os aromaticos pericondensados. Representam as estruturas mais estdveis
para um dado numero de anéis, e sao geralmente referidos como os “superarométicos”.

Cuan+2Ho2n 14, para arométicos catacondensados.

Apesar de mencionarmos os catacondensados, ndo iremos utilizd-los em nossos célculos.

O nimero de carbonos para os PAH’s de nossa biblioteca se situa entre: 24 < Ng < 600.
Entre as espécies aromaéticas representadas em nossa biblioteca, podemos mencionar: o Coro-

neno (Ca4Hi2), o Ovaleno (Cs2Hy4), 0 Hexabenzo-Coroneno (CyoHig), 0o o Circum-Coroneno
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(Cs4H1g), e o Circum-Ovaleno (CggH2g), entre outros.
As férmulas quimicas e a estrutura espacial de alguns PAH’s podem ser vistas na Figura
4.3, onde também sdao mostrados alguns exemplos de isomeros (PAHs com a mesma férmula

quimicas, mas com configuracoes espaciais diferentes).

H RN
CHRYSENE TRIPHENYLENE PERYLENE 3:4-BENZOPYRENE 3:4:5:6-DIBENZO
(C‘lgﬂul IC«mH ‘z) (Cmﬂ]z' (620"1 z) PHENANTHRENE
{CapHyy)
H H H

H H H M H

100000

H H N B H

H H #H
PENTACENE 1:12-BENZOPERYLENE ANTHANTHRENE 1:2:6:7-DIBENZO
(Cnﬂl‘] (czz"'jz’ (%"12’ PYRENE
{CogHyy)

H H
JILL T g‘ ‘o :
HoH M H H
H H H
BISANTHRENE
(Copting (Coptya (Caghyg) (CagHg

Figura 4.3 Estrutura de alguns PAH’s contendo entre 18 - 30 dtomos de carbono. Espécies
nesta faixa de tamanho sao largamente responsaveis pelos features interestelares de emissao
infravermelha. Os nimeros dentro dos anéis representam a quantidade de dtomos de hidrogénio
pertencentes a cada anél. Retirado de Allamandola et al 1989.

Isomeros sao compostos que possuem a mesma férmula molecular, mas diferentes estruturas
moleculares ou diferentes arranjos dos atomos no espago. Por conta disso, os isdmeros planos
tém geralmente propriedades fisicas e quimicas diferentes. S6 para se ter uma idéia, Salama et
al (1996) calcularam que existam cerca de 43 isomeros entre os PAH’s com numero de carbonos
entre 20 e 24. Destes, o nimero das espécies mais estaveis estd em torno de 11.

Em um primeiro momento, nao iremos utilizar todos os PAH’s de nossa biblioteca. Em nossos
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célculos consideramos 8 espécies de PAHs superarométicos, desde o Coroneno (CaqHiz) até o
CluseHs4, que até onde sabemos nao possui um nome definido. Podemos comparar nossos resul-
tados com o trabalho de Siebenmorgen & Kriigel (1992, doravante SK92), os quais trabalharam
em seus modelos com dois tipos de PAH’s: os chamados pequenos PAH’s, com 25 dtomos de
carbono (o Metilcoroneno) e os clusters de PAH’s, com mais de 100 4tomos de carbono, sendo
que para estes 1ltimos o niimero exato de carbonos dependia do ambiente ao qual o modelo era
empregado.

De fato, o CygsHs4 possui uma razao (dtomos de H) / (dtomos de C) igual a 0.11, o que é
compativel com os valores encontrados por Siebenmorgen & Kriigel para regioes de formacao
estelar, dentro de seu modelo.

Efstathiou et al. (2000), em seu modelo para Starbursts a altos redshifts consideraram,
do mesmo modo que SK92, duas espécies de PAHs, porém adotando o Metilcoroneno e um

aglomerado de PAH’s com cerca de 500 dtomos de carbono.

4.2. A EFICIENCIA DE ABSORCAO DOS PAHs

A eficiéncia de absorgao (Qups) é o principal parametro de um PAH num contexto as-
trondmico. E a partir dela que podemos calcular o quanto o grao absorve de energia do campo
de radiacao ao qual esta sujeito, que temperatura ele alcanca e de que forma ele re-emite esta
radiacao nos varios comprimentos de onda.

Nesta secao vamos apresentar dois modelos que utilizamos para calcular a eficiéncia de ab-
sorcao dos PAHs.

A primeira forma de se calcular o Qs é proveniente dos trabalhos de Léger, d’Hendecourt
& Défourneau (1989) e Désert, Boulanger & Puget (1990). O trabalho destes autores foi apre-
sentado de maneira sistematizada num artigo de Dwek e colaboradores (1997), e por causa disso
vamos nomed-lo de O Modelo de Dwek. Este foi o modelo que utilizamos para elaborar o
nosso trabalho de mestrado.

A segunda maneira seria utilizando a biblioteca de constantes dpticas para PAHs elaboradas
por Li & Draine (2001). O trabalho deles se baseia também nos artigos de Léger, d’Hendecourt,
& Défourneauet (1989) e Désert et al. (1990). Sé que eles fizeram algumas modificagoes, que
serao mostradas ao descrevermos o modelo deles. Chamaremos este modelo como o Modelo de

Li & Draine.
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Por fim, apresentaremos o nosso modelo, que tem por base os modelos de Dwek e de Li &

Draine, mas com algumas alteragoes com relagao aos modelos originais.

4.2.1. O Modelo de Dwek

O calculo das eficiéncias de absor¢ao dos PAHs no Modelo de Dwek segue a formulacdo de
Léger, d’Hendecourt & Défourneau (1989) e de Désert, Boulanger, & Puget (1990).
Neste modelo, a secao de choque dos PAH (opap(\)) é representada como uma soma de

termos (UV-visual, continuo IR e linhas IR), da maneira que se segue:

opAH(A) = UV —vis(A) + 01Rc(N) + orRI(N) (4.1)

onde
UUV*UiS()\) = 10_18NC [plfv(x) +p2fu(x)} C (%) cm?

- 2
orre(N) = RN eap (- (%)”)  om? (42)
Pk
orri(A) = .05 X exp (—;(T,\j%)

N, é o nimero de atomos de carbono no PAH,

x=1/A(pm), p1 = 4.0 e po = 1.1 sdo parametros numéricos,

_ 12.5
Te = ,
¢ apap(A)
Am = 10 pm ,

apan(A) = 10y/N./120 é o raio de um PAH. Segundo Omont (1986), esta relagio para o
raio do PAH é vélida apenas para os pericondensados, os quais possuem uma distribuicao planar
circular. Para se obter o tamanho dos catacondensados, deve-se usar uma outra relagao, visto

que o conceito de raio nao faria muito sentido para esta categoria.

As funcoes fy, fv, € C(y) sao dadas por:

fulz) = (x—5.9)?2 (0.1 +0.41) para x>59 um~!
=0 se nao
(4.3)
folx) = 1.0 para = >1x; =4 pm~!
= 2% (3 — 2z)/x} para z < x;
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Cly=x/x.) =7 arctan(10® (y — 1)3/y) + 0.5 (4.4)

Supoe-se que os features espectrais dos PAH’s sao fung¢oes Gaussianas no formato. A segao

de choque é representada como uma soma sobre o ‘feature’ j, onde
o; ¢ o valor da secao de choque no centro da linha A,

{0;/107%1 ¢cm?} = {35Ny, 4.1N,, 2.9N., 3.0Ny, 47Ny}, para, respectivamente, as bandas
3.3,6.2, 7.7, 8.6, e 11.3 pm (Léger, d’'Hendecourt, & Défourneau 1989),

Ny é o nimero de hidrogénios no PAH.

Os A)j’s sao as larguras equivalentes dos features j, satisfazendo a condicao de que a integral
da se¢io de choque sobre a linha ¢ igual a A; = \;j(um)? x f;/1.13 x 10%, onde f; é a forca

adimensional do oscilador harmonico.

As larguras de linhas sdo dadas: AX;(um) = 3.53 x 10717 f;X;(um)?/oj(em?). Os valores
resultantes para A);(um) sao {0.0165, 0.070, 0.274, 0.157, 0.115} para {\;(um)}= {3.3, 6.2,

7.7, 8.6, 11.3}, respectivamente.

Devemos observar no presente modelo que para se obter a eficiéncia de absorcao dos PAH’s,
estes serao tratados como se fossem circulos num plano, visto que podemos calcular apenas suas
secoes de choque. Portanto, teremos que:

opar(N)

Q(C% )\)PAH = m

(4.5)

O Modelo de Dwek possui um problema: quando nos dirigimos para comprimentos de onda
muito curtos (menores que 912 A), Qg atinge valores muito altos (para A’s muito pequenos,
pode até mesmo alcangar valores como 900 ou superiores). Mas o modelo quimiodinadmico nos
fornece um campo de radiacéo que vai até A = 296 A, de forma que neste modelo s6 consideramos
Qus para os PAH’s até os valores de A no ultravioleta que nao superassem um valor critico
de Qups = 1.98, valor este que encontramos para alguns grafites tomados de Draine & Lee
(1984). Sempre que Qups calculado para o PAH seja superior a 1.98 na regiao do ultravioleta,
consideramos a eficiéncia de absor¢ao do PAH como sendo nula (zero) nesta regio.

As figuras 4.4 e 4.5 nos mostram a eficiéncia de absorgao para o Coroneno (C24H12) e para
o que consideramos como um aglomerado de PAH’s (Cyg6Hs4). Observe que as ‘linhas’ em 3.3,

6.2, 7.7, 8.6 e 11.3 wm sao claramente visiveis nas duas figuras.
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Figura 4.4 Eficiéncia de absor¢ao Qups para o Coroneno (CoqHi2).
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Figura 4.5 Eficiéncia de absorgao Qups para o aglomerado de PAH’s (Cyg6H34).
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4.2.2. A Extensao de (), para o Ultravioleta-Extremo/Raios-X Moles

Como haviamos comentado anteriormente, o Modelo de Dwek é incorreto quando nos di-
rigimos para comprimentos de onda muito curtos (Extremo-Ultravioleta/Raios-X Moles): Qups
atinge valores irreais.

O modelo quimiodinamico nos fornece um campo de radiagdo que vai até A = 296 A, de
forma que apenas considerar Q,5s = 0 para pequenos comprimentos de onda teria um impacto
muito negativo em nosso trabalho, especialmente no que diz respeito a extingao por poeira, visto
que os PAHs sdo os principais responsaveis pela extingao na regiao que vai do Ultravioleta aos
Raios-X Moles.

Para contornar este problema, baseamo-nos no trabalho de Bakes et al. (2001). Desde que as
propriedades de absor¢ao no ultravioleta dos PAHs e pequenos graos aromaticos sao dominadas
pelo sistema do elétron 7, como acontece para o grafite, os autores adotaram a se¢ao de choque
de absor¢ao (og4ps) dos célculos para os pequenos graos de grafite feitos por Draine & Lee (1984).
Para particulas pequenas em comparagdo com o comprimento de onda (isto é, no limite de
Rayleigh), o4 fica em escala com o tamanho do PAH, ou seja, com o nimero de dtomos de
Carbono. Isto é confirmado pelas medigdes de Verstraete et al. (1990) e resulta do trabalho de
Bakes & Tielens (1994).

A secao de choque de absorgao (o4ps) é expressa por:
Taps(V) = 2.16 x 107 " NeQo 003,m (V) cm?, (4.6)

onde Qo.003um (V) € a eficiéncia de absorcao dependente do comprimento de onda dos fétons do
ultravioleta distante para um grao de grafite de tamanho 0.003 pum (Draine & Lee 1984) e N¢
é o ntimero de dtomos de Carbono no PAH.

A comparacgao entre os valores de Qg5 do Coroneno e do Aglomerado de PAHs, via Modelo
de Dwek, e a correcao proposta por Bakes & Tielens podem ser vistas nas Figuras 4.6 e 4.7.

Esta equacao leva em consideragao a dependéncia da secao de choque de absorcao com o
comprimento de onda. Além disso, os autores fazem a suposicao de que esta secido de choque no
ultravioleta é independente da carga do PAH.

A partir desta equagdo, e juntamente com uma costura com os valores de QQups calculados
segundo o formalismo do Modelo de Dwek, fomos capazes de construir eficiéncias de absorcao
de PAHs vélidas para toda a regiao do espectro que vai dos Raios-X moles até o submilimétrico,

conforme pode ser visto nas Figuras 4.8 e 4.9.
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Figura 4.6 Eficiéncia de absorgao Qups para o Coroneno (Ca4Hp2) segundo o Modelo de Dwek
e a corregao proposta por Bakes & Tielens (1994).
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Figura 4.7 Eficiéncia de absor¢ao Qups para o aglomerado de PAH’s (Cyg6Hs54) segundo o
Modelo de Dwek e a correcao proposta por Bakes & Tielens (1994).
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Figura 4.8 Eficiéncia de absorgao Qus para o Coroneno (CoqHi2), com a corre¢do para o
Ultravioleta/Raios-X Moles.

TTTTIT
L

/ ‘\\ Aglomerado de PAH (C485H54)

TTTTT
L1l

TTTTT

Qabs
o
.
T T
Ll

@]
&
T

-

Q

1S
T
Lol

0.1 1 10 100 1000
Alwm ]

Figura 4.9 Eficiéncia de absorgao Qus para o aglomerado de PAH’s (Cyg6H54) corrigida para
o Ultravioleta/Raios-X Moles.
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4.2.3. O Modelo de Li & Draine

O modelo de PAHs de Li & Draine é bem descrito em Li & Draine (2001). Foi de 14 que
transcrevemos a descrigao abaixo.

Eles adotam uma densidade de massa para o grafite de ~ 2.24 ¢ cm—3. O “raio” a de um PAH
que contém Ng atomos de Carbono é definido como sendo o raio de uma esfera com a densidade
de carbono do grafite contendo o mesmo nmero de atomos de Carbono, isto é, a = 1.286Né/ ?A.

No Modelo de Li & Draine faz-se uma transicao das propriedades épticas dos PAHs para as

do grafite em a = 50A, considerando-se as secdes de choque dos graos carbondceos como sendo
CenP(a, \) = €panCapy (a, A) + (1 — &pan) CEa(a, A) (4.7)

épan(a) = (1 — ggra) X min [1, (ag/a)g] . ag = 50A, @ora = 0.01 (4.8)

onde CEAH e C&? sdo, respectivamente, a secdo de choque de absor¢io dos grios de grafite e
PAHSs com raio a no comprimento de onda A; a¢ ¢ o raio do grao onde a transicao das propriedades
dos PAHs para as do grafite comecam; 0 < ggra < 1 de forma que mesmo para pequenos graos
carbonéceos eles introduzem uma pequena quantidade de absor¢ao no continuo; &pag, 0 “peso”
dos PAHs, cai de 1 — ggra a zero coforme a aumenta de a¢ até o infinito.

A escolha deles para {payg € inteiramente arbitraria, mas segundo eles o espectro infravermelho
resultante ¢ insensivel ao comportamento detalhado de {pan desde que &pan = (1 — ggra) para
a < 30A e épan < 0.5 para a > 100A. Como exemplo, eles mencionam que a funcido mais plana,
&pan(a) = (1 — ggra) xmin {1,1/ [1 4 (a/ag — 1)3] }, resulta em um espectro modelo que é quase
indistingiiivel daquele da equagao (4.8).

No modelo, uma molécula de PAH é caracterizada pelo nimero de dtomos de carbono (N¢),
a razao de hidrogénio para carbono (H/C), e a carga (neutro ou carregado). A proporgao H/C
¢é determinada pela estrutura aromatica. Desde que parece provavel que os PAHs astronémicos
sao relativamente pericondensados, como favorecido por consideracoes de estabilidade e pelo
fato de que grandes PAHs compactos fornecem uma melhor compatibilidade para as posigoes

das bandas interestelares de PAHs interestelares, eles assumem que

0'57 NC < 257
H/C =4 05//Nc/25, 25 < N < 100, (4.9)
0.25, Ne¢ > 100,

fungdo esta que para Nc < 100 se aproxima dos valores dos PAHs compactos, simétricos. Mas
eles também consideraram uma razao mais alta de H/C, a qual é mais apropriada para PAHs

com estruturas mais abertas.
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Li & Draine construiram as se¢oes de choque de absorgdo para os PAHs neutros e ionizados,
tanto para o ultravioleta distante (Far-UV) quanto para o infravermelho distante (Far-IR), a
partir de medidas de laboratério disponiveis e guiados por observagao astronomicas - ver o
Apéndice A de Li & Draine (2001) para os detalhes.

As secbes de choque resultantes sdo caracterizadas por um conjunto de Perfis de Drude:

1 1

a transicao o-0* com um pico em Aj V'~ 14pm™!, a transicio 7-7* com Ao U~ 4.6pm™;
o modo stretching da ligagao C-H (A9 = 3.3um); os dois “stretching modes’ da ligagao C-C
(Ao = 6.2,7.7um); o “in-plane bending mode” da ligagao C-H (g = 8.6um); os trés “out-of-plane
bending modes’ da ligacao C-H (A9 = 11.3,11.9,12.7um); e uns poucos features débeis provavel-
mente devido aos “bending modes” da ligagao C-C (A9 = 16.4,18.3,21.2,23.1um). Além desses
features discretos, ha també m um continuo de absorcao que vai desde o ultravioleta distante

(Far-UV), passando pelo ultravioleta préximo (Near-UV)/visivel, até chegar ao infravermelho

distante (Far-IR).

A secdo de choque por dtomo de Carbono (CHAM/N¢) é considerada como sendo
Can' ()
Zabs TV 082\ /NG x> 17.25;
NC abs( )/
= (126.0 — 6.4943x) x 1071®  em?/C, 15 <z < 17.25;
= S1(\) +(=3.0+1.352) x 107 em?/C, 10 < x < 15;

= (66.302 — 24.367z + 2.9502° — 0.1057z°)

x1071®  cm?/C, 7.7 <z < 10;
= So(\) + [1.8687 +0.19052 + 0.4175 (x — 5.9)% +

0.04370 (z — 5.9)3] x 1078 cm?/C, 5.9 <z < 7.7
= Sy(\) + (1.8687 + 0.1905z) x 10718 em?/C, 3.3 <z <5.9;

= 34.58 x 107 1873431/% « cutoff(\, Ac) +

14
+> 8\ em?/C, x<33;  (4.10)
j=3

onde z = (\/ pm)~L.

As transigoes ultravioletas o-0* e m-7* (j=1,2), os modos stretching do C-H (j=3), stretching
do C-C (j=4,5), “in-plane bending’ do C-H (j=6), “out-of-plane bending” do C-H (j=7,8,9),
bending do C-H (j=10,11,12,13), e o continuo do infravermelho distante sao representados por
perfis Drude, com a contribuicdo da se¢ao de choque de absorgao por atomo de Carbono para o

feature j dada por
ViAjTint,j
(A/Aj = X/ N2+ 97

S;(\) = % (4.11)
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onde a Tabela 4.1 lista os valores do comprimento de onda central A;, o parametro de alargamento

74, € a intensidade de absorcao integradal

Oint,j = /S]()\)dA_l = gSj()\j)’Yj)\;l. (412)

A funcao cutoff(\, Ac) e o comprimento de onda de corte A., determinado pelo tamanho do
PAH (o nimero de anéis de benzeno fundidos) sao definidas pelas equacoes que descreveremos
a seguir.

Eles adotam o corte de Désert et al. (1990),
10°(y — 1)°

cutoff (A, A\¢) = ! arctan [
™ y

1
] +§, Y= A/, (4.13)

onde o comprimento de onda de corte A — a borda de absorgao visual — é derivada das extensas

discussoes de Salama et al. (1996):

[ Ao } 1/ (3.804M*0'5 + 1.052) , para PAHs neutros; (4.14)

pm 1/(2.282M 5 +0.889) , para PAHs cétions;

onde M, o numero de anéis de benzeno fundidos, vale aproximadamente M =~ 0.4N¢ para
N¢ > 40, M ~ 0.3N¢ para N¢ < 40 (N¢ é o nimero de dtomos de Carbono).

Eles incluiram os fatores de aumento Fgo, FE77, € Egg na intensidade das bandas de 6.2,
7.7, and 8.6 um 2. Os valores de Ego = F77 = Fgg = 1 sdo aqueles de laboratio, mas eles
sao incapazes de reproduzir satisfatoriamente o espectro astronoémico, a menos que se admita
que Ego, Er7 e Egg > 1. Para os features 7.7 e 11.3 um, dados de laboratério indicam uma
intensidade relativa de banda de int 7.7/0int,11.3 = 1.3 para PAHs neutros e ~ 12 para PAHs
ionizados (assumindo H/C = 1/3).

Para ajustar melhor os dados observacionais, eles adotam E; ;=2 (para reproduzir a intensi-
dade do feature mais forte observado em 7.7 um), Ego = 1.5E77 ~ 3 (resultados observacionais
de estudos do meio interestelar difuso, de nebulosas planetarias, de nebulosas de reflexao e de
regioes HII), e F3 ¢ = E77 ~ 2 (porque para a maioria dos objetos a intensidade do feature em
8.6 um é consistente com a intensidade do feature em 7.7 ym). Maiores informagdes podem ser

encontradas em Li & Draine (2001).

'A segdo de choque integrada sobre o comprimento de onda [ S;(A)dA = Ao, ;-
2A intensidade absoluta das bandas para algumas espécies de PAHs varia consideravelmente entre diferentes

grupos de laboratério e entre resultados experimentais e resultados tedricos. As segoes de choque integradas
podem diferir de um valor de 1.5-20 entre diferentes estudos experiemntais, ou entre estudos experimentais e

estudos tedricos (ver Langhoff 1996).
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Tabela 4.1 Parametros para os perfis de Drude para o modelo de PAHs de Li & Draine.

FWHM Oint; = | S;(A)dA!

J Aj )\j_l o7 VAPV )\]-_1 neutro ionizado

(um) (cm™?) (pm) (em™?) (10~%em/C) (10~%cm/C)
1 .0722 138500 0.195 .0141 27000 7.97 x 107 7.97 x 107
2 2175 46000 0.217 .0473 10000 1.23 x 107 1.23 x 107
3 33 3030 0.012 0.04 37 197 x H/C 44.7 x H/C
42 6.2 1610  0.032 0.20 52 19.6 x Eg.o 157 x Eg 9
58 7.7 1300  0.091 0.70 118 60.9 x E7 7 548 x Er 7
6> 8.6 1161  0.047 0.40 54 34.7 x Egg x H/C 242 x Egg x H/C
7 11.3 886  0.018 0.20 16 427 x (1/3)H/C 400 x (1/3)H/C
8> 11.9 840  0.025 0.30 21 72.7 x (1/3)H/C  61.4 x (1/3)H/C
ob 127 787  0.024 0.30 19 167 x (1/3)H/C 149 x (1/3)H/C
10° 16.4 610  0.010 0.16 6 5.52 5.52
119 18.3 546  0.036 0.66 20 6.04 6.04
124 21.2 472 0.038 0.81 18 10.8 10.8
139 231 433  0.046 1.07 20 2.78 2.78
14 26.0 385 0.69 18.0 266 15.2 15.2

“Com Fs.2=1, F7.7=1 e Eg =1 obtém-se as intensidades de banda medidas em laboratério. O espectro infraver-
melho observado do meio interestelar difuso é melhor ajustado pelo modelo de poeira com Fg2=3, E7.7=2 e
Eg6=2

1

*Para os modos “out-of-plane bending’ do C-H, o fator 3 origina-se da suposi¢ao de que os PAHs possuem igual

numero de H nas formas solo, duet, e trio para as unidades de CH adjacentes.
°Largura de banda de Moutou et al. (2000).
ILargura de banda de Moutou et al. (1996).
“Para reproduzir o fraco continuo em absorgao para A > 14um, conforme medido por Moutou et al. (1996).

Para levar em consideragao a emissao no continuo entre 1-5um que interpo-se ao feature em
3.3um, emissdo esta detectada em vérios objetos astronoémicos (a Barra de Orion, varias nebu-
losas de reflexdo, galdxias normais, galdxias Starburst, etc), a Equagao (4.7) e a Equagao (4.8)
fazem Cjps incluir uma fracao ger, da opacidade por atomo de Carbono do grafite, resultando
numa opacidade no continuo que se extende ao infravermelho, mesmo quando a < ag.

A emissdo observada dos features de PAHs estdo em A < 25 um, sendo que estas emissoes
possuem contribuicoes primariamente de particulas com raios a < 40A, as quais podem ser
aquecidas até 2 100K por um féton com he/\ < 13.6eV . Portanto, os features em emissao
observados dos PAHs requerem apenas que a¢ 2 25 A. Li & Draine tomaram ag ~ 50 A, de
forma que o features em absor¢ao de 6.2 um estivesse em acordo com as observagoes. Mas este
valor de ag — bem como a forma da transicao das propriedades épticas das particulas tipo-PAH
para as particulas tipo-grafite — nao é estabelecido em bases sélidas, ja que o espectro de emissao

calculado é relativamente insensivel a variacoes de a¢ na faixa de 25 — 100 A. Espectros calculados
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no infravermelho com ag = 25A ou ag = 75A sdo quase idénticos Aqueles para ag = 50A.

Ao compararmos os PAHs do Modelo de Dwek com os PAHs do Modelo de Li & Draine, ha
alguns comentdrios que julgamos relevantes fazer. Com certeza os PAHs de Li & Draine ajustam
melhor os dados observacionais, mas isso nao quer dizer que eles possuam uma natureza fisica
mais real que os PAHs do Modelo de Dwek, considerando-se que ambos sao modelos.

Esta situag@o é a mesma que para os “silicatos interestelares astrondémicos”: eles foram ela-
borados com um indice de refrao escolhido especificamente para reproduzir a curva de extingao
interestelar observada. Portanto, eles nao representam um determinado tipo verdadeiro de
grao de silicato, mas em vez disso mais provavelmente um conjunto do silicatos astrofsico com
diferentes tipos e montantes de contaminacao, e uma mistura de formas cristalinas e amorfas.

Individualmente, talvez os PAHs de Dwek estejam mais proximos de um PAH real que os de

Li & Draine, mas com certeza estes iltimos ajustam melhor a curva de extingao interestelar.

Tabela 4.2 Comparacao entre algumas espécies quimicas de nossa biblioteca de PAHs com as
do Modelo de Li & Draine. Selecionamos os primeiros seis PAHs de Li & Draine que tinham o
numero de carbonos mais préximos daqueles do nosso modelo.

| MODELO DE DWEK | MODELO DE LI & DRAINE |
NOME FORMULA | RAIO [A] NOME FORMULA | RAIO [A]

Coroneno CosHio 4.47 Coroneno (7) CorHyy 3.55
Owvaleno Cs9H1a 5.17 Ovaleno (7) Cs0H14 3.98
Circum — Pireno CioHig 5.92 Circumpireno (7) CioHig 4.47
Circum — Coroneno Cis0Hso 6.71 ?7?7? Cs9H1g 5.01
Circum?Pireno CgoHoas 8.17 Circum?Pireno (7) Cg3Hos 5.62
Circum®Coroneno Cis0Hso 11.18 ?7?7? ChecHyo 7.08

Na Tabela 4.2 nés mostramos a diferenca entre os PAHs de Dwek com os PAHs de Li &
Draine. Como dito anteriormente, os PAHs de Dwek parecem ser individualmente mais reais

que os de Li & Draine.

4.2.4. O Nosso Modelo de PAHs

Para descrever o Nosso Modelo de PAHs, vamos adotar a mesma formalizacao utilizada tanto
por Dwek quanto por Li & Draine.

Neste modelo, a secao de choque dos PAH (opag(\)) é representada como uma soma de
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termos (UV-visual, continuo IR e linhas IR):
opAH(A) = ouv—vis(A) + 01R(A) + 0 1RI(A) (4.15)

O raio de um PAH é dado por apag(A) = 10,/N,/120, em acordo com a relagio de Omont
(1986) para os PAHs pericondensados (possuem uma distribuigao planar circular).

N, é o nimero de Carbonos contidos no PAH, enquanto que Ny é o nimero de hidrogénios.

Devemos observar no presente modelo que para se obter a eficiéncia de absorcao dos PAH’s,
estes serao tratados como se fossem circulos num plano, visto que podemos calcular apenas suas
secoes de choque. Portanto, teremos que:

opar(N)

lapan)? (4.16)

Q(a, \)pag =

Como nossa formulagao segue a de Dwek para definir o tamanho do PAH, temos que nossos
PAHs serao maiores que os de Li & Draine quando comparamos espécies com o mesmo nuimero

de carbonos.

Tabela 4.3 Espécies quimicas de nossa biblioteca de PAHs.

| PERICONDENSADOS | OUTROS TIPOS \

Coroneno CosHio Owaleno C39Hyy
Circum — Coroneno | CsqaHig Clircumpireno CypoHg
Circum?Coroneno | CosHay || Hexabenzocoroneno | CyoHig
Circum3Coroneno | Cis0Hsg Dicoronileno CugsHog
777 C216H36 Circum — Ovaleno CGGHQ()
777 Co94Hyo Circum?Pireno CgoHoo

[4es C3g4Hys

[4e CageHsy

e Ceo0Heo

Na Tabela 4.3 mostramos as espécies quimicas de PAHs contidas em nossa biblioteca. A
principio s6 iremos utilizar os oito primeiros PAHs pericondensados, mas os outros ja estao

disponiveis caso queiramos ampliar nossos modelos em nimero de espécies.

109



Capitulo 4. HIDROCARBONETOS AROMATICOS POLICICLICOS - PAHs

A Regiao do Ultravioleta Distante / Raios-X Moles

Para esta regiao do espectro, nossa formulacao seguira a correcao proposta por Bakes et al.
(2001).

Ou seja, a segao de choque de absor¢ao (o4ps) é expressa por:
Taps(V) = 2.16 x 107" NeQo.003,m () em?, (4.17)

onde Qo.003um (V) € a eficiéncia de absorcao dependente do comprimento de onda dos fétons do
ultravioleta distante para um grao de grafite de tamanho 0.003 pm (Draine & Lee 1984), e N¢

é o numero de atomos de Carbono no PAH.

O Continuo Ultravioleta - Visivel

Para o continuo no Ultravioleta-Visivel, nossa formulacao é a mesma que a de Dwek:

ouv—vis(\) = 10718N, [plfv(x)+p2fu(x)}c(£) em? (4.18)

onde N, é o nimero de dtomos de carbono no PAH,

x=1/Aum), p1 =40 e py=1.1 sao parametros numéricos,

_ 12.5
x p— )
‘ apap(A)
Am = 10 pm ,

As funcgoes fy, fv, € C(y) sao dadas por:

fulx) = (r—59)%(0.1x +0.41) para z>59 um~!
=0 se nao
(4.19)
folx) = 1.0 para = > x; =4 pm~!
= 2% 3z —2z)/z} para z < x;
Cly=x/x.) =71 arctan(10® (y — 1)3/y) + 0.5 (4.20)

Fizemos uma emenda entre as regides Raios-X Moles/Ultravioleta Extremo com a parte Ul-
travioleta/Visivel do espectro de tal forma que aproveitdssemos o maximo possivel da formulagao

de Dwek, e que a transicao fosse a mais suave possivel, embora algum ressalto fosse inevitavel.
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O Continuo do Infravermelho

Consideramos que os PAHs possuem uma opacidade no continuo infravermelho, dada por
uma fracao ggr, da opacidade por atomo de C do grafite, como sugerido por Li & Draine (2001),
que favorem um valor de gg4-, =~ 0.01.

Especificamente, adotamos:

OIRl = 4gra X WG%AHQ(aov )\)7 (4-21)

onde ag é um tamanho de referéncia do grao de grafite.

Fixamos o valor de gy, = 0.01 e adotamos ay = 1 A, a mesma dimensdo de um PAH
com 120 atomos de carbono, segundo a expressao apaiy = 10*7(Nc/120)1/2. Esse continuo no
infravermelho é exigido para dar conta da emissao continua no infravermelho préximo entre 1
e 5 pum, subjacente & feature de PAH em 3.3 pum, detectada em vérios objetos astronémicos,
incluindo a Barra de Orion, nebulosas de reflexao, galdxias normais, e as galdxias starburst
prototipicas M82 e NGC 253 (Sturm et al. 2000). Essa emissdo no continuo infravermelho
provavelmente é na realidade um quase-continuo de varias bandas vibracionais dos PAHs muito
fracas, em grande nimero e com muitas harmonicas. (Léger & Puget 1984; Allamandola et al.
1985, 1989; Sellgren et al. 1996). Transicoes eletronicas intra-bandas também podem contribuir
um continuo infravermelho devido as bandas se tornarem mais cerradas a medida que cresce o
tamanho dos PAHs e/ou com a ionizacdo dos PAHs (Allamandola et al. 1989; Tielens et al.
1999).

A calibracao do fator ggr, = 0.01 foi feita por Li & Draine (2001), a partir de observacoes da
linha a 3.3 pm em NGC 1333, na Barra de Orion e no Retangulo Vermelho, utilizando as razaos
linha/continuo determinadas (tao altas quando ~ 30), e suas estimativas de secao de choque para
a linha, oyt 3.3,m. Escolhemos a expressao de orp; acima em preferéncia aquela de Désert et al.
(1990) (Eq. 4.2) por dois motivos. Em primeiro lugar, embora esses autores tenham calibrado
seu continuo nas observacoes da nebulosa de reflexao NGC 2023, o maximo do seu continuo
ocorre um pouco acima abaixo de 10 ym, e em 3 —5 pm esd muito abaixo do continuo detectado
em outas objetos. Em segundo lugar, a Eq. 4.3 prevé, para longos comprimentos de onda, um
comportamento o< A~!, que é o tipico da regido do ultravioleta ao infravermelho préximo do
espectro. Contudo, para a o infravermelho médio e distante, espera-se uma dependéncia das
eficiéncia da absorcdao mais préxima de oc A™2, como é o caso dos grafites de Li & Draine (2001).
Assim, o continuo de Li & Draine fica acima do Désert et al. (1990) em 2 —5 pm, e abaixo para

para A > 20 pm.

111



Capitulo 4. HIDROCARBONETOS AROMATICOS POLICICLICOS - PAHs

Os “Features” dos PAHs

Para representar os features dos PAHs utilizamos a formulagdo de Li & Draine (2001). O
modelo deles se baseia em dados observacionais mais recentes que aqueles do Modelo de Dwek
e possui um ajuste melhor com os dados observacionais.

Portanto, as se¢bes de choque resultantes para os features dos PAHs sao caracterizadas por
um conjunto de Perfis de Drude: o modo stretching da ligacdo C-H (Ao = 3.3um); os dois
“stretching modes’ da ligacao C-C (A9 = 6.2, 7.7um); o “in-plane bending mode” da ligacao C-H
(Ao = 8.6pum); os trés “out-of-plane bending modes” da ligagao C-H (A9 = 11.3,11.9,12.7um);
e uns poucos features débeis provavelmente devido aos “bending modes” da ligagao C-C (A9 =
16.4,18.3,21.2,23.1um).

CPAH

Desta forma, a secao de choque por dtomo de Carbono (C;/\"/Nc) para os features no

infravermelho é dada por:

PAH A
Cabs (M) — 3458 x 10-18-3431/z o o (ﬁ) +
N¢ Ze
14
+3°8(0)  em?/C, T < 3.3; (4.22)
j=3
onde temos que
r=\pm) !t z.= 25 ¢
(A/ pm) (R
Cly=x/r.) =7 arctan(10® (y — 1)3/y) + 0.5 (4.23)

Os modos stretching do C-H (j=3), stretching do C-C (j=4,5), “in-plane bending’ do C-H
(j=6), “out-of-plane bending’ do C-H (j=7,8,9), bending do C-H (j=10,11,12,13), e o continuo
do infravermelho distante sao representados por perfis Drude, com a contribui¢do da segao de
choque de absorgao por dtomo de Carbono para o feature j dada por

Vi AjCint,j
(A/Aj = X /A)2 + 97

S;(\) = % (4.24)

onde a Tabela 4.1 lista os valores do comprimento de onda central A;, o parametro de alargamento

74, € a intensidade de absorcao integrada
= , 1 _ T g ()L
Oint,j —/Sj()\)dA ES]()\])’YJ)\] . (425)

A fungao cutoff(A, A\¢) e o comprimento de onda de corte A, determinado pelo tamanho do
PAH (o ntimero de anéis de benzeno fundidos) sao definidas pelas equagoes que descreveremos

a seguir.
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Em nosso modelo adotamos o corte de Désert et al. (1990),

1 10%(y —1)°] | 1
cutoff (\, \.) = — arctan [%] tg y= Ae/ A, (4.26)
m

onde o comprimento de onda de corte A — a borda de absorcao visual — é derivada das extensas

discussoes de Salama et al. (1996):

|: A :| 1/ (3804M—05 + 1052) , para PAHs neutros; (4 27)
pam 1/ (2.282M*0'5 + 0.889) ,  para PAHs cations; '

onde M, o nimero de anéis de benzeno fundidos, vale aproximadamente M =~ 0.4N¢ para

N¢ > 40, M ~ 0.3N¢ para N¢ < 40 (N¢ é o nimero de dtomos de Carbono).

Um parametro adicional que ainda ndo discutimos é o grau de hidrogenacio (a /) do PAH.
Segundo SK92, o nimero de dtomos de hidrogénio ligados aos anéis periféricos em um PAH
depende de sua histéria e do ambiente. Os atomos de hidrogénio sao menos fortemente ligados
(4.5 eV) do que os dtomos de carbono (7.5 eV), e portanto terao a tendéncia de serem removidos
em campos de radiagdo mais duros e intensos, resultando em uma desidrogenagao do PAH e em
uma redugao de ag/c. O grau de hidrogenagao ird afetar a razao entre as bandas vibracionais
C—-—He(C=C.

O parametro ay,c € usado para descrever o numero de dtomos de hidrogénio relativo ao
nimero de dtomos de carbono em um PAH. Em aglomerados de PAH’s, a desidrogenacao torna-
se ineficaz por causa de sua alta densidade de modos vibracionais nos quais a energia do féton
absorvido é rapidamente dissipada. Sem desidrogenagao, teremos como valores de ap/c = 0.5
para o Coroneno e ay/c = 0.11 para o Cys6Hs4. Contudo, valores de 0.01 e menores nao estao

excluidos em ambientes astronéomicos com radia¢ao muito intensa e/ou dura (SK92).

4.3. A IONIZACAO DOS PAHs

Nas tultimas décadas, muitos autores trabalharam nos desafios envolvidos no calculo nas
taxas de reacdo para a quimica de graos e PAHs no meio interestelar. Ficou evidente que
os PAHs constituem uma parte importante do complexo conjunto de moléculas presentes nos
muitos ambientes astronémicos observados, tais como regioes HII, nebulosas de reflexao, nuvens
moleculares e difusas.

Omont (1986), via a emissao infravermelha, estimou que a abundancia de PAHs no meio

interestelar era da ordem de 107 por dtomo H. Prevé-se que os PAHs sejam as moléculas mais
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abundantes no meio interestelar depois do hidrogénio molecular (Hs) e o mondxido de carbono
(CO), de acordo com Ruiterkamp et al. (2005).

Devido ao seu baixo potencial de ionizacao (6 - 7 eV), as moléculas de PAH podem ser
ionizadas pela emissao fotelétrica (Allamandola et al. 1985; van der Zwet & Allamandola 1985;
Lepp & Dalgarno 1988; Bakes & Tielens 1994). Por outro lado, PAHs também podem adquirir
carga através de colisdes com elétrons e fons (Draine & Sutin 1987). O processo de carga do
grao foi reanalisado mais recentemente por Weingartner & Draine (2001).

Se quisermos utilizar os features dos PAHs no infravermelho préximo como um diagndsticos
galdctico (seja de idade, de formagao estelar ou outra propriedade qualquer), precisamos levar
em conta a ionizacao destas espécies quimicas.

A intensidade (e principalmente a intensidade relativa) de alguns destes features é extrema-
mente dependente do grau de ionizacao do PAH, e por conta disso temos que calcular adequada-
mente o grau de ionizagao que os PAHs utilizados em nossos modelos deverao sofrer quando
expostos aos campos de radiacao de intensidades variadas presentes ao longo de nossas galaxias
fiduciais. E néo s6 o grau de ionizacao, mas também de que maneira os parametros fisicos deles
(eficiéncia de absorcao, capacidade térmica) se alteram com a alteragao da carga.

As intensidades relativas dos features dos PAHs podem ser usados para identificar o grau de
ionizagao dos PAHs. Por isso, eles podem fornecer pistas sobre o campo de radiacio incidente,
densidade de elétrons, e a temperatura de gas.

A diferenca mais ébvia entre PAHs neutros e ionizados ¢é a intensidade relativa dos modos de
ligagdo C-C na regiao de 7.7 pum a 7.9 pm, comparado com o modo de ligacao C—H “out-of-plane
bending’ em 11.3 pm e em comprimentos de onda mais maiores (Allamandola et al. 1999).

Os PAHs ionizados emitem mais fortemente nos features em 6um - 9um do que na regiao de
10pm - 13pm, enquanto que os PAHs neutros, a regiao de 10um 13pm domina (isso levando-se
em conta os PAHs de Li & Draine).

Os modelos de Draine & Li (2001) demonstram que a razao F'7.9/F11.3 aumenta com o
tamanho da molécula de PAH, desde que PAHs maiores geralmente tém uma razdo C/H também
maior. Contudo, uma mudanca de neutro para ionizado aumenta a razao muito mais significa-
tivamente, por um fator de ~ 10.

Nos campos de radiacao presentes em quase todas as situagoes astrofisicas aqui consideradas,
os PAHs se encontram ionizados. Utilizaremos portanto, em geral, os parametros para os PAHs
ionizados das 12 linhas no infravermelho, listados por Li & Draine (2001) e que aparecem na

Tabela 4.1.
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Figura 4.10 Diferenca entre as eficiéncias de absorcao Qs calculadas segundo o Modelo de
Dwek (linha tracejada) para o PAH neutro e o nosso modelo de PAH ionizado (linha continua),
para o Coroneno (Ca4Hi2) e o aglomerado de PAH’s (Cyg6Hs4). Para o Modelo de Dwek
aplicamos a correcao para o Ultravioleta/Raios-X Moles. J4 o nosso modelo segue a prescrigao
do Modelo de Li & Draine para a elaboracao dos features e do continuo no infravermelho préximo
e médio.
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O principal efeito da ionizagdo dos PAHs serd sobre a intensidade das linhas de emissdao no
infravermelho. A ionizacao implica em redugao das linhas devidas a ligagoes C—H (como 3.3, 8.6
e 11.3pum) e uma elevagao da intensidade das linhas devidas a ligages C—C (como 6.2 e 7.7um).

Na Figura 4.10 mostramos a diferenga entre as eficiéncias de absorgao @.ps para o Coroneno
(Co4H12) e o aglomerado de PAH’s (CyggHs4), calculadas segundo o Modelo de Dwek e o Nosso
Modelo de PAHs ionizados. Note que no Nosso Modelo aparecem muito mais linhas (as 7 linhas
ap6s 11.3 pm) que no modelo de Dwek.

Também merece atencao o fato de que o nosso continuo entre ~ lum e ~ 13um é muito
superior ao continuo de Dwek, especialmente nas regides entre 2um < A < 6um. J4 para
A 2 14pum, o continuo de Dwek é superior ao nosso. Além disso, com excessao da linha em
3.3 um, todas as demais linhas ionizadas aumentam de intensidade quando comparadas com as
linhas neutras.

Mais de dez anos de observagoes no infravermelho médio e trabalhos de laboratdrio com os
PAHs se passaram entre os trabalhos pioneiros de Léger et al. (1989) e Desert et al. (1990), com
relagdo ao trabalho mais recente de Li & Draine (2001), o que permitiu melhores estimativas
do continuo no infravermelho e das linhas dos PAHs no infravermelho médio (MIR), bem como
a identificacdo de novas linhas relacionadas aos PAHs até entdo desconhecidas. Podemos dizer
que a “Era ISO & Spitzer” sucedeu a “Era IRAS”.

Na Figura 4.11 mostramos a diferenga entre as eficiéncias de absor¢ao Q.5 para o Coroneno
(Co4H12) e o aglomerado de PAH’s (Cyg6Hs4), calculadas segundo o Nosso Modelo, para os
PAHs Ionizados e Neutros. Podemos observar que o principal impacto da ionizacdo dos PAHs
sobre a eficiéncia de absorcao se da na intensidade das linhas.

Os features entre 4um e 21um sdao os que possuem seus valores aumentados, enquanto que
para os features com A > 20um praticamente nao houve aumento (ou diminuigao) na intensidade.
O feature em 3.3um € o nico para o qual a intensidade diminui quando o PAH est4 ionizado. E
também podemos observar que, para a regiao de A > 26um, a eficiéncias de absor¢ao aumenta

ligeiramente para os PAHs ionizados.
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Figura 4.11 Diferenca entre as eficiéncias de absor¢ao Qs de PAHs neutros (linha tracejada)
e ionizados (linha continua), para o nosso modelo. Aqui sdo mostrados o Coroneno (Ca4Hi2) €
o aglomerado de PAH’s (Cyg6H54). Como podemos observar, a ionizacdo tende a aumentar a
emissao das linhas entre 5 ym e 10 pym, e a diminuir a emissao em 3.3 pm.
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4.4. FLUTUACOES DE TEMPERATURA

Os ‘graos muito pequenos’ e as ‘moléculas muito grandes’ podem sofrer intensas variagoes de
temperatura sobre condigoes interestelares tipicas. Sempre que hd um evento de aquecimento
discreto no qual o ‘input’ de energia é consideravelmente maior do que o conteido de energia
média do grao, esses graos alcancam temperaturas significativamente maiores que os valores de
“estado estacionario”.

Por nao se comportarem necessariamente como as grandes particulas o fazem, essas ‘mi-
croparticulas’ sao muito dificeis de serem interpretadas. Como resultado dessas flutuacoes de
temperatura, a distribui¢ao de temperatura para os pequenos graos deve ser muito alargada, ao
contrario do que ocorre para os grandes graos, cuja distribuicao de temperatura pode ser bem
representada por uma funcao delta em torno da temperatura de estado estacionario do grao.

A taxa na qual os fétons da radiacao estelar sao absorvidos pelas microparticulas devera ser,
em ordem de magnitude, desde uma vez a cada minuto até uma vez a cada hora. O tempo
para o estabelecimento do equilibrio térmico dentro de um grao de raio a é a?/D, onde D é a
difusividade térmica dentro do grao, com o valor de D =~ 10~? segundos ou menos. Desta forma,
para qualquer escala de tempo superior a 1 nanossegundo, a temperatura ‘instantanea’ de um
grao individual é bem definida.

A taxa na qual os fétons de grandes comprimentos de onda (infravermelho) s@o emitidos por
um grao é cerca de 102 vezes maior do que a taxa com a qual os fétons de pequenos comprimentos
de onda (UV) sao absorvidos, de forma que dificilmente ha qualquer flutuacao de temperatura
aleatéria (‘random’) no grao enquanto ele resfria. Para um estudo mais aprofundado destas
relagdes, o artigo de Aannestad (1989) é muito didético.

De acordo com Siebenmorgen, Kriigel & Mathis (1992), hé trés situagoes basicas (combinadas
ou nao) nas quais se deve considerar como as flutuagoes de temperatura alteram a distribuigao
de temperatura dos graos (e conseqlientemente seu espectro de emissao):

(a) Quando os graos sdo pequenos;

(b) Quando o campo de radiacao é fraco;

(¢) Quando o campo de radia¢ao é muito intenso.

O tratamento para flutuacoes de temperatura que iremos descrever a seguir baseia-se no
trabalho que desenvolvemos no mestrado (Guimaraes 2001). O que faremos aqui é um resumo
bastante sucinto com os resultados principais do capitulko da dissertacao sobre flutuagoes de

temperatura. Ao leitor interessado em conhecer mais profundamente este tépico, recomendamos
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a leitura do capitulo da dissertacao sobre o tema e as referéncias as quais ele remete.

4.4.1. Equacoes Basicas

Um grao interestelar de raio a ira absorver fétons do campo de radiacao interestelar a uma

taxa (rqps) de
13.6eV

Tabs = / ra’ Qups(E) n(E) dE  [fdétons/s], (4.28)
0

onde Qgps € a eficiéncia de absorgao da particula em comprimentos de onda do ultravioleta (um
nimero adimensional), n(E) é a intensidade média de fétons [fétons em~2s~teV 1.

Um fato relevante que nao podemos esquecer é que a eficiéncia de absorcao da particula varia
com a temperatura do grao, conforme pode ser visto no grafico da direita da Figura 3.9: para
o grao de raio 1pym, a eficiéncia de absor¢ao aumenta com a diminui¢do da temperatura. Nao
iremos levar este fato em consideragao.

O tempo médio entre absorcao de fétons (74ps) é dado por

Tabs —

[segundos]. (4.29)

abs

A Figura 4.6 nos mostra a variacdo da temperatura ao longo do tempo para quatro graos de
raios diferentes, sujeitos a um campo de radiacdo médio. note que para graos de raios muito
grandes (acima de 100 A), a temperatura nao varia muito, enquanto o mesmo nao pode ser dito
para os pequenos graos.

Imediatamente apds ter absorvido o foton, a energia se difunde rapidamente através do grao,
de tal forma que o tempo de difusao da energia no grao é muito menor que o tempo médio
entre a absorgao de fétons. Com isso, a temperatura de um pequeno grao é bem definida com o
seu resfriamento. Por outro lado, os fétons infravermelhos emitidos durante o resfriamento sao
tipicamente menos energéticos que um féton ultravioleta por um fator de milhares de vezes, e
portanto o resfriamento do grao é “suave”, exceto para as temperaturas mais baixas.

Se a temperatura do grao é superior a 5 K, entdo a escala de tempo para a emissao de fétons
¢ bem menor que aquela para a absor¢ao de fétons (Aannestad 1989), e a emissao pode ser
tratada como sendo continua.

A poténcia irradiada por um grao entre absorgoes de fétons é :

dH

T 47Ta2/Q]R m BA(T) d\ [erg/s], (4.30)
0

119



Capitulo 4. HIDROCARBONETOS AROMATICOS POLICICLICOS - PAHs

50 ' "7 " a=200& 7,,=100s -
0 I N SN AN b N SN o
8 _ — I = = l — I = = = _
50 F 2100k T —?’503 E
] M
o ;;\r\ww«\w \ﬁ\w\mw\ A \J\x
< 5 F |
el E | |
=50 F A= 56?1, T, __axms
“:l E_ *, %, ) . -
S F e A SR B T &
B E — T | T — v 1 3
o0 f -. a=254 Taps—0%10%s ]
10 b i
5 :_ i L ! I 1 \I‘-T 1 A L I 1 L L I 1 L _:
0 2% 104 4% 104 Ex 104 8x 104 108

t"{SJ B.T.Draine 2002.12.24

Figura 4.12 Um dia na vida de um grao interestelar: a temperatura do grao versus o tempo
para quatro tamanhos de graos, com os graos aquecidos pelo campo de radiagao interestelar
médio. Graos com a > 200A tém uma temperatura quase constante, mas um grao com raio
a < 100A mostram aumentos evidentes na temperatura depois de cada absorcao de féton, com
resfriamento gradual entre os eventos de absorgao de fétons. Retirado de Draine (2003).

onde H é a entalpia da particula [ergs], t é o tempo [segundos|, Qg é a eficiéncia de emissao no
infravermelho, e B)(T') é a fungdo de Planck [erg cm™2 s~! A~1].

A expressao geral para a “curva de resfriamento” de uma particula pode ser obtida através
das equagoes a seguir, onde onde H é a entalpia da particula [ergs], ¢ é o tempo [segundos], T" é

a temperatura [K] e C(T) é a capacidade térmica do grao [erg K—1]:

dH  dHdT

= —— 4.31
dt dT dt (431)
dT dH /dt
- = 4.32
dt dH/dT (4:32)
dH
— = T). 4.
o C(T) (4.33)

Substituindo a equagao 4.6 na equagao 4.5, obteremos a “curva de resfriamento” entre a

absorcao de fétons:

% _ dma? / Qur 7 BA(T) d\ [K/s]. (4.34)

A distribuicdo de “periodos de resfriamento” 7 entre a absorcdo de fétons é dada pela dis-
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tribuicao de Poisson:

1 T
P(r) = exp [ ] 4.35
( ) Tabs Tabs ( )
A probabilidade de que um grao resfrie até uma temperatura T’ é entao calculada como sendo:
Vi 1 T
PT) = / P(r)dr = ——cap [—M} , (4.36)
Tabs Tabs

onde Tpin(T') é o minimo periodo de tempo necessario para se alcancar a temperatura 7.
Tmin(T) é determinado pela curva de resfriamento d7'/dt via a equagao:
T
Tmin(T) :/ dT/(dT'/dt) [segundos], (4.37)
To
onde T é a temperatura de pico imediatamente apds a absorcao do féton e T é a temperatura
final que o grao ird alcancar apos resfriar.
A temperatura de pico Ty depende da energia do féton £ bem como da temperatura 7T} justo
antes da absorcao do foton:
To

C(T)dT' = E lerg], (4.38)
T

onde C(T) é a capacidade térmica do grao.

Vérias aproximacoes tém sido empregadas para o valor de 7. Em geral, e a nao ser que
indiquemos no texto, a temperatura adotada serd de 77 ~ 2.73K, a temperatura de fundo da
radiacao de corpo negro, em acordo com Dwek (1986).

Dada a funcao 7, (T"), a quantidade fracional de tempo que um grao gasta entre as tem-
peraturas T' e T + dT' é dada por:

dt

Tabs
1 B Tmin (T)
Tabs (dT/dt) “rp Tabs

Gp(T) dT =

R(T), (4.39)

Ge(T) = (4.40)

Nesta expressao supoe-se que T' < Typ(E) (ou seja, que a temperatura final do grao apds o
resfriamento é menor que sua temperatura de pico, apés absorver um f6ton). Uma outra maneira
de se visualizar esta condigao é considerar que F é maior que uma certa energia minima E,,;, (1),
obtida da equagoes 4.10 e 4.11 ao se substituir 7" por Ty. Se E < Ep,in(T), ndo hé contribuigao
para Gg(T).

Finalmente, Gg(T) deve ser ponderado sobre o espectro de fétons n,(E) para se obter a

funcao de distribuicao de temperatura final:

G(T) = Taps / Gg(T) na* Qus(E) ny(E) dE [K71. (4.41)
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4.4.2. Parametros Fisicos

Para a eficiéncia de absor¢ao Q4 do grafite, utilizamos como padrao aquelas encontradas nos
artigos de Draine & Lee (1984) e Weingartner & Draine (1999), conforme descrito no Capitulo
3.

Um exemplo de eficiéncia de absor¢ao dada por Draine pode ser visto na Figura 4.13. Nessa
figura, nés mostramos o comportamento da eficiéncia de absorcao para quatro graos de grafite

com rajos diversos, indo desde 10 A até 80 A.
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Figura 4.13 Eficiéncia de absorcao do grafite para alguns raios de grao, elaborado com base no
artigo de Draine & Lee 1984.

Os valores para eficiéncia de absorgao dos PAHs podem ser vistos na segao 4.2.3 deste capitulo.
Para a capacidade térmica do grafite, nds utilizamos a capacidade térmica dada por Markelov,
Volga & Buchnev (1973), vdlida para a faixa de temperaturas entre 10-2000 K. Esta relagao foi

retirada do artigo de Dwek et al. (1997) e é expressa por:

5 5
Corf(T) =22 x 107> " anT"/ Y b, T"  [erg K~ 'em ™, (4.42)
n=3 n=0

onde os coeficientes sdo dados por: {as,as,as} = {0.10273, 4.4354 x 1072, 2.2124 x 1074}, e
{bo, b1, ba, b3, by, bs} = {1.0003x 10712, 3.6909x10%, 1129.71, 30.4420, 1.2888x1072, 1.0x1074}.
Para calcular a capacidade térmica dos PAH’s, seguimos o artigo de Dwek et al (1997). Em

temperaturas superiores a 300 K, a capacidade térmica dos PAH’s pode ser calculada usando o
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método aditivo de grupo, descrito por Stein, Golden & Benson (1997). Neste método um PAH
é decomposto em quatro grupos carbonicos caracterizados pela composicao dos vizinhos mais
préximos. Vamos chamar estes grupos de A,B,C e D.

O numero de membros de cada grupo em um dado PAH néo é independente: algumas relagoes
simples podem ser derivadas envolvendo N, = N4+ Np+ N¢+ Np, o nimero total de carbonos
em um PAH, e o nimero de membros de cada grupo. Para um PAH totalmente hidrogenado, o
nimero de dtomos de hidrogénio é dado por Ny = /6N, (ver Omont 1986), e Ny = Ny pela
definicao de grupo.

A capacidade térmica de um dado PAH a temperatura T', Cpap(T), é entao calculada pela

técnica aditiva de grupos através da soma:
Cpan(T) = fuNACA(T) + NgCp(T) + NeCe(T) + NpCp(T) (4.43)

onde os N’s representam o numero de membros do grupo no PAH e fy representa o grau de
hidrogenagao do PAH (fy é igual a zero para um PAH totalmente ‘desidrogenado’). Seguindo
Stein, Golden & Benson (1997), nés admitimos que C¢ é igual a Cpg, e substituimos os valores
dos N’s na equagao para Cpam(T), dada para um PAH completamente hidrogenado (fg = 1):

6

6
N (CA—i-CB—QCD)—i-—(CD—CB)—i-CD (4.44)

Cpan(T) = N. [ .

Para valores suficientemente grandes de N., a capacidade térmica se iguala ao limite do
grafite.

A capacidade térmica dos vérios grupos na faixa de temperaturas entre 300 e 3000 K é dada
por Stein (1978) e Stein & Fahr (1985). Aos valores apresentados por Stein & Fahr (uma tabela
com onze valores para cada um dos grupos), nds ajustamos a estes valores um polinémio de grau
6.

Fazendo-se algumas substituicoes em alguns passos intermediarios, nds teremos a capacidade

térmica para os PAH’s como uma soma de polinémios de grau 6, a qual pode ser escrita da

seguinte maneira:
6 6 6
Cpan(T) = Ny anT" + N D buT" + Y T [Jmole™" K7V, (4.45)
n=0 n=0 n=0

onde os coeficientes sao dados por

{ag_g} = {27.8408, —0.11373, 2.2903 x 10~*, —2.02263 x 10~7, 9.27398 x 107!, —2.15391 x
10714, 2.00033 x 10718}

{bo_e} = {—18.64024, 0.1362, —1.92486 x 10~%, 1.47558 x 1077, —6.30645 x 10!, 1.40855 x
1074, —1.27792 x 10~18}
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{co_¢} = {—115.142, 0.50166, —8.67177 x 10~%, 7.35562 x 107, —3.32388 x 10719, 7.66823 x
10714, —7.09378 x 10718},

Desde que o método aditivo de grupos falha para temperaturas de PAH abaixo de ~ 300 K,
seguimos a indicagao de Dwek et al (1997); ajustamos o valor da capacidade térmica nesta faixa
de temperatura com os valores do grafite, ponderado-os de modo a unir suavemente estes valores
com aqueles calculados pelo método aditivo de grupos. Os valores resultantes (de acordo com

Dwek et al) para a capacidade térmica em erg K !, validos para T < 2000 K, sdao dados por:

10g10[Cpar (T)/Ne) = —21.26 + 3.1688 logyoT — 0.401894 (log1T)> (4.46)
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5. RESULTADOS E DISCUSSAQO

Antes de discutirmos os resultados de nosso trabalho, vamos rever os parametros dos nossos
modelos.

O modelo fiducial consiste de uma galdxia eliptica de massa Mg = 2 x 10 Mg e uma
taxa de formagao estelar (TFE) padrao (nsp = 1/2). O raio de core do halo foi escolhido com
rn, = 3.5 kpc, enquanto que o raio de maré da galdaxia estd situado em r; = 98 kpc. As condigoes
iniciais supoem uma protogaldxia inteiramente gasosa (M, = 0), com temperatura de gis em
Ty = 10* K, abundéancias quimicas primordiais e distribuicdo de densidade idéntica aquela do
halo escuro. Neste capitulo também empregamos um modelo com Mg = 10'2 M e r, = 7 kpc.
(4),
Scond(A) 1, Seona(A)T) = (1.0, 0.8, 0.8) para o silicio e (1.0, 0.5, 0.5) para o carbono. J& no Modelo

Utilizamos para testes dois modelos de producao de poeira. O Modelo B consiste de (6%,
A (o modelo fiducial de produgdo de poeira), os pardmetros adotados, (6% ,(A), deona(A4)!,
Seond(A)) = (1.0, 0.9, 0.9) para o silicio e (1.0, 0.7, 0.7) para o carbono, representam uma
produgio muito eficiente de poeira. Os parametros 0% ,(A), 61 .(A), e 611 (A) representam
a eficiéncia de condensacao do elemento A em ventos estelares, em supernovas de Tipo I e em
supernovas de Tipo II, respectivamente. No presente trabalho utilizamos apenas o Modelo A de
producao de poeira, pois é o mais eficiente.

Dividimos a poeira produzida em trés tipos basicos: grandes graos de silicatos e grafites,
pequenos graos de grafite e hidrocarbonetos aromaticos policiclicos (PAH’s).

Os silicatos em nosso modelo possuem massa molecular de 150 u.m.a. (o que corresponde a
formula quimica Mgy 7Feq35i04) e densidade pg; = 2.5g/cm3. Para o grafite adotamos uma
densidade pg,qf = 2.26g/cm?.

H4 dois parametros que utilizaremos para definir os PAH’s: o niimero de dtomos de carbono
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N¢ e o nimero de atomos de hidrogénio Ny. Um terceiro parametro é obtido a partir de N¢,
o raio do PAH, o qual é calculado pela relacdo apag(A) = 104/N./120).

Os valores de eficiéncia de absorgao Qups(a, A) e de espalhamento Qscqt(a, A) para os silicatos
e os grafites foram retirados dos artigos de Draine & Lee (1984) e Weingartner & Draine (1999).
Para os PAH’s, seguimos a nossa formulagao, descrita no capitulo 4. Consideramos a absorgao
verdadeira e o espalhamento causados pelos graos localizados no meio interestelar difuso e nas
nuvens moleculares, quando estamos falando sobre a extincao que o campo de radiagao sofre
devido aos graos de poeira.

Enquanto que nas nuvens moleculares os efeitos do espalhamento sdo considerados de um
modo préprio, dentro de um calculo de transferéncia radiativa em uma distribuicao esférica,
para o gas difuso adotamos um tratamento simplificado da transferéncia radiativa. Conside-
ramos apenas efeitos sobre o componente primario da radiagdo, que consiste da luz estelar,
principalmente no éptico-UV, das estrelas fora das nuvens moleculares e ignoramos a auto-
absorcao por poeira da radiagdo secundaria reirradiada por poeira principalmente no IV. Os
efeitos do espalhamento sao aproximados por meio de uma profundidade 6ptica efetiva, dada
pela média geométrica dos coeficientes de extingao total e de absorcao Tfff = To(74 + 75). De
fato, a opacidade relativamente baixa da poeira no IR, onde ocorre a reemissao por poeira,
implica que, na maior parte dos casos, o MIE ¢é transparente aos seus proprios fétons.

Para a distribui¢ao de tamanho de graos juntamente com o intervalo de raios considerados,
nos adotamos:

1) Grandes Graos de Silicato: n(a) o< a3, com 100 A < a <2500 A.

2) Grandes Graos de Grafite: n(a) o a=%?, com 100 A < a < 2500 A.

3) Pequenos Graos de Grafite: n(a) o< a™*, com 10 A < a < 100 A.

4) PAH’s: n(a) = dn/dN¢ o« N;*?°, com 24 < N¢ < 486.

Para os pequenos graos de grafite, utilizamos apenas 5 graos com os raios: 12.59 A, 19.95
A, 31.62 A, 50.12 A e 79.43 A. Estes raios correspondem a cinco intervalos logaritmicamente
espacados entre 10 A e 100 A. Para estes graos, consideramos um tratamento de flutuacoes de
temperaturas.

Iremos considerar os oito PAH’s pericondesados superaromaéticos de nossa biblioteca, desde
N¢ = 24 (o Coroneno) até N = 486. Também para os PAHs consideramos um tratamento de
flutuagoes de temperaturas

Vamos considerar que todo o silicio produzido pelo modelo seré encerrado em graos de sili-

catos. Do carbono disponivel para formar os graos, vamos considerar que 80% dele ird para a
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formacao dos grandes graos de grafite, 10% ira para a formagao de pequenos graos de grafite e
os 10% restantes irao para a formagao dos PAH’s.

Além da quantidade de poeira, da sua reparticao em silicatos, grafites e PAH’s, devemos
também especificar a distribuicao espacial de poeira para determinarmos adequadamente a curva
de extincao da galaxia e a distribuicao espectral da energia emergente. Isto foi discutido no
capitulo 3, na segao 3.8, a qual versava sobre os modelos de distribuicao de poeira.

A seguir, vamos mostrar alguns resultados que obtivemos com nosso modelo.

5.1. A EVOLUCAO DE GALAXIAS ELIPTICAS

Nesta sec¢ao, iremos avaliar os resultados do modelo quimiodindmico convoluido com o modelo
auto-consistente de absorcao e re-emissao de radiacdo por poeira, com a inclusao de nuvens
moleculares e espalhamento pelos graos.

A Figura 5.1 apresenta a SED (Spectral Energy Distribution) da galdxia fiducial de nosso
modelo, com idade de 0.3 Ganos, e em duas situagoes distintas. No painel da direita noés
aplicamos o tratamento de flutuacGes de temperatura para os pequenos graos de grafite e os
PAHs, enquanto que no painel da esquerda este tratamento nao foi feito.

Vamos agora analisar as caracteristicas importantes que podem ser observadas nos dois
painéis:

a) Painel da Esquerda - SEM Flutuagoes de Temperatura:

e Neste painel podemos constatar a auséncia do feature em 3.3 pum, o qual necessita de tem-

peraturas altas para os PAHs.

e A contribui¢do dos PAHs para a SED no infravermelho préximo é inexistente, pois sem

flutuacoes de temperatura eles nao alcancam temperaturas muito altas.

e Para os graos imersos no MIE; a emissao no infravermelho entre 7 ym e ~ 30 ym é dominada
pelos PAHs, que em equilibrio com o campo de radiacao estelar devem alcangar temperaturas

superiores aos dos demais graos.

a) Painel da Direita - COM Flutuacoes de Temperatura:

e Podemos constatar a presenca do feature em 3.3 um, devido as flutuagoes de temperatura

dos PAHs.

e Forte contribuicdo dos PAHs para o infravermelho préximo.
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e A emissdo devido aos pequenos graos de grafite em temperaturas transientes domina a

emissao dos graos entre a regiao que vai de 17 pm até 30 pm.
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Figura 5.1 SED da galdxia fiducial desde 3000 A até 1 mm. No painel da esquerda néo
utilizamos flutuagoes de temperatura (note a auséncia da linha de 3.3 pm); no painel da direita
ha flutuagoes de temperatura para os pequenos graos de grafite e os PAHs (note como suas
linhas sdo mais intensas). A linha tracejada longa indica a contribuigao das Nuvens Moleculares
para a SED; a linha pontilhada representa a contribuicao dos grandes graos - grafites e silicatos
com raio a > 100um - presentes no meio interestelar (MIE); a linha tracejada curta representa
os pequenos graos de grafite no MIE, com flutuacées térmicas e temperaturas em torno de
poucas centenas de graus Kelvin; a linha fina representa os PAHs do MIE, com flutuagoes de
temperatura, podendo alcangar transientemente 1500 K.

Podemos constatar que as flutuagoes de temperatura possuem um efeito dramético sobre a
forma da SED. Sem sua inclusao nos céalculos, a linha de 3.3 pm n&ao apareceria. Também as
flutuacoes de temperatura nos pequenos graos de grafite possuem uma contribuicao importante
para o continuo no infravermelho médio.

Mesmo com flutuagoes de temperatura, os features dos PAHs presentes na SED para \ 2

12.7pm sao produzidos preferencialmente nas Nuvens Moleculares. Para o painel da esquerda,
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onde nao ocorrem flutuacoes de temperatura, podemos dizer que os PAHs estdo em maior niimero
nas nuvens moleculares que no MIE, e também que alcancam maiores temperaturas de estado
estaciondrio 14 que no MIE.

Apesar de nao sofrerem flutuagoes de temperatura (pois nas Nuvens Moleculares a densidade
é muito alta), por estarem mais préximos da fonte de irradiagdo do que no MIE, os PAHs das
nuvens moleculares alcancam temperaturas de até 500 K.

Os fatos das linhas dos PAHs para A 2 12.7m serem produzidas preferencialmente em nuvens
moleculares tornam estas linhas excelentes indicadores das condicoes fisicas das nuvens molecu-
lares, quando elas sao detectadas. Particularmente, o feature em 16.4 pym parece ser mais intenso
nos estagios iniciais das galdaxias que em sua fase mais tardia, como veremos mais adiante.

Podemos concluir desta andlise que um modelo elaborado sem flutuacoes de temperatura se
apresenta como um modelo inconsistente. E que a linha em 3.3 um é o maior indicador deste
fato.

A seguir, vamos analisar o impacto do fator t,,. (o tempo de confinamento da estrela dentro
das Nuvens Moleculares) para a forma final da SED de nossas galaxias.

Na Figura 5.2, vemos a evolugao temporal (entre 0.03 Gano e 1 Gano) da SED de nossa
galdxia fiducial com o modelo fiducial de nuvens moleculares. Os parametros M,,. (a massa das
Nuvens Moleculares), . (o raio das Nuvens Moleculares), e t,,. (o tempo de confinamento da
estrela dentro das Nuvens Moleculares) assumem, para o modelo fiducial de nuvens, os valores
de M,,. = 10° Mg, "me = 15 pc e te = 50 Manos.

O que podemos observar na Figura 5.2 é que a intensidade da SED vai aumentando com o
passar do tempo (as estrelas vao abandonando as nuvens moleculares) e seu formato na regiao
do 6ptico/ultravioleta vai se alterando (se achatando).

O plato no visivel/infravermelho préximo que se forma completamente em tempos tardios (t
= 1 Gano) é devido ao aparecimento de gigantes vermelhas na populacao estelar.

A SED apresenta, em todas as idades, um minimo no infravermelho préximo/médio (observe
como o0 minimo vai caminhando de -~ 2um até cerca de «~ 5um, de 0.03 Gano até 1 Gano). Esta
regiao espectral é caracterizada pela emissao em bandas estreitas devidas aos PAH’s.

No painel com 0.03 Gano é interessante notar um pequeno “bump” que se forma no in-
fravermelh préximo e que depois aparentemente desaparece. Vamos voltar a falar sobre ele mais
adiante.

Na Figura 5.3 apresentamos a evolugao temporal (entre 0.03 Gano e 1 Gano) da SED de nossa

galdxia fiducial com o modelo de nuvens moleculares alterado. Para testar o impacto de t,,. (o

129



Capitulo 5. RESULTADOS E DISCUSSAO

TTH
11

IIIIII| T IIIIIII| T T TTTTIT T T TTTTIT T T TTTTTIE IIIIII| T IIIIIII| T T TTTTIT T T TTTTIT T T TTTTE
Lot t=0.03 Gyr t=0.1 Gyr
101!

1010

109®

i NEURALLLL IR RLLL B AL B
ool vl vl sl

108

107

IIII|_LL|,| L 111

AL, (Lg)

Lot t=0.3 Gyr t=1 Gyr

101t

1010

IIIIILL|,| IIIIILL|,| IIIIILL|,| NN

10°
M, = 10® M,

I|II||T|'| I|III|T|'| |I|II|'|T| |I|II|'|T| T TTTITH

108 r_ = 15 pc

107 t__= 50 M_Vl"

mc

0.1 1 10 100 10000.1 1 10 100 1000
A(pm)

Figura 5.2 Evolucdo do campo de radiacao da galaxia para o modelo fiducial de Nuvens Mo-
leculares, onde: M,,. é a massa das Nuvens Moleculares, r,,. é o raio das Nuvens Moleculares,
e tye € 0 tempo de confinamento da estrela dentro das Nuvens Moleculares. Para o modelo
fiducial de Nuvens Moleculares, temos que M,,. = 10° Mg, 7me = 15 pc, tme = 50 Manos.
Observe a diminuigao do ‘feature” em 3.3 pm com o passar do tempo.
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Figura 5.3 Evolucao do campo de radiagao da galdxia para o modelo de Nuvens Moleculares,
onde: M,,. = 10° Mg, Tme = 15 pc, time = 25 Manos. A linha tracejada indica a SED da galdxia
com o modelo fiducial de Nuvens Moleculares (M,,. = 10° Mg, rpme = 15 pe e tye = 50 Manos).
Observe a diminuicao do ‘feature“ em 3.3 um com o passar do tempo.
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tempo de confinamentos das estrelas nas nuvens moleculares) em nossos modelos, reduzimos seu
valor para t,,. = 25 Manos (lembrando que o valor fiducial é de t,,. = 50 Manos).

O que podemos observar é que até 0.3 Gano a emissao no ultravioleta/éptico/infravermelho
préximo fica bem superior ao do modelo fiducial. Isto era de se esperar, pois as estrelas deixam
as nuvens moleculares mais cedo, e com isso sua emissao é menos atenuada. Por outro lado, e
também como conseqiiéncia deste abandono “prematuro” das estrelas nas nuvens moleculares,
a emissao no infravermelho distante/submilimétrico também é bastante reduzida.

Um fato interessante é que para o modelo com t,,. = 25, as linhas dos PAHs entre 0.1-0.3
Gano ficam ligeiramente mais intensas, especialmente entre 3 pm e 10 um, o que aponta para
uma maior contribui¢do dos PAHs do meio interestelar para a SED.

Sobre o “bump” no infravermelho préximo que aparece no modelo com 0.03 Gano, conforme
comentamos anteriormente, ele parece inexistir no modelo com %,,. = 25.

Agora vamos alterar ainda mais o parametro t,,. e ver seu impacto sobre nossos modelos. O
resultado pode se visto na Figura 5.4, onde apresentamos a evolugao temporal (entre 0.03 Gano
e 1 Gano) da SED de nossa galdxia fiducial com o modelo de nuvens moleculares alterado, com
os valores dos demais parametros mantidos constantes (e iguais ao valor fiducial) e t,,. = 15
Manos.

Com relagao ao modelo fiducial, podemos constatar que o comportamento para o mod-
elo com t;,. = 15 é muito parecido com o do modelo com t,,. = 25, com a diferenga que a
emissdo no ultravioleta/6ptico/infravermelho ficou mais intensa, com a respectiva diminuigao
da emissao no infravermelho distante/submilimétrico, pelos motivos que ji comentamos anteri-
ormente. Também a emissdao dos PAHs aumentou um pouco, mewsmo com relagdo ao modelo
com t,,. = 25, o que nos faz concluir que este aumento de emissdao se deve aos PAHs do meio
interestelar. Com certeza o campo de radiacao interestelar médio ficou muito mais intenso, e
como conseqiiéncia os PAHs alcangam temperaturas mais altas.

Um fato curioso é que no modelo com t = 0.03 Ganos hd uma inversao entre os modelo
fiducial e aquele com t,,. = 15 Manos na intensidade da emissao em A 2 200um: o modelo
fiducial emite menos nesta faixa do espectro que o modelo com t,,. = 15. Isso pode significar
que a temperatura média nas nuvens moleculares diminui (na Figura 5.4 podemos ver que elas
possuem a maior contribuigdo para a emissao nesta regiao do espectro), portanto hé mais graos
frios contribuindo para esta regiao.

Sobre o “bump” no infravermelho préximo que aparece no modelo com 0.03 Gano, conforme

comentamos anteriormente, também neste modelo ele parece inexistir. Isso pode significar que
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Figura 5.4 Evolucao do campo de radiacao da galdxia para o modelo de Nuvens Moleculares,
onde: M. = 10° Mg, rme = 15 pc, tme = 15 Manos. A linha tracejada indica a SED da
galdxia com o modelo fiducial de Nuvens Moleculares (M,,. = 106 Mg, "me = 15 pc e tpme = 50
Manos).Observe a diminuigao do feature em 3.3 pm com o passar do tempo.
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ele possui uma origem nas nuvens moleculares, e muito provavelmente devido aos PAHs e/ou
aos pequenos graos de grafite.

Vamos analisar agora qual o impacto do parametro . (o raio das nuvens moleculares) sobre
os nossos modelos, na regiao do espectro que vai de 4um < A < 24um. Isto pode ser visto na
Figura 5.5, na qual mostramos os resultados para o modelo fiducial e os resultados para um
modelo com 7., = 10 pc.

Como a massa das nuvens moleculares nao é alterada, com a diminui¢do do raio da nu-

vem temos que hd um aumento da densidade. Como a densidade colunar de hidrogénio (Ng)

3

e a4 um aumento em Ny e conseqiiéntemente um aumento na

segue a relagdo Ny o< M./
profundidade 6ptica.

O modelo com 7, = 10 pc possui uma profundidade 6ptica bem maior. Para raios de nossa
galaxia fiducial entre 0.5kpc e 3kpc, e para uma idade de 0.3Gano, a profundidade éptica é
grande mesmo no infravermelho. Encontramos os valores Ay = 60, Aj500 = 303 e Ag = 7.8
(para o modelo com 7, = 15pc, os valores sao Ay = 28, Aj500 = 136 e A = 3.5).

Como a lei de extingdo depende da metalicidade, no sentido de que, com mais metais
disponiveis, mais graos sao produzidos para tempos mais tardios, a extin¢cao aumenta ainda
mais. Assim, em 1Gano temos Ay = 94, A1500 = 435 e Ax = 12 para as nuvens com 7, = 10pc,
e Ay =44, Ai500 = 195 e A = 5.9 para as nuvens com 7,,. = 15pc.

Para as trés idades podemos observar claramente a banda de absor¢ao do silicio em 9.7 pm.
Também em 18 um podemos perceber um outro feature de absorcao do silicio, embora ele seja
mais fraco.que o de 9.7 pym.

As linhas de 6.2 ym, 7.7 ym e 8.6 pum sdo produzidas no meio interestelar (devido principal-
mente as flutuacgoes de temperatura), e por isso praticamente nao sao afetadas pela diminuigao
de 7. J4 as linhas de 11.3 pm, 11.9 pym e 12.7 pm sao produzidas tanto no meio interestelar
quanto nas nuvens moleculares, e sdo afetadas. Ja as linhas de 16.4 yum em diante sao produzidas
principalmente nas nuvens moleculares (ver Figura 5.4), e elas sao fortenjmente afetadas.

A diminuicao na Densidade de Fluxo para o modelo de nuvens moleculares com 7,,. = 10 pc
pode ser explicada se considerarmos que ocorre uma auto-absor¢ao dentro das nuvens, por causa
do grande aumento na profundidade 6ptica, como dito anteriormente. Note-se que a diminuigao
é maior justamente para a regiao onde os features dos PAHs sdo produzidos principalmente
dentro das nuvens moleculares, ou seja, na regido com A\ 2 16um. E esta diferenca se acentua

com o envelhecimento da galdxia, ou seja, seu enriquecimento em metais.
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Figura 5.5 Influéncia de 7,,. (o raio das nuvens moleculares) sobre a evolu¢ao temporal da
Densidade de Fluxo (S,) na fase “Early” de nossa galdxia fiducial, na regiao do espectro entre 4
pm e 24 ym. A linha continua indica o nosso modelo fiducial de Nuvens Moleculares (M,,,. = 10°
Mg, rme = 15 pe, tme = 50 Manos), enquanto que a linha tracejada representa o modelo
com 7., = 10 pc, onde as nuvens moleculares sao mais densas. O modelo tracejado alcanga
intensidades menores devido ao efeito de alto-absor¢ao que ocorre dentro das préprias nuvens,
por causa dos PAHs.
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5.2. RADIOGALAXIAS COM EMISSAO SUBMILIMETRICA

Nesta secao consideramos os resultados de nosso modelo para Radiogaldxias (Mauro 2001).

Os resultados do primeiro survey sistematico no submilimétrico de radiogaldxias a altos
redshifts (1 < z < 5) foi apresentado por Archibald et al (2000). Esta amostragem de objetos
representa uma oportunidade para se determinar a evolucao de galdxias elipticas massivas a
altos redshifts.

De fato, Friaca & Terlevich (1999) forneceram fortes indicagoes de que as LBGs seriam as
contrapartes de esferéides no Universo local. Seria possivel que as galdxias elipticas massivas,
com o > 250 kms™! (como é o caso das radiogaldxias), seriam vistas como LBGs a altos
redshifts?

Contudo, este estudo das LBGs revelou que estes objetos a z ~ 3 seriam as contrapartes jovens
dos esferéides com 0.1L* < L < 3L* hoje em dia. Por outro lado, a observagao de radiogaldxias
vermelhas (e portanto velhas) a redshifts ~ 1.5 (Dunlop et al 1996; Spinrad et al 1997; Dunlop
1998) e o estudo com o modelo quimiodinamico das galdxias vermelhas a altos redshifts (Jimenez
et al 1999) revela que ao menos algumas elipticas mais brilhantes (Mp < —22) devem estar sendo
formadas a z ~ 5 ou a maiores redshifts. Isto nos leva a perguntar onde estariam as contrapartes
a altos redshifts das elipticas brilhantes de hoje em dia. E possivel que as elipticas jovens mais
brilhantes constituiriam a seqiiéncia a altas densidades colunares de poeira das LBGs. Elas
seriam “massive dusty starbursts”, relativamente fracos em “surveys” no éptico. De fato, um
esferéide em formacao deve se assemelhar a um “dusty starburst” (DSB) similar aos observados
pelo IRAS a baixos redshifts. H& alguns DSBs com luminosidades bolométricas de até 103
L. A baixos redshifts, tais DSBs ultra-luminosos sao frequentemente perdidos em buscas no
Optico, e foi preciso que a era IRAS fosse inaugurada para que esta populagdo de objetos fosse
reconhecida. Esta populagao provavelmente estaria sendo perdida nas buscas a altos redshifts
conduzidas do visivel e no infravermelho préximo. De fato, buscas muito profundas no sub-
mm conduzidas com o SCUBA sugerem que as amostras selecionadas opticamente podem estar
perdendo uma populagao considerdvel de DSBs a altos redshifts (Smail et al 1997; Ivison et al
1998; Blain et al 1999). Dentro do cenério em que os esferéides sao formados a altos redshifts,
o Universo a altos redshifts deve conter uma populacao de analogos super-luminosos dos DSBs
locais, visto que a rapida escala para enriquecimento em metais esperada para a formacao de uma
galaxia eliptica e da grande fracao de gas implicar um grande obscurecimento por poeira. Neste
caso, o melhor método para se descobrir esferéides em formacao a altos redshifts é detectar a

sua emissao de poeira aquecida por estrelas jovens, em 60— 100 pym “redshifted” para o sub-mm.
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E interessante observar que, dentro do modelo quimiodinamico, uma galaxia de alta massa
(e.g. Mg ~ 102 M) ndo parece apresentar extingdes por poeira muito maiores do que aquelas
do modelo fiducial (Mg ~ 2 x 1011 Mg). Como podemos ver na Figura 5.9 (segao 5.3, pagina
142), embora o modelo com 10'2 M, tenda a apresentar Ajs00 maior que o do modelo fiducial
(A1500 > 1 para 0.7 Gano da vida do modelo com 10'? M, enquanto o modelo fiducial apresenta

este valor de Ay509 durante apenas 0.5 Gano), a diferenga nao é muito notével.

Tabela 5.1 Magnitude, fluxo e cores éptico / submilimétrico de radiogaldxias amostradas da
literatura em ordem crescente de redshift. A primeira coluna mostra a identificacao da fonte, a
segunda coluna o redshift. A terceira coluna (Kj;,p,) nos déd a magnitude na banda K corrigida
por contaminagao devido a linhas de emissao. A quarta coluna nos déa a densidade de fluxo em
850 wm, enquanto que a tultima coluna nos dé as cores éptico / submilimétrico.

Fonte z Magnitude S, (850um) Lgs0m
Kiinha (mJY) L2.2um (1+2)
13C368 1.132 17.34 4.08 &£ 1.08 3.07 = 1.03
4C13.66 1.450 18.20 3.53 £096 2.97 &+ 148
6C0905+439 1.883 18.48 3.62 £ 0.89 3.01 £0.88
4C48.48 2.343 17.69 5.05 £1.05 1.21 +0.33
MG1016+058 2.765 19.3 2.40 £0.92 1.82 £+ 0.87
4C24.28 2.879 18.7 259 +£1.16 097 &£ 0.51
4C28.58 2.891 19.0 3.93 +£0.95 2.10 £ 0.60
6C1232+39 3.220 18.19 3.86 £ 0.72 0.78 £ 0.19
MG2141+192 3.592 19.37 4.61 £0.96 2.17 £ 0.56
6C0032+412  3.660 20.15 2.64 £1.20 2.24 +£1.17
4C60.07 3.788 19.3 1711 £1.33 6.78 £ 1.15
4C41.17 3.800 19.2 12.10 = 0.88 4.34 £ 0.72
8C1435+635  4.250 19.64 707 £0.76  3.32 £ 0.59
6C0140+326 4.410 20.1 3.33 £1.49 2.01 £0.95

A Tabela 5.1 nos mostra a magnitude, o fluxo e as cores éptico / submilimétrico de algumas
radiogaldxias amostradas da literatura, tendo como base os objetos da amostra de Archibald et
al (2000).

Se considerarmos a amostra de Archibald et al (2000), o presente modelo é particularmente
apto a reproduzir as cores submm - IV ([Lss0.m/ L2.2m/(142)] Para as suas radiogaldxias com z >
2 na faixa entre 0.78 4 0.19 e 4.34 & 0.72 (excluindo 4C6007 a z=3.788 e [Lss0um/ L2.2pm/(1+42))
= 6.78 £ 1.15). De fato, o modelo com Mg = 10'2 M, e caso B de producio de poeira preveé
[Lgsopm/ L2.2um(142)] entre 0.80 e 3.50, desde que o redshift de formacao da galdxia seja elevado

(zgr > 5). Como no caso das LBGs, a radiogaldxia dusty deve ser relativamente madura, com
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idade entre 0.2 e 2 Ganos.

Esta cor éptica / sub-milimétrica tem duas importantes caracteristicas: a) é independente

da cosmologia; b) as incertezas na corregao-k para a banda K é evitada ao se estimar a lu-

minosidade no comprimento de onda de repouso 2.2um/(1 + z). Assim, o denominador de

[Lgs0pm/ L2.2um/(142)] mede a luminosidade de partes mais azuis do espectro para maiores red-

shifts.

As Figuras 5.6, 5.7 e 5.8 mostram a evolugdo da cor éptica / sub-milimétrica [Lssoum /L2 2m/(142)]

prevista para o modelo fiducial e pelo modelo massivo com 102 M, (linhas pontilhada e continua,

respectivamente) para os redshifts das galdxias da Tabela 5.1 com z 2 2.
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Figura 5.6 Evolucdo de [Lssoum/L2.2um/(142))-
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O modelo massivo reproduz a cor 6ptica / sub-milimétrica de quase a totalidade das radio-
galdxias-fontes sub-milimétricas. Alguns objetos (6C0905+39) sao reproduzidos para idades do
modelo se estendendo sobre uma ampla faixa. Outros (4C48.28), quando o modelo esta em fases
avancadas de sua evolugao (t > 1 — 2 Ganos) ou (com menor probabilidade) quando é muito

jovem (¢t < 0.03 — 0.1 Gano).
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Figura 5.7 Evolucdo de [Lssoum/Lo.2yum/(142))-

Deste modo, o sucesso do nosso modelo em reproduzir as cores éptica / sub-milimétrica
sugere que as radiogaldxias-fontes submilimétricas séo elipticas com poeira e idades < 3 Ganos.

Um tnico objeto é discrepante. Trata-se de 4C60.07, que apresenta [Lgsoum/L2.2um/(1+2)] =
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Figura 5.8 Evolucio de [Lssoum/Lo.2ym/(142)]-
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6.78 + 1.15. Pode se tratar de uma eliptica jovem ainda mais massiva ou que nosso modelo de
poeira (distribuigao dos graos, pescrigbes para a formacao de poeira) tenham que ser modifi-
cados. Por outro lado, temos que estar atentos aos grandes erros envolvidos nas medidas no

submilimétrico e a possibilidade, nunca inteiramente afastada, de mas-identificagoes.

5.3. LYM AN BREAK GALAXIES

Uma das mais importantes janelas opticas para o Universo a altos redshifts provém da des-
coberta de galdxias com intensa formagao estelar utilizando a técnica da quebra do continuo de
Lyman(Steidel, Pettini & Hamilton 1995). Os fundamentos do método sao os seguintes: a SED
de galdxias com formacio estelar intensa é bastante plana a comprimentos de onda de 912 A (o
limite do continuo de Lyman) ao vermelho. A opacidade do meio intergaldtico a altos redshifts
(devido & densidade de coluna do HI presente na Lyman alpha Forest e em Lyman Limits
Systems) provoca uma redugao drastica (a quebra de Lyman = Lyman Break) a comprimentos
de onda mais ao azul de 912 A. Deste modo Steidel et al (1995) conceberam uma técnica para
detectar galdxias com formagao estelar a redshifts por volta de 3. Eles projetaram um conjunto
de filtros Uy, G e R de modo que, para uma galixia a um redshift ~ 3, U, caisse ao azul do
limite de Lyman (912 A no referencial de repouso da galdxia) e G imediatamente ao vermelho do
limite de Lyman. Ji G e R cairiam no ultravioleta ‘ladeando’ 1500 A antes de ser redshiftado.

Deste modo, um alto valor de U,, — G (assinalando a quebra de Lyman) e um pequeno G — R
(assinalando um espectro plano no ultravioleta, caracteristico de starburst) permitiria selecionar
candidatos a galaxias com formacao estelar intensa a altos redshifts, as assim chamadas Lyman
Break Galazies (LBGs). O critério de cores mais empregado, o chamado critério “marginal”, se-
leciona como LBG’s os objetos com G—R < 1.24 e U,—G > G— R+1.0, critérios freqiientemente
complementados por R < 25.5, de modo a garantir a completeza da amostra, e U, — G > 1.6,
de modo a maximizar o numero de galdxias na faixa de redshifts 2.7 < z < 3.4 (Steidel et al
1998). O chamado critério “robusto” utiliza U,, — G > G — R+ 1.5.

A confirmacao espectroscépica de que as LBGs do trabalho original de Steidel al (1995) eram
de fato starbursts a z ~ 3 foi apresentada por Steidel et al (1996). Atualmente, o nimero de
LBG’s supera a marca de 1000 objetos.

As LBGs ja foram estudadas com o auxilio do modelo quimiodindmico por Friaca & Terlevich
(1999). Verificou-se que a LBG DSF2237+4116 C2 é bem descrita pelo modelo fiducial de Friaga

& Terlevich (1998). Em particular, confirmou-se as estimativas de Pettini et all (1998) de que
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as LBGs estariam a apenas moderadas extingoes por poeira no UV. Além do mais, Friaga &
Terlevich (1999) sugeriram que as LBGs nao sao objetos demasiadamente jovens, tendo mais

provavelmente idades entre 0.2 e 2 Ganos.
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Figura 5.9 Evolucio da extincéo a 1500 A para o modelo fiducial de producéo de poeira, com
formagao estelar continuada até 1 Gano. As linhas finas horizontais denotam os valores de A1509
deduzidas por Pettini et al (1998) para a LBG DSF2237+116 C2, supondo a lei de atenuacao
de Calzetti (1998) - linha fina superior - e da Pequena Nuvem de Magalhaes - linha fina inferior.
A linha pontilhada indica a galdxia fiducial (Mg = 2 x 10! M), enquanto que a linha continua
representa uma galdxia com Mg = 1 x 10'? M.

O presente modelo auto-consistente utilizando poeira novamente confirma estas previsoes e
fornece valores para Ajsp, a extin¢do em 1500 A (Figura 5.9). O modelo fiducial com caso
B de producao de poeira fornece Ais99 = 0.47, 1.12 e 0.62 para as idades 0.1, 0.3 e 1 Gano,
respectivamente.

Para a DSF22374116 C2, Pettini et al (1998) encontraram, supondo formagcao estelar con-
tinuada por 10° anos, Ai500 = 0.75 e 1.58 supondo leis de atenuacdo da Pequena Nuvem de
Magalhaes (PNM) e de Calzetti (1997), respectivamente.

Os nossos resultados fornecem uma formacgao estelar continuada por um periodo mais longo,

tipicamente ~ 1 Gano. Se estivermos préximos ao maximo de produgao de poeira (t = 0.7

142



Capitulo 5. RESULTADOS E DISCUSSAO

Gano), obtemos uma lei de extingao intermedidria entre a da PNM e a de Calzetti.
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Figura 5.10 Evolugao da cor G — R para o modelo fiducial situado a diversos redshifts. A linha
fina horizontal assinala o limite G — R < 1.2 para o critério de sele¢ao por cor de LBG’s. A linha
pontilhada se refere ao redshift da LBG DSF2237+116 C2, bem ajustada pelo modelo fiducial
(Friaca & Terlevich 1999). Esta LBG possui G — R = 1.13.

O modelo fiducial prevé uma extingdo considerdvel (Ajs00 > 1 mag) durante durante boa
parte da evolugao da galdxia ((~ 0.5 Gano). Contudo esta extin¢ao é moderada (1.5 mag) e, além
disso, sido excluidas identificacoes das LBG’s com starbursts muito jovens (idade ~ 107 anos). No
caso de DSF2237+116 C2, para formacao estelar continuada durante 107 anos, Ai500 = 1.14 e
2.44, supondo respectivamente leis de atenuagao da Pequena Nuvem de Magalhaes e de Calzetti
(Pettini et al 1998). Também devemos lembrar que um starburst tao jovem seria inconsistente
com uma extingcao tao alta, pois nao haveria tempo para que a poeira tivesse se formado.

A Figura 5.10 mostra a evolugao da cor G — R para o modelo fiducial. O critério de cor para
selecao de LBG’s, G — R < 1.2, é satisfeito durante o primeiro Gano pelo modelo fiducial sempre
que ele se encontrar na faixa de redshifts 2.5 < z < 3.5 concentrando as LBG’s descobertas
pelos filtros U,, G R. Mesmo se o modelo fiducial estivesse a z = 3.7, ele seria selecionado

como LBG sobre uma porcao consideravel de sua evolugao. E interessante que as cor do modelo
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fiducial reproduz G — R = 1.13 de DSF2237+116 C2 (a z = 3.317) em t = 1.51 Gano, quando
Ai1s00 = 0.04. Neste caso, a cor relativamente vermelha desta LBG seria devido a uma populacao
estelar relativamente velha (¢ ~ 1.5 Ganos) e nao devido & presenca de poeira. Isto sugere que,
entre as LBG’s, mesmo as mais vermelhas, haja objetos nao s6 com moderada extingdo por
poeira, como também com praticamente nenhuma extingao por poeira.

Deste modo, as LBG’s nao tenderiam a ser fontes submilimétricas particularmente intensas.
De fato, ha poucas LBG’s detectadas no submilimétrico com o SCUBA, sendo a mais notével

destas West MMD11 (Chapman et al 2000).

5.4. GALAXIAS ULIRGs

Agora, vamos concentrar nossa aten¢do em galdxias ULIRGs. De acordo com Goldader et
al. (2002), esses objetos formam uma classe significativa dos objetos analisados no IRAS all-sky
survey. A luminosidade bolométrica dos ULIRGs, as galaxias com luminosidades infravermelhas
mais intensas, sao similares aquelas dos quasares selecionados opticamente. Um dos cenérios
possiveis é o de que os ULIRgs representam um estigio no "merger” de duas galdxias espirais
ricas em gés. Durante o "merger”, o gas molecular é direcionado para o nticleo, onde ele serve
de combustivel para um enorme surto de formagao estelar e, talvez, atividade de AGN também.
A poeira absorve e re-irradia a luz de estrelas jovens e/ou da AGN. E para complicar nossa
compreensao do fendmeno, a maior parte da atividade energética acontece na parte interna
da galdxia, em umas poucas centenas de parsecs, onde o pequeno tamanho angular e o meio
interestelar(ISM) quase que completamente opaco evitam uma visao de eventos que ocorrem no
ntcleo.

Como representantes das ULIRGs, vamos trabalhar com Arp 220. Ela é considerada o
arquétipo de galdxias infravermelhas ultraluminosas. Ela muito provavelmente é o resultado
de um "merger” recente entre duas galdxias ricas em gas.

Em nosso modelo para Arp 220, utilizamos o modelo quimiodindmico para uma galdxia com
Mg = 2 x 10" My. A massa atual para essa galdxia é Mg = 2.3 x 10! My, comparavel a
massa de Arp 220. Com respeito as nuvens moleculares, em nossos calculos temos o valor para
M, que é fixo em todas nossas simulacées, M,,. = 10° M. Adotamos o valor fiducial para
tme, tme = 50 Manos. e 7, = 15 pc. Além disso, como em todas nossas simulacoes, adotamos
Nyo = 1 € Ty, = 500 K.

Nossos ajustes para esse objeto podem ser vistos na Figura 5.11, onde utilizamos duas de-
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pendéncias em A para a eficiéncia de absor¢ao dos grandes graos, para a regiao do espectro

A > 100pm.
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Figura 5.11 As SED’s da galdxia de nosso modelo fiducial ajustado aos dados observacionais
encontrados na literatura para Arp 220. Utilizamos para a elaboragéo da figura uma galaxia com
massa de 2x 10 Mg. Asidades da galdxia do modelo sdo mostradas através da alternancia entre
linhas continuas (0.03 e 0.30 Gano) e tracejadas(0.10 e 1.00 Gano). Os dados Observacionais
foram retirados do NED (Nasa Extragalactic Database), Carico et al. (1988), Sanders et al.
(1988), Smith, Aitken, & Roche (1989), Carico et al. (1990), Wynn-Williams & Becklin(1993),
Rigopoulou, Lawrence, & Rowan-Robinson (1996), Klaas et al. (1997). No painel da esquerda
mostramos um ajuste com a biblioteca de graos de Draine & Lee (1984), na qual para grandes
grios (raio a > 100A) temos que Qbig < A72, com A > 100um. No painel da direita fizemos uma
alteracao neste comportamento dos grandes graos, fazendo com que Qpig < A~ 16, Note que o
ajuste para A > 200pum nao mais apresenta o deficit de um fator 3-4 que apresenta o modelo
que adotava Qp;g < A2

Nao esperamos que o nosso modelo ajuste os dados observacionais de Arp 220, mas antes
explore a semelhanca entre um grande esferéide em formacdo e um outro caso de formacao
estelar estelar violenta em grande escala, que é o das ULIRGS, e, que como, um grande esferéide
em formacao, trata-se de um “dusty starburt”. As diferencas, contudo, devem ser enfatizadas.

Uma grande eliptica em formagao deve ser antes um “clumpy merger”, com um grande nimero
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de pequenas sub-unidades em fusao, uma situagao, que, considerando a média do processo, é
bem descrita pelo modelo quimiodinamico. J4 uma ULIRG resulta de uma grande fusao de uma
galaxia de grande porte com uma forasteira rica em gés.

Por fim, a propria Arp 220 parece nao ser uma ULIRG tipica, porém, a mais bem estudada,
visto ser a ULIRG mais préxima de nés, a um redshift z=0.018126. Assim, Arp 220 possui
uma razao das features 6.2/7.7 um de 0.18, abaixo do valor tipico das ULIRGs, 0.25, que,
por sua vez é inferior & média das galaxias “starburt”, que é 0.30 (Lutz et al. 1998). Ela é
também extremamente obscurecida, sendo a que possui o Ay mais alto (Ay = 45) da amostra
de Rigopoulou et al. (1998). Isso é confirmado pelo estudo detalhado por Spoon et al. (2004)
dos perfis das features 6.2, 7.7, 8.6 e 11.3 um, que revelam que Arp 220 possui um continuo
subjacente as linhas dos PAHS com um obscurecimento ainda mais extremo do que o padrao da
galaxia IV obscurecida, NGC 4418.

Os dados na faixa de 100 pm a 2 mm sao relativamente independentes de detalhes do modelo
e de processos alimentando a ULIRG ou LIRG (Starburst ou AGN) e mais dependentes da fisica
dos graos. De fato, observagoes no submilimétrico indicam que se se ajusta a emissividade nessa
regido por uma lei ey oc BA\A~?, onde By é o espectro de corpo negro, entdo o 3 favorecido é
menor do que 2 (Archibald et al. 2002). Lembremo-nos de que [ provém da dependéncia do
coeficiente de absorcao com \, ou seja, Kgps X A~ 5.

Para os graos dos silicatos e grafites do Draine, kgps < Qaps < A2, na regido de 200 um a
1 mm. Agladze et al. (1996), a partir de experimentos de laboratério, favoreceu Qqps oc A~16
nessa regiao. Esta também é a dependéncia de Qs com A utilizada por Silva et al. (1998) para

A > 200pm em suas medidas para Arp 220.

5.5. LINHAS DE PAHs COMO SONDAS DE EVOLUCAO DE GALAXIAS

Nas galdxias com emiss@o no infravermelho, ou IRGs (=infrared galalazies), classe de objetos
incluindo as ULIRGs, as LIRGS, e galaxias starburst, o feature de PAH mais forte é, em geral
a feature a 7.7 um, e ela tem sido usada em varios tipos de diagnésticos de IRGs.

Nem sempre as linhas de PAH sao indicadoras diretas da taxa de formacao estelar. De fato,
as linhas de PAHs sao devidas & absorcao de radiagdo UV, que pode ser produzida tanto por
estrelas jovens, como por AGNs, como por estdgios avangados da evolucdo de estrelas velhas.

Assim, a razao linha/continuo L/C(7.7 wm) permite discernir entre LIRGs e ULIRGs ali-

mentadas por AGNs e por starbursts. A separagao entre as duas classes corresponde a L/C(7.7
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um)=1, as LIRGs abaixo desse valor correspondendo a alimentacdo por AGNs e acima por
Starbursts (Lutz et al. 1998). Além disso, hd uma tendéncia da razao L/C(7.7 um) com a
luminosidade no IV, no sentido de ULIRGs com maior luminosidade no IV possuirem menor
L/C(7.7 um), e assim, terem um maior peso de um AGN na alimentagdo da sua luminosidade
no IV.

A razao de fluxos das linhas 6.2 e 7.7 pm também é um importante indicador da natureza da
fonte de radiagao UV, AGN ou starburst. O valor tipico para galdxias “starburst”, é 0.30 en-
quanto para ULIRGs é 0.25 e tende a se reduzir quanto maior o peso de um AGN na alimentagao
da LIRG (Lutz et al. 1998).

Outras linhas indicam também a presenca de uma populaciao estelar, que, embora mais
antiga, contribui com um campo de radiagao no UV suficentemente intenso para produzir uma
emissao considerdvel dessas linhas. Trata-se, por exemplo, entre as features mais intensas, das
linhas a 11.3, 16.4 e 21.2 um. Tais linhas, contudo, nao tem sido utilizadas extensivamente para
diagnésticos de IRGs. Portanto, Guimaraes & Friaga (2006, doravante GF06) utilizaram a linha
11.3 wm em conjunto com a linha 7.7 ym como diagnédstico da evolucao de galaxias, visto que,
com a “Era Spitzer”, se tornam disponiveis observagoes de IRGs a altos redshifts (Yan et al.
2005, Elbaz et al. 2005, Marcillac et al. 2006). Utilizamos o modelo quimiodinamico para a
galdxia fiducial com Mg = 2 x 10" M,

Note que no modelo quimiodinamico, como a formacao estelar nao é cortada apds a ocorréncia
do vento galdctico, a formacao estelar continua mesmo em elipticas velhas, embora a uma taxa
bastante baixa. As estrelas formadas sdo dificilmente detectdveis no visivel, mas tém uma assi-
natura mais notavel no UV, e de, fato poderiam explicar o fato de que as elipticas se tornam mais
luminosas para \’s mais curtos do que 2000 A. A partir dos resultados do modelo quimiodinamico
(Friaga & Terlevich 1998), elipticas com maior metalicidade, embora sejam mais vermelhas em
cores no visivel-IV préximo, possuem um “UV upturn” mais acentuado, o que corresponde as
observagbes. Assim, sempre hd um campo de radiagdo UV presente, que teria como uma das
assinaturas a emissao de features de PAHs.

De fato, a motivacao para o trabalho de GF06 é dupla. Ao mesmo tempo que hd uma amostra
de IRGs a altos redshifts, ha observacoes de galdxias elipticas do Universo local apresenatando
fortes linhas de PAHs (Kaneda et al. 2005), com a linhas a 11.3 pum mais fortes que aquela a 7.7
pum, que pode mesmo estar ausente. Essa situacdo é excepcional, pois em geral temos para as
fontes IV cléssicas o inverso, com a razao de fluxos nas linhas F(7.7 um)/F(11.3 um) podendo

ser superior a 10 (Lutz et al. 1998, Roelfsema 1996). Note que a linha 7.7 um é devida a ligagoes
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C-C enquanto que a 11.3 pum é devida a ligagoes C-H. Isso é interpretado como uma variagao
nas condigoes fisicas locais, que promovem uma maior ou menor ionizagdo dos PAHs.

O fato de que as elipticas a z = 0 apresentam a linha de 11.3 um mais forte que a linha
de 7.7 wm indica que a consideracao da linha a 11.3 pm deve ser redobrada. Como o modelo
quimiodinamico prevé de um modo natural a presenca em elipticas de um campo de radiagao
UV intenso o suficiente na época atual para elas produzirem features de PAHs, GF06 calcularam
a evolugao das features a 7.7 e 11.3 wm de uma galdxia eliptica até a época atual.

As Figuras de 5.12 a 5.15 mostram o espectro no infravermelho médio (4-24 pm) para diversos
tempos, até a época atual (13 Ganos). As Figuras 5.12 e 5.13 apresentam a o espectro calculado
utilizando-se as se¢oes de choque para as linhas dos PAHs ionizados, enquanto que as Figuras
5.14 e 5.15 consideram PAHs neutros. Em todos os cdlculos nesse trabalho temos utilizado PAHs
ionizados, pois para a maior parte dos campos de radiagao considerados, a intensidade no UV
é suficiente para ionizar os PAHs. O emprego de PAHs neutros se deve a sugestao de Kaneda
et al. (2005) de que em galdxias elipticas no Universo local, os PAHs estejam neutros, pois a
intensidade da linha 11.3 pm, que é devida a uma ligacdo C-H, cresce quando o PAH é neutro,
enquanto que a feature a 7.7 um decresce.

Podemos ver, das Figuras 5.12 e 5.13, que para a evolucao inicial da galdxia, a linha 7.7 um é
bastante forte, sendo bem mais forte do que a da linha 11.3 ym. Para tempos mais tardios, a in-
tensidade da 7.7 um decresce bastante, e a da linha 11.3 um parece decrescer proporcionalmente,
porém, ela, em virtude da sua largura relativamente estreita, sempre permanece perfeitamente
visivel, acima do continuo, até a época atual.

Nas Figuras 5.14 e 5.15 podemos ver, que mesmo para o caso de PAHs neutros, que a linha
7.7 um é bastante intensa durante a evolugao incial da galaxia, sendo de intensidade comparavel
a da linha 11.3 gm. Porém, para tempos tardios, enquanto que a linha 7.7 um praticamente fica
imersa no continuo, a linha 11.3 um permanece bastante intensa, sendo facilmente identificavel
em z = 0. De fato, a detectabilidade da linha a 11.3 pum no tempo atual, para o caso de PAHs
neutros, é maior do que a da linha 7.7 um, para o caso de PAHs ionizados. Outra feature que
poderia ser importante é aquela 21.2 um, principalmente a redshifts mais elevados

Um ponto importante é que, embora a linha a 11.3 pum seja, em alguns casos, bem mais
fraca que a linha a 7.7 pum, ela sempre estd presente em qualquer tempo da evolucao da galixia,

mesmo quando a linha 7.7um estd praticamente ausente.
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Figura 5.12 Evolucao temporal inicial (“Early”) da Densidade de Fluxo para o modelo fiducial
de Nuvens Moleculares (M,,. = 10 Mg, rpme = 15kpc, e = 50Manos) com o caso fiducial
para os PAHs (PAHs ionizados). Observe a pouca variagao da linha de 11.3 ym com relagao ao
continuo. Ja a linha em 16.4 pym é uma das que possuem a maior variacao. Observe também
como o “feature em absor¢ao dos silicatos em 9.6 pm vai aos poucos escavando a SED naquela
regiao. Uma caracteristica interessante destas SEDs é que o continuo se apresenta crescente com
o aumento do comprimento de onda.
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Figura 5.13 Evolugao temporal tardia (“Late”) da Densidade de Fluxo para o modelo fiducial
de Nuvens Moleculares (M,,. = 10 Mg, rpme = 15kpc, e = 50Manos) com o caso fiducial
para os PAHs (PAHs ionizados). Observe novamente a pouca variagao da linha de 11.3 ym com
relagdo ao continuo. J4 a linha em 16.4 um sofre pouca variacdo. A depressdao em torno de
9.6 um vai se aplainando com o passar do tempo. Uma caracteristica interessante destas SEDs
é que, ao contrario da figura anterior, o continuo se apresenta decrescente com o aumento do
comprimento de onda.
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Figura 5.14 Evolucao temporal inicial (“Early”) da Densidade de Fluxo para o modelo fiducial
de Nuvens Moleculares (M,,. = 109 Mg, mme = 15kpe, tme = 50Manos), mas com um caso espe-
cial para os PAHs (PAHs neutros). Observe a pouca variagao da linha de 11.3 um com relacao
ao continuo. Ja a linha em 16.4 um é uma das que possuem a maior variagao. Também para as
SEDs com PAHs neutros, o continuo se apresenta crescente com o aumento do comprimento de
onda, como ocorria com os PAHs ionizados.

151



Capitulo 5. RESULTADOS E DISCUSSAO

6 8 10 12 14 16 18 20 22 6 8 10 12 14 16 18 20 22
%\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\ \\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\%
10 & -
= lE -
- = 3
0.1 .
Il E 3
g 001 & =
R i N
@) E E
&3 c 3
o 10k -
S8 1 é %
ko) = .
o 0.1 ¢ =
N F E
§ 0.01 & 3
&
e | |
o] El E
) g E
10 = E
w 01 E -
0.01 & 10.55 Gyr 13.0 Gyr =
7\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\ \\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\‘\\\7

6 8 10 12 14 16 18 20 22 6 8 10 12 14 16 18 20 22

A pm]

Figura 5.15 Evolugao temporal tardia (“Late”) da Densidade de Fluxo para o modelo fiducial
de Nuvens Moleculares (M, = 109 Mg, "me = 15kpe, tpme = 50Manos) mas com um caso
especial para os PAHs (PAHs neutros). O comportamento é bastante assmelhado com aquele
que acontecia com o modelo “Late” que utilizava PAHs ionizados. E aqui também o continuo se
apresenta decrescente com o aumento do comprimento de onda, ao contrario da figura anterior.
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A Figura de 5.16 mostra a evolugao das razoes L/C, ou seja, entre S, no pico da linha e do S,
do continuo subjacente para as features a 7.7 e 11.3 um, assim como a razao das razao entre fluxos
totais das linhas F(7.7 um)/F(11.3 um). Para o cdlculo da razao L/C, determinamos o continuo
conforme o procedimento especificado por Rigopulou et. al (1998): determinamos o continuo
em dois “pivot points”, um do lado vermelho da linha e outro do lado azul, e interpolamos o
continuo na linha entre estes dois pontos. No caso da linha 7.7 um, conforme sugestao de Lutz
(1998) utilizamos o continuo a 5.9 wm, proximo a asa vermelha da linha e o o continuo a 10.9
um, algo distante da linha, mas evitando a absorcaao do silicato a 9.6 ym. Para a linha a 11.3

”

pm, utilizamos o mesmo “pivot point” em 10.9 pum, e outro a 14.0 um, que evita, ao mesmo
tempo, as linhas 11.3 um e 16.4 um, assim como a larga absorcao do silicato a ~ 18um.

A evolucao da L/C(7.7 upm) mostra um grande decréscimo quando passa a época inicial
de intensa formacao estelar, sendo bastante pequena na época atual. Para o caso de PAHs
ionizados, essa linha ainda seria detectdvel para uma eliptica atual, como uma razao L/Cr 1.
Porém, para PAHs neutros seria indetectavel. J& a linha 11.3 um é bem mais promissora. Para
o caso de PAHs neutros, sua razao L/C sempre é bastante alta, mesmo na época atual. E,
mesmo para o caso de PAHs neutros, L/C= 1.6 em ¢ = 13 Ganos, sendo, inclusive, maior do
que a razao L/C da linha 7.7 pm. Deste modo, mesmo que a ionizagdo de PAHs predominasse
em elipticas, a linha 11.3 pum ainda seria a mais detectdvel.

A evolugao da razao F(7.7 pm)/F(11.3 pm) é mesmo mais dramética. Enquanto que, para o
caso de PAHs ionizados, esta razao permanece relativamente constante entre a época da formacao
da galdxia e os dias de hoje, no caso de PAHS neutros ela cai abruptamente apds os primeiros 3
Ganos de evolugao. De fato, a linha 7.7 um seria indetectavel nos dias de hoje. Nesse caso, ela
é relativamente forte durante a evolucao inicial da galdxia, e apds cai abruptamente. J&, para
o caso de PAHs ionizados, ela varia entre 5 e um pouco acima de 10, valores compativeis com
muitas fontes IV do Universo local. Para o caso de PAHs neutros, a evolugao dessa razao atinge,
para galdxias elipticas em z = 0 , valores muito baixos, consistentes com aqueles determinados
por Kaneda et al. (1998) para sua amostra de elipticas. Seria interessante comparar com
observagoes dessa razao a altos redshifts, mas para z > 2, a linha cai fora da cobertura espectral
dos instrumentos mais sensiveis. Contudo, hd uma determinacao pelo Sptizer, dessa linha para
fonte IRS 9, a um redshit z = 1.83. Inclusive, o redshift dessa IRG foi determinado pelas features
dos PAHs. A Figura 15.16 representa esse objeto por uma linha espessa estendendo-se de t = 0
(supondo-se que ele acabou de se formar) até t = 3.04 Ganos (que seria sua idade, admitindo-se

que se formou em z = 10). Vé-se que esse objeto ja possui uma razao F(7.7 yum)/F(11.3 pum)
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Figura 5.16 Evolucao temporal das linhas dos PAHs, desde a formacao da galdxia fiducial até
10 Ganos: as linhas continuas representam os PAHs ionizados, enquanto que as linhas tracejadas
indicam os PAHs neutros. No painel superior temos a razao da linha em 7.7 pym com relagao
ao continuo. No painel do meio temos a razao entre a linha em 11.3 pym e o continuo. No
painel inferior temos a razao entre os fluxos totais nas linhas de 7.7 ym e 11.3 pm, no qual as
linhas horizontais mostram os valores observacionais para algumas galaxias do universo local:
NGC 2974, NGC 3962 e NGC 4589, com as distancias respectivas de D=20.5 Mpc, D=21.7
Mpc, D=24.6 Mpc (Kaneda et al. 2005); e o objeto IRS 9 estd a um redshift z=1.83 (Yan et
al. 2005). Apenas no painel do meio, para a linha em 11.3 pum, temos que a razao é maior para
PAHs neutros que ionizados.
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relativamente baixa, mais proxima da sua curva evolutiva esperada para PAHs neutros do que
daquela para PAHs ionizados. Desse modo, em buscas profundas de IRGs, provavelmente a
linha de 11.3 um seja mais indicada do que a de 7.7 um.

A linha de 11.3 pm é, portanto, um importante sonda da evolugdo de galdxias, podendo ser
observada a altos redshifts, independentemente do grau de ionizagdo de PAHs. Sua producgao
exige temperaturas (ou transientes de temperatura) menores do que o da linha 7.7 um, e, que,
portanto, pode ser produzida em um ntumero maior de contextos astrofisicos.

Ela nao tem sido mais observada, contudo, porque, frequentemente, cai fora da faixa de
comprimentos de onda cobertos pelos spectrégrafos utilizados, e, essa situacao se torna mais
dificil para objetos a altos redshifts, onde ela seria particularmente ttil. Contudo, ela permite
que se abra uma janela de observacao para o Universo distante no futuro préximo, quando
estiver disponivel o observatério orbital Herschell. O espectrégrafo PACS, a bordo do Herschell
permitird espectroscopia na faixa 80 — 210um, que permitirad a deteccao da feature 11.3 um para

z > 6, exatamente uma das grandes fronteiras para as exploracoes em astronomia extragaldctica.
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A astromomia submilimétrica abriu uma importante janela para a observacao do Universo em
altos redshifts, pois uma galdxia jovem massiva, que tem maior probabillidade de deteccao em
observacoes profundas é, na realidade, uma “dusty starburst”. A emissao de poeira aquecida pela
populagao estelar jovem apresenta um pico no infravermelho distante (FIR, Far Infrared), ao
redor de 100 pm. Aproveitando-se da correcao-K negativa devido ao acentuado declive da SED
no lado vermelho do pico no FIR, as observagoes submilimétricas foram muito bem sucedidas
em detectar fontes galdcticas a redshifts acima de 2 (Dunlop, Cirasuolo, McLure 2006).

Do outro lado do pico da SED destes “dusty starburst”, a riqueza de espectro de linhas
dos PAHs faz do MIR (MIR = Medium Infrared) e da regiao entre o MIR e o FIR uma nova
janela para o universo a alto redshift (Guimaraes & Friaga 2006). De fato, a regido do MIR foi
investigada por geragoes sucessivas de observatérios orbitais, IRAS, ISO e Spitzer, e permitiu a
descoberta de fontes extremamente fracas no optico. E a deteccao de features no infravermelho
em 6 entre 8 fontes fracas a z ~ 2, metade das quais mais fracas do que R 2 25.5 mag, demonstra
o potencial de se usar a espectroscopia no MIR, especialmente as features dos PAHs para sondar
diretamente populagoes de objetos opticamente fracos, porém luminosos no infravermelho, a
altos redshifts (Yan et al. 2006).

Uma perspectiva fascinante é aberta pelo langamento proximo do observatério Herschell,
operando no FIR e no submilimétrico. Em particular, no espectrégrafo de média resolucao
PACS, a bordo do Herschell, sera realizada a espectroscopia na faixa de 80 ym a 210 pm,o que
permitird a observacao de features de PAHs com comprimentos de onda acima de 10 um para
galdxias com redshifts acima de 5. De especial interesse sera a observagao do feature a 11.3 pm,

para z > 6, e que serd uma importante sonda de “Terra Incégnita” do Universo antes da Epoca
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de Reionizagao.

Neste trabalho mostramos como os features a 7.7 pm e, em especial, aquele a 11.3 pm,
constituem sondas de evolucao de galdxias. Com o auxilio de um modelo quimiodinamico,
calculamos a distribuicdo dos PAHs no MIE de galdxias e sua evolugao.

Mostramos como o espectro emergente dos PAHs fornece a assinatura das propriedades das
nuvens moleculares que abrigam a formagao estelar, como o tempo de vida das nuvens e seu
raio. as razoes das linhas a 6.2 ym, 7.7 um, 8.6 pm, 11.3 ym e 12.7 pum sao tteis indicativos do
estagio de evolugdo da galaxia. as linhas abaixo de 10 pum sdo particularmente sensiveis a taxa
de formacao estelar, enquanto que aquelas acima de 10 ym também respondem & populagao
estelar geral.

Em trabalhos futuros iremos considerar outras linhas de PAHs néo abordadas aqui. Duas
features relativamente proeminentes a serem consideradas sao aquelas a 16.4 ym e 23.1 pm.
Como ambas sao originarias de ligagoes C-C, a sua proporc¢ao deve refletir antes a natureza dos
absorvedores (como a absorgao dos silicatos a 18 um) do que diferencas na natureza da fonte.

Alids, algo a ser incluido nas proximas versoes de nosso modelo é a absor¢ao por gelos, e, de
um modo mais importante, dos gelos de dgua. De fato, ha uma feature de absorcao importante
a 6.0 pm devido ao gelo de dgua, e que afeta a linha a 6.2 pm (Armus et al. 2004, Spoon et
al 2004). A razao de linha 6.2/7.7 ym é um indicador da presenca de dgua na fonte e/ou no
absorvedor da emissao dos PAHs.

Um outro aperfeicoamento do nosso modelo é a inclusao do célculo separado das abundancias
das diversas espécies graos devido ao carbono - grafite, carbono amorfo e PAHs. No seu estdgio
atual, nosso modelo calcula apenas a quantidade total de silicio em graos ou de carbono em
graos. O calculo separado de espécies, que poderia comegar como uma distingao entre graos de
carbono (grafite e carbono amorfo) permitiria uma estimativa mais confidvel da abundancia de
PAHs no MIE.

Devemos considerar com mais atencao a destruicdo seletiva dos PAHs néao sé por radiacao
ultravioleta extrema e raios-X moles, como também por choques de supernovas. De fato, este
mecanismo ja foi sugerido para explicar o deficit de emissao de PAHs em algumas galaxias
Starburt (O’Halloran et al. 2006). Desse modo, as linhas dos PAHs forneceriam diagndsticos
nao sé para abundancias quimicas e taxa de formacao estelar, como também para a freqiiéncia
de supernovas.

Também devemos modelizar sistemas menores, como as galdxias “Starburst” e as BCDs (Blue

Compact Dwarfs). A modelizacao desses sistemas é importante, pois eles seriam os andlogos a
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baixos redshifts das unidades galdcticas de baixa massa (~ 108 - 10° My), cujo “assembling”
dariam origem as primeiras galdxias. Como esses processos ocorreram a redshifts ~ 10 ou
maiores, em um meio intergaldctico nao-ionizado e opaco ao ultravioleta, as linhas dos PAHs
seriam as unicas features disponiveis para estas primeiras fontes protogaldcticas, extremamente
embebidas em poeira.

Para os silicatos, grafites e PAHs, pretendemos explorar outras distribui¢oes de tamanho de
graos, como a que deduzimos em um primeiro estagio a partir do Método da Regularizacao
de Tikhonov (MRT). Ele parece-nos muito promissor para a aplicagdo em altos redshifts pois,
em um ambiente bastante diverso do Universo local, esta parece ser uma escolha tao robusta
quanto adotar pura e simplesmente o modelo MRN (Mathis, Rumpl & Nordsieck 1977) para
distribui¢do de tamanho de graos. Além disso, a formulagdo do MRT nos permite acrescentar
muitos outros vinculos ao problema, de forma que ele se constitui num instrumento que pode
extrapolar em muito sua utilizagao primaria.

Para utilizar os PAHs ionizados de maneira mais consistente, pretendemos implementar uma
rotina que calcula a percentagem de PAHs no estado neutro e ionizado, tanto positiva quanto
negativamente, dependendo do campo de radiacao e das condigoes fisicas do meio no qual ele
estd imerso. Com este intuito, vamos nos basear nos trabalhos de Ruiterkamp et al.(2005) e
Weingartner & Draine (2001). Também ha uma pequena correcao para a eficiéncia de absorgao
dos PAHs ionizados na regiao entre 0.8 pum e 2.4 pm, publicada por Mattioda et al.(2005)
e baseada em dados experimentais, que também pretendemos implementar para aperfeicoar
nossos modelos.

Por fim, um modelo mais realista de PAH’s deveria levar em consideracao também o grau
de “desidrogenagao” dessas moléculas. Segundo Allamandola et al (1989), a taxa com a qual
um pequeno PAH (~ 20 dtomos de carbono) perde atomos de hidrogénio periféricos depende da
taxa de absor¢ao de fotons ultravioleta mais energéticos que 10 eV. Nao levamos este fator em
consideracao nos nossos modelos, o que com certeza € algo que vai afetar a eficiéncia de absorcao

e a capacidade térmica dos PAHs. Este é outro tépico no qual pretendemos trabalhar.
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APENDICE A

METODO DA REGULARIZACAO DE TIKHONOV

Para o célculo da distribui¢ao de tamanho de graos, tinhamos inicialmente a intencao de
implementar um algoritmo do Método da Méxima Entropia (MEM, em inglés) a fim de poder
calcular a distribuicao de tamanhos de graos para as nossas bibliotecas de Silicatos, Grafites e
PAHs.

Pensdvamos que os trabalhos de Kim et al. (1994), Kim & Martin (1995, 1996) e Clayton
et al. (2003) pudessem nos servir de guia para essa tarefa, mostrando os detalhes técnicos que
necessitdvamos para a correta implementacao do algoritmo, o que nao ocorreu.

Tentamos fazer uma busca mais ampla sobre o MEM, e encontramos varias referéncias sobre
o método em diversas areas, desde estatistica e computacao chegando até mesmo em geofisica,
medicina e linguistica. Em geral o método era aplicado no tratamento, reconstrucao e re-
cuperagao de imagens, seja em tomografia computadorizada e exames de eletroencefalograma
(EEG), seja em processamento e filtragem de sinais, andlise da dados astronémicos e recon-
strucao de imagens em radioastronomia. Todas as referéncias que encontramos ou eram por
demais especificas para uma determinada drea, de modo que sua adaptacao para nosso prob-
lema em particular seria por demais complexa, ou senao eram muito generalizadas, privando-nos
de detalhes técnicos necessdrios para sua correta implementacao.

Um fato que nos chamou a atengdo em nossas buscas foi o cardter um tanto dibio do
MEM para os mateméticos. Apesar desses métodos frequentemente funcionarem muito bem, os

matematicos ainda nao sabem muito bem o porqué disso acontecer. Refletindo sobre o ”status”
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do MEM dentro da matematica, podemos mencionar a seguinte afirmacao de Gian-Carlo Rota
(Indiscretes Thoughts, Birkhauser, Boston, MA, 1997): ” O principio da mdzima entropia é uma
das batatas quentes de nossos dias. Ele ainda nao rompeu o mundo da estatistica como fez a
Lei de Bayes, mas ninguém ainda saiu-se bem em encontrar uma justificativa para ele. Talvez
nos devamos fazer dele um dos axiomas da estatistica’.

Posteriormente, deparamo-nos com o trabalho de Zubko et al. (2004), o qual formalizava
melhor o trabalho que queriamos desenvolver, e apresentava ferramentas que pareciam ser mais
robustas e melhor documentadas que o MEM. Os autores utilizavam o chamado Método da
Regularizagao de Tikhonov (MRT), um método matemédtico bem estabelecido e desenvolvido
para resolver equacoes integrais de Fredholm de primeiro tipo, mal-condicionadas; justamente o
tipo de problema que terfamos de enfrentar para calcular a distribuicao de tamanho de graos.

O Método da Regularizagao de Tikhonov (MRT) possui algumas vantagens sobre o MEM:
além de precisar de um minimo de ”input” de informagao, ele nao assume uma forma paramétrica
para a solugao, ao contrario do que ocorre no MEM. Isso faz com que os resultados do MEM
possuam mais " BIAS” que o MRT. Além disso, no MRT n&o precisamos escolher um valor para o
parametro de ”cutoff” que regula a largura da distribuicao de tamanho de grao, o que acontece
no MEM.

As vantagens mencionadas acima, aliadas ao fato de que o MRT possui uma documentagao
muito mais expressiva e detalhada que o MEM nos fizeram optar por uma mudanca drastica na
maneira de se calcular a distribuicao de tamanho de graos.

O problema de céalculo da distribuicao de tamanho de graos pode ser formalizado da seguinte
maneira:

Seja fi(a)da a fungao distribui¢do de tamanho do grao, 7(\) a extin¢gdo média por compri-
mento de onda, Ny a densidade colunar de hidrogénio na linha de visada e Q¢.t(), a) a eficiéncia

de absor¢ao do grao de raio a no comprimento de onda A. Temos que:

ﬂ— Y wa’ a)lfi(a)da
vy =2 [ e Quir o

= Z/K()\,a)fi(a)da, (A1)
=1

onde K (), a) é chamado de kernel da equagao integral.
A equagao (1) é uma equagao integral de Fredholm de primeiro tipo, e sua solugdo é um

tipico problema inverso mal-condicionado.
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Na abordagem da regularizagao, prova-se rigorosamente que resolver a equagao (1) é equiv-

alente a minimizar o seguinte funcional suavizador (Zubko 1997, Zubko et al. 2004):

V[ (a)] = &4[F) (a)] + a®s[F*(a)], (A.2)

onde as duas partes sao (I) o funcional de discrepancia,

2
1 & | [ K(zj,a)F®(a)da — D(x;)
& (@ ()] = — 7 X A3
e (IT) o funcional estabilizante de Tikhonov, também chamado de estabilizador,
B,[F® ()] = / [F (a)]2 + BlAF® (a) /da)’da. (A4)

Temos que D(z;) sao os vinculos observacionais (no nosso caso, 7(\A)), o é um parametro de
regularizagdo (a > 0), # é um parametro de ajuste dimensional (5 > 0), w(z) é a fungdo peso e
np € o numero de dados a serem ajustados.

A solucéo é dada por F(® que minimiza iterativamente ¥ para um « que satisfaz a regra de

discrepancia:

@d[F(O‘)(a)] — (I,d[F(a:O)(a)] + i T [U(xj)r 7 (A.5)

onde o(x;) é a incerteza sobre D(x;).

Como parte da resolugao do problema de se encontrar o valor de o que minimiza o funcional
suavizador (equacao 2), implementamos duas rotinas para lidar com o célculo de matrizes e a
resolucao de sistema de equacoes lineares: o Método dos Gradientes Conjugados, cujo codigo
nos elaboramos a partir de indicagoes da literatura, e a Decomposicao em Valores Singulares de
uma matriz (SVD em inglés), sendo que esta tultima subrotina foi retirada de Numerical Recipes
in Fortran 77
(http://library.lanl.gov/numerical /bookfpdf.html).

A decomposicao de uma matriz em valores singulares é uma técnica muito util. Com ela
é possivel analisarmos o grau de singularidade de uma matriz e, em alguns casos, até mesmo
calcular a matriz inversa para uma matriz cujo determinante estd muito proximo de zero. Ela
também é o ponto de partida para a construcao de inversas para matrizes de determinante igual
a zero, as chamadas “pseudo-inversas”.

Um exemplo bastante ilustrativo da forca d o método da Decomposicao em Valores Singulares

pode ser visto na Figura A.1
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x10'®  Gaussian elimination Truncated SVD
2 -
4 —— TSVD solution
5t
1.5 - - Exact solution

Figura A.1 Duas solucoes numéricas para uma discretizagao 64 x 64 de um problema inverso,
uma Equacao Integral de Fredholm de Primeiro Tipo na forma Az = B. A parte esquerda
mostra a solugao calculada por meio do Método de Eliminacao Gaussiana com Pivoteamento
Parcial. A parte direita mostra a solugao através do Método de Decomposicdo em Valores
Singulares Truncada (TSVD, em inglés), juntamente com a solugao exata (linha tracejada).

Apés alguns percalgos e comportamentos erraticos por parte de nosso programa, descobrimos
que o algoritmo que utilizamos para calcular a Decomposicdo em Valores Singulares de uma
matriz estava incorreta e/ou era inadequada para resolver o nosso problema. Simplesmente a
tal subrotina nao conseguia fazer o que era descrito no livro.

Ap6s algumas buscas e testes razoavelmente exaustivos, conseguimos encontrar um conjunto
de rotinas que conseguia decompor a matriz com que trabalhdvamos em valores singulares.
As rotinas pertenciam ao Projeto LAPACK (Linear Algebra PACKage), uma livraria
de subrotinas numéricas de dlgebra linear elaboradas para alta performance em workstations,
computadores vetoriais e multiprocessadores com memoria compartilhada.

As subrotinas do LAPACK foram desenvolvidas para resolver sistemas de equagdes lineares
simultaneas, solugoes em minimos quadrados de sistemas de equagoes lineares, problemas de
auto-valores e problemas de valores singulares.

O que fizemos foi adicionar as subrotinas que necessitivamos do projeto LAPACK e com-
patibiliza-las com a estrutura geral do algoritmo que estdvamos construindo. Com isso, nosso

programa ganhou a adi¢ao de cerca de 20.000 (vinte mil) linhas de cédigo.
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Também fizemos alteragoes na maneira pela qual calculamos o valor de o e no nimero de
linhas de nossa matriz kernel. O algoritmo final que empregamos para resolver o problema é

melhor descrito como se segue:

Seja fi(a)da a fungao distribui¢do de tamanho do grao, 7(\) a extin¢gdo média por compri-
mento de onda, Ny a densidade colunar de hidrogénio na linha de visada e Qz¢(A, a) a eficiéncia

de absor¢ao do grao de raio a no comprimento de onda A. Temos que:

L)\) = Y a2 a laj)aa
NH —;/[T( Qeact()" )}fz( )d

= / K\ a)fi(a)da, (A.6)
=1

onde K (A, a) é chamado de kernel da equagao integral.

A equagao (1) é uma equagao integral de Fredholm de primeiro tipo, e sua solugdo é um
tipico problema inverso mal-condicionado.

Na abordagem da regularizagao, prova-se rigorosamente que resolver a equagao (1) é equiv-

alente a minimizar o seguinte funcional suavizador (Zubko 1997, Zubko et al. 2004):

U[F) (a)] = ®4[F ) (a)] + a®,[F*(a)], (A7)
onde as duas partes sao (I) o funcional de discrepancia,

2

2 z;,a)F®(a)da — D(x;
@d[F(O‘)(a)]Z%Z[fK( paf =D (A8)
=1 !

e (IT) o funcional estabilizante de Tikhonov, também chamado de estabilizador,

B[ (a)] = / [F) (a)]2 + BldF (a) /da]da. (A.9)

Temos que D(x;) sao os vinculos observacionais (no nosso caso, 7(\)), o é um parametro de
regularizagao (o > 0), # é um parametro de ajuste dimensional (5 > 0), w(z) é a fungao peso e
np € o numero de dados a serem ajustados.

A solucéo é dada por F(® que minimiza iterativamente ¥ para um « que satisfaz a regra de

discrepancia:

2P @) = #,fFe @) + L3 [2] (A.10)
d d np = w(ﬂ:j) ’ ‘
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onde o(x;) é a incerteza sobre D(x;).

A.1. CRITERIO DE REGULARIZACAO: CALCULO DE «

A resolucao de sistemas lineares mal-condicionados e problemas de minimos quadrados lin-
eares é uma tarefa frequente em analise numérica. Vamos considerar o sistema linear super-

determinado

b= Az +e, (A.11)

onde A é uma matrix myn (no nosso caso, m=725 linhas representando 725 comprimentos de
onda diferentes, enquanto que n=150 representa o ntimero de raios de graos que utilizaremos:
68 silicatos, 68 grafites e 14 PAHs), com m > n, b (curva de extin¢ao observacional) e e (erro
ou ruido) sao vetores de tamanho m, e x (nimero de graos por intervalo de raio) é um vetor
de tamanho n. A matriz A e o vetor b sdo conhecidos, e e é assumido como sendo um ruido
aleatdrio.

No vetor e nés incluimos como ruido as incertezas sobre a curva de extin¢ao e uma estimativa
do erro ao se discretizar uma integral.

De acordo com Golub & von Matt (1997), o Método de Gfrerer-Rauss determina o tal que

dar(a) == a®bT (AAT + al)73b = ||e||2. (A.12)

A primeira derivada de ¢gr(«) é dada por

bp(@) == 3a°bT A(ATA 4 oI) " ATD. (A.13)

Como tinhamos uma funcao de « e sua primeira derivada, seria muito facil aplicar o Método
de Newton-Raphson para obter iterativamente qual o valor de «. Foi isso que fizemos, sé que os
resultados que obtivemos nao faziam sentido: as iteragoes pareciam fugir do resultado verdadeiro,
isso quando nao havia um problema de convergéncia no calculo da inversa das matrizes...

Posteriormente, percebemos que a equacao que definia a derivada estava incorreta. Sua forma

real seria:

dp(a) == 3a?bT (AAT + al)™3b — 30°bT (AAT + oI)b. (A.14)
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Ainda restava o problema de se encontrar um critério de parada adequado para o cédlculo de
a. Fazer com que os residuos no Método de Newton-Raphson ficassem cada vez menores nao
seria adequado. Por isso empregamos o Principio da Discrepancia de Morozov. Ele estabelece
que o valor de « é escolhido de tal forma que a norma do residual b — Ax, iguala a norma do

termo do erro:

b — A(ATA + o) ' ATb||5 = ||e||2. (A.15)

Portanto, nosso critério de parada no Método de Newton-Raphson vai ser dado pela equagao
acima. Apesar dos percalcos, agora somos realmente capazes de calcular qual o melhor valor de

a que regulariza o problema que queremos tratar, ainda que de uma maneira um tanto grosseira.
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APENDICE B

PARAMETROS DAS CURVAS DE EXTINCAO
OBSERVACIONAIS

Um dos ingredientes bésicos para o calculo da distribuicao de tamanho de graos é a curva de
extincao que deveremos usar como padrao para o ajuste de nosso modelo de poeira. Precisamos
de uma boa amostra de curvas de extin¢ao calculadas para estrelas em varios ambientes e com
diferentes niveis de avermelhamento. Para tanto, utilizamo-nos do trabalho de Gordon et al.
(2003), os quais estimaram as curvas para 45 estrelas na Pequena e Grande Nuvem de Magalhaes.

Essas estrelas possuiam diferentes niveis de avermelhamento, sendo que a forma da curva de

extingao foi representada segundo a parametrizagao de Fitzpatrick & Massa (1990):

E(xz-V)/E(B-V)=C+ Cex+ C3D(z,v,z0) + C4F(z), (B.1)
onde z = \71,
72
D = B.2
(xa'YaxO) (.’I,‘2 — 1'02)2 +(I,'2")/2’ ( )
F(x) = 0.5392(z — 5.9)% 4+ 0.05644(z — 5.9)3 (B.3)

para x > 5.9 e F(z) =0 para = < 5.9.
Todos os parametros utilizados sdo mostrados no artigo de Gordon et al. (2003) com os seus

respectivos erros. Portanto também temos que calcular a propagacao desses erros.
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Sejam as seguintes relagoes:

Ai(C1,C2,C3,Cy,0,7) = C1 + Cox 4+ C3D(x, 7, x0) + CoF(x), (B.4)
A (A

AN = 1 )Av + Ay. (B.5)
Ry

Calculando a propagagao dos erros teremos:

4aox?(2? — 202) 2 —2q* 2
2 _ 2 0 0 2 B 2
(a,00)° = Cs ([(x2 —20?)? + :c2'y?]2> Ozo” + ([(952 2022 + x272]2> (09)7| +
+(06,)* +2°(0¢,)? + F?(2)(0¢,)* + D*(2,7,20) (0c5)* (B.6)
Ap\2 A Ay 2 A \? 12
2 2 2
(UA(/\)) = (R—V) oA, + <—RV2 > 0°Ry + (R—V + 1) o AV] (B.7)

A Figura B.1 nos mostra um tipo de curva de extingao que utilizaremos para tentar calcular a
distribuicao de tamanho de graos. Ela foi ajustada em acordo com os parametros de Fitizpatick
& Massa encontrados no artigo de Gordon et al. (2003). Os erros foram calculados de acordo
com as equacoes B.6 e B.7.

Todas as curvas apresentadas no trabalho de Gordon e colaboradores estdo limitadas a uma
faixa de frequéncia que vai desde 2.198 um até 1160 A . Mas ainda necessitamos de curvas
de extingao confidveis para baixos comprimentos de onda (abaixo de 1200 As), no ultravioleta.
Esta regiao vai ter grande peso na determinacao da distribuicdo de tamanho dos PAHs, e por
isso nossa urgéncia em emprega-las nos nossos modelos.

Felizmente encontramos um artigo que pode nos ajudar a determinar mais adequadamente o
impacto dos PAHs sobre a curva de extingao de nosso modelo. Trata-se do trabalho de Sasseen
et al. (2002), onde eles calcularam uma curva de extingdo média no ultravioleta distante (FUV),
na regido que vai desde 900 A até 1200 A. Esta curva complementa os dados que ja dispomos
de Gordon e colaboradores, e com isso vamos poder analisar uma regiao onde a contribuicao dos

PAHs supera em muito a dos outros componentes de nosso modelo de poeira.
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20 T T T T T T T T
L Sk -69 210 J
E(B-V) = 0.41 +0.028
| R, = 3.32 £0.12 I
15 [~ N(HD) /A(V) = (7.35 +1.93)x102! —
= 10 [~ I
|
=) L i
= = -
=
= L i
,\\/\/ L -
= 5 — |
o _
-5 1 | 1 I | 1 1 | 1 1 | 1

Figura B.1 Curva de extincao com as incertezas associadas para uma estrela localizada na
Grande Nuvem de Magalhaes. Apesar de possuir Rv tipico do Meio Interestelar Difuso, a
estrela é fortemente avermelhada (Gordon et al. 2003).
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Baixar livros de Literatura de Cordel
Baixar livros de Literatura Infantil
Baixar livros de Matematica

Baixar livros de Medicina

Baixar livros de Medicina Veterinaria
Baixar livros de Meio Ambiente
Baixar livros de Meteorologia
Baixar Monografias e TCC

Baixar livros Multidisciplinar

Baixar livros de Musica
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Baixar livros de Quimica

Baixar livros de Saude Coletiva
Baixar livros de Servico Social
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