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Resumo

A radiagdo de objetos estelares que possuem um envoltério pode sofrer um
significativo reprocessamento pelo material circunstelar. Para investigar a natureza do
objeto central, e também do envoltério, é necessdria uma ferramenta tedrica capaz de
modelar, de forma satisfatdria, o transporte da radiagfo. Neste trabalho, apresentamos um
c6digo de Monte Carlo que trata o transporte radiativo da luz polarizada em meios
materiais diversos, capaz de simular vérios tipos de observagdes: polarimetria, espectro-
polarimetria, imageamento, fotometria e espectroscopia.

O cbdigo foi desenvolvido visando trés aplicacdes distintas. A primeira foi a
solugdo do transporte radiativo em meios com elétrons livres. A segunda aplicagio foi o
estudo do transporte radiativo em linhas ressonantes formadas em ventos estelares. A
terceira aplicag@io foi a resolugio do transporte radiativo e do equilibrio radiativo em
meios com grios de poeira.

Neste trabalho, aplicamos o cédigo para o estudo de duas sitnagdes: a formacio
de linhas ressonantes em ventos estelares esféricos e o transporte radiativo em envoltérios
circunstelares com poeira.

No estudo da formagdo de linhas ressonantes, foram sistematizados os efeitos dos
parimetros do vento (lei de velocidades, profundidade 6ptica, velocidade térmica, etc.)
nos observiveis. Dentre os resultados apresentados, destacamos resultados inéditos para o
perfil de brilho e polarizac¢do do vento e para mapas de linha, que simulam observacgdes
espectropolarimétricas de diferentes partes do vento.

A principal aplica¢fio do cidigo deu-se com o estudo do transporte radiativo e do
equilibrio radiativo em envoltdrios circunstelares com poeira. Foram estudados os efeitos
dos tamanhos dos grios de poeira na distribui¢io espectral de energia de envoltbrios
esféricos. Introduzimos o conceito de escalonamento aproximado, que revela importantes
simetrias na emissdo no infravermelho de envoltérios com diferentes tamanhos de grao e
suas conseqiiéncias para a distribuico espectral de energia. Mostramos que, em determi-
nadas circunsténcias, as distribuigdes espectrais de energia de modelos com tamanhos de
grio diferentes podem ser praticamente indistingiifveis entre si, o que tem conseqiincias
observacionais importantes. O conceito de escalonamento aproximado mostrou-se muito
Gtil para sistematizar uma grande grade de modelos.

Finalmente, estudamos a polarizagfio de envoltdrios circunstelares axi-simétricos.
Nesse estudo, investigamos os efeitos na polarizacio das propriedades épticas dos graos,
da profundidade éptica e da emissdo térmica do envoltdrio. Desenvolvemos um modelo
semi-analitico que calcula, de forma satisfatéria, a polarizagio de envoltdrios optica-
mente finos. Mostramos que a polarizacfio, a0 contrrio da distribui¢do especiral de
energia, pode ser um importante vinculo para o tamanho dos grios de poeira. Nosso
estudo evidencia a importincia de observacdes simultineas tanto da polarizagdo quanto
da distribui¢fio espectral de energia no estudo de envoltérios circunstelares com poeira.
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Abstract

The radiation of stellar objects surrounded by an envelope can undergo significant
reprocessing by the circumstellar material. To investigate the nature of the central object,
and also of the envelope, it is necessary a theoretical tool capable of modeling, in a
satisfactory way, the radiative transfer. In this work, we present a Monte Carlo code
which treats the radiative transfer of the polarized light in several media, which is able to
simulate several kinds of observation: polarimetry, espectropolarimetry, imaging,
photometry and spectroscopy.

The code was developed aiming at three different applications. The first was the
solution of the radiative transfer in electronic clouds. The second one was the study of the
radiative transfer of resonant lines in stellar winds. The third one was the solution of the
radiative transfer coupled to the radiative equilibrium in dusty environments.

In this work, we show the application of the code to two situations: resonant line
formation in spherical stellar winds and the radiative transfer in dusty circumstellar
envelopes.

In the study of the resonant line formation we examine the effects of the wind
parameters (velocity law, optical depth, thermal velocity, etc.) on the observables.
Among the results shown, we highlight new results for the envelope brightness and
polarization profiles and for line maps, which simulate spectropolarimetric observations
of different parts of the wind.

The main application of the code was the study of the radiative transfer and
radiative equilibrium in dusty circumstellar envelopes. We studied the effects of the dust
grain size on the energy spectral distribution of spherical envelopes. We introduced the
concept of approximate scaling, which reveals important symmetries on the infrared
emission of envelopes with different grain sizes and their consequences to the spectral
energy distribution. We showed that, in some cases, the spectral energy distribution of
models with differently sized grains can be practically indistinguishable, a result with
important observational consequences. The concept of approximate scaling was very
useful to systematize a large model grid.

Finally, we studied the polarization of circumstellar axi-symmetric envelopes. In
this study, we investigated the effects on the polarization of the grain optical properties,
of the optical depth and of the envelope thermal emission. We developed a semi-
analytical model that calculates, in a satisfactory way, the polarization for optically thin
envelopes. We showed that the polarization, in contrast with the spectral energy distribu-
tion, can be useful to constrain the size of dust grains. Our study brings to evidence the
importance of simultaneous observations of the polarization and spectral energy
distribution on the study of circumstellar envelopes with dust.
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Resumo*

La radiado de stelobjektoj posedantaj Cirkaitavolon povas esti konsiderinde
reprocezita de la Cirkaiistela materio. Por la esplorado de la centra objekto, kaj ankaii de
la &irkaiitavolo, necesas teoria ilo kapabla je la gusta modelado de la radiadotransporto.
En tiu &i laboro, ni prezentas kodon de Monte Carlo, kiu traktas la radiadotransporton de
la polarigita lumo tra multnombraj materialoj, kapabla je la simulado de pluraj observoj
pere de polarimetrio, spektropolarimetrio, bildakiro, fotometrio kaj spektroskopio.

La kodo estis konstruita cele al tri apartaj aferoj. La unua estis la studo pri la
radiadotransporto tra medioj havantaj liberajn elektronojn. La dua uzo de la kodo estas la
radiadotransporto en stelventoj, pere de kiu ni celas modeli la formadon de resonancaj
linioj, atomaj ail jonaj, en la vento. La tria uzo rilatas al la radiadotransporto kaj radiada
ekvilibro en medioj havantaj polvajn grajnojn.

En tiu laboro, ni montras la uzo de la kodo por du el tiuj celoj: la formado de
resonancaj linioj en sfersimetriaj stelventoj kaj la radiadotransporto en <irkalistelaj
&irkatitavoloj havantaj polvon.

En la studo de la formado de resonancaj linioj, ni sistemigas la efikojn de la
parametroj de I’vento (rapido-lego, vida dikeco, termika rapido, ktp.) en la observeblajoj.
Inter la prezentataj rezultoj, ni mencias originajn rezultojn por la profilo de brilo kaj
polarize de la vento kaj por mapoj de linioj, kiuj simulas spektropolarimetriaj observoj de
apartaj regionoj de la vento.

La &efa uzo de la kodo rilatas al la studo de la radiadotransporto kaj radiada
ekvilibro en tavoloj havantaj polvon. Studitis la efikoj de la grando de la polvaj grajnoj en
la spekira energidistribuo de sfersimetriaj irkatitavoloj. Ni enkondukis la nocion pri
aproksima skaligo, kiu montras gravajn simetriregulojn en la infraruga emisiado de
girkatitavoloj havantaj grajnojn kun pluraj grandoj kaj ties efikojn en la spektra
energidistribuo. Ni montras, ke en kelkaj cirkonstancoj, la spektraj energidistribucj de
plurgrandgrajnaj modeloj ne facile distingeblas inter si. Tio havas gravajn observaj
sekvojn. La nocio pri aproksima skaligo montris sin tre efika je la sistemigado de
ampleksa aro da modeloj.

Finfine, ni studis la polarizo de aksosimetriaj Girkatistelaj €irkalitavoloj. En tiu
studo, ni esploris la efikojn en la polarizo de la optikaj proprecoj de la grajnoj, de la vida
dikeco kaj de la termika emisio de la &irkaiitavolo. Ni konstruis duonalizan modelon kiu
kalkulas la polarizon de optike maldikaj Eirkaitavoloj. Ni montras, ke la polarizo,
kontraiie de la spekira energidistribuo, povas esti grava reteno por la grando de la polvaj
grajnoj. Nia studo montras la gravecon de observojn kiuj samtempe konsideras la
polarizon kaj la spektran energidistribuon en la esplorado pri polvhavaj Cirkatistelaj
&irkaiitavoloj.

" Este texto est4 escrito em esperanto, conforme a resolugio 8C/DR/116 da UNESCO que apoia o uso dessa
lingua na ciéncia, educagio € cultura.
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Resumo

Capitulo 1

Introducao

Esta tese trata do transporte radiativo da luz
polarizada em envoltdrios estelares, usando o método de
Monte Carlo. Neste capitulo, sdo apresentados alguns dos
principais conceitos tedricos que fundamentam este trabalho.

Na secdo 1.2, apresentamos uma breve revisao
sobre ventos estelares e sobre os principais indicadores de
perda de massa por estrelas: perfis P Cygni, linhas de
emissio, emissfo livre-livre, linhas moleculares e emissao
térmica por poeira circunstelar.

Na se¢fio 1.3, revisamos as principais propriedades
dos envoltérios de estrelas evoluidas de baixa massa e, na
secdo 1.4, descrevemos brevemente algumas classes de
estrelas massivas evoluidas.

Alguns conceitos bdsicos da teoria de transporte
radiativo sdo introduzidos na secfio 1.5. A secdo seguinte
trata do formalismo para a descricio da luz polarizada,
através dos parametros de Stokes.
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1.1. Apresentacdo

A radiacio eletromagnética € a principal e, em geral, a dnica fonte de informacéo
sobre os corpos celestes. Para que informagSes sobre o objeto celeste em estudo possam
ser obtidas, faz-se necessdria a compreens3o dos processos que deram origem a radiagio
observada, bem como da modificacio dessa radiagdo quando ela atravessa o meio
presente entre o corpo celeste e o observador. As modifica¢des da radiagdo eletromagné-
tica através da sua interacfio com a matéria sfo o objeto de estudo da teoria de transporte
radiativo ou transferéncia radiativa.

Existem indmeros métodos para resolver o problema da transferéncia radiativa.
Somente situacSes muito simples podem ser resolvidas analiticamente; para situagGes um
pouco mais complexas, existem métodos semi-analiticos, que partem de algumas
aproximag@es. Com o aumento da complexidade dos problemas estudados, fruto da
necessidade de explicarem-se observacdes cada vez mais detalhadas, faz-se necesséria a
utilizacdo de métodos numéricos, nos quais as equagdes do transporte radiativo sio
integradas numericamente. Via de regra, porém, tais métodos também utilizam aproxima-
¢es importantes para tornar a solugdo factivel, e nfio sdo capazes, muitas vezes, de
resolver problemas mais gerais. Exemplos de situagdes que nfo sdo tratadas por esses
métodos (ou o sdo com dificuldade) sdo envoltérios circunstelares nio esfericamente
simétricos, sistemas bindrios, meios ndo homogéneos, etc.

Para tais situagdes complexas, em que uma solu¢o analitica ou numérica ndo é
possivel, o método de Monte Carlo aparece como uma alternativa muito atraente, que tem
provado ser uma ferramenta muito poderosa para a andlise dos mais variados sistemas
fisicos. Apesar dessa habilidade, o método de Monte Carlo nao foi, historicamente, muito
usado em astrofisica, e a razdo € que o codigo exige uma quantidade de computagio
muito grande, 0 que somente se tornou possivel recentemente. Nos 1dltimos anos, o
método tem sido empregado, com relevantes resultados cientificos, em vdrias situagdes
astrofisicas, particularmente na solugio do transporte radiativo.

Neste trabalho, o método de Monte Carlo € utilizado para resolver o transporte
radiativo em envoltérios estelares. O c6digo desenvolvido é aplicado no estudo de trés
situacdes distintas: o transporte radiativo em envoltérios eletrdnicos de estrelas quentes, o
equilibrio radiativo em envoltérios circunstelares com poeira ¢ a formagéo de linhas
ressonantes em ventos estelares.

No que segue, fazemos uma sucinta revisio, dado o escopo deste capitulo
introdutério, de alguns conceitos que fundamentam o tema desenvolvido neste trabalho.

1.2. Ventos Estelares

Existem evidéncias observacionais acumuladas que indicam a existéncia de um
envoltério de matéria em torno de estrelas (ou sistemas estelares) dos mais variados tipos,
desde estrelas jovens (estrelas T Tauri, por exemplo), até estrelas em fase final de
evolucdo. Em muitos casos, o envoltério pode ser detectado diretamente, pois a estrela
estd préxima o suficiente para que seu envoltério possa ser angularmente resolvido. Nos
casos para os quais o envoltdrio pode ser estudado em detalhes por imageamento direto,
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tais observagdes revelam, muitas vezes, uma incrivel complexidade morfologica. Um
bom exemplo € a estrela 77 Carina, uma varidvel . luminosa azul que apresenta um
envoltério bipolar estendido que tem sido, recentemente, alvo de observagdes detalhadas.
Sdo detectados, por imageamento direto, envoltérios de estrelas gigantes e supergigantes
proximas, nebulosas planetérias, restos de supernovas e vdrias classes de objetos estelares
jovens. Na grande maioria dos casos, entretanto, o envoltdrio ndo pode ser observado
diretamente e sua presencga deve ser inferida através da modificag@o da radiagdo estelar
que € imposta pelo material circunstelar.

A presenga de um envoltério de matéria em torno de uma estrela pressupde a
existéncia de um processo que “carregue” a matéria estelar para longe da estrela. Mas
precisamente, deve existir um processo que, de alguma forma, transfira energia cinética
para o material da fotosfera estelar, acelerando-o para fora. Este processo leva a formacao
do chamado vento estelar, associado ao fendmeno de perda de massa estelar. Uma exce-
lente referéncia para ventos estelares € o livro de Lamers e Cassinelli (1999).

Os pardmetros mais importantes de um vento, que se procuram determinar a partir
das observagdes, s@o a taxa de perda de massa, M 1, e a velocidade terminal, v»_,
definida como a velocidade do material a uma distancia infinita da estrela. A taxa de
perda de massa € usualmente expressa em M, ano’ (massas solares por ano) e a

velocidade terminal em km 5. Os valores de M abrangem uma gama de até dez ordens
de magnitude: de 10 M, ano! para o vento solar (valor, esse, tipico para estrelas de
baixa massa na sequenc1a principal) a 10 para estrelas Wolf-Rayet (van der Hucht
1992). Tambem para a velocidade terminal, observa-se um grande intervalo dc valores:
de 3000 km s° para estrelas de tipo O (Lamers e Cassinelli 1999) a 10 km st para os
ventos densos, frios e lentos de estrelas no ramo assintético das gigantes (Habing 1996).

Para um vento esfericamente simétrico e estaciondrio, a taxa de perda de massa
relaciona-se com a densidade, p, e a velocidade, v, em um dado ponto do vento pela lei
de conservagao da massa:

M =4m?p(rv(r). (1.1)

Existern vérias técnicas para a determinacdo da taxa de perda de massa mas, de forma
geral, medem-se a densidade e a velocidade do material em um mesmo ponto do vento e

usa-se (1.1) para determinar M .

Como dissemos, a existéncia de um vento pressupde um mecanismo que acelere o
material fotosférico. Assim, um vento apresenta, tipicamente, baixas velocidades proxi-
mo a fotosfera e acelera até que sua velocidade se aproxime assintoticamente de . A lei
de velocidades mais freqiientemente usada na literatura, que € obtida por estudos tedricos
de vento radiativo (por exemplo, Castor, Abbott e Klein 1975-a e b), é a lei beta, dada por:

v(r) = v + (V. —vy)X1— R, /PF, (1.2)

onde vy € a velocidade inicial do vento ¢ R, € o raio da estrela. Na expresséio acima,
quanto menor f, mais acelerado € o vento (Figura 1.1).

! Note-se que a taxa de perda de massa é um valor positivo: M = —dM /dt .
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v(r)/ v

0.0. . . ol . J_p

1 10 100
/R,

Figura 1.1 — Lei beta para alguns valores de beta e para uma velocidade
inicial de ty = 0,05 v..

O mecanismo de aceleraciio do vento de estrelas quentes foi sugerido por Lucy e
Solomon (1970), mas foi com Castor, Abbott e Klein (1975-a e b), que ele tomou a forma
como a conhecemos hoje. Vdrias revisdes desse modelo foram apresentadas posterior-
mente (Kudritzki, Pauldrach e Puls 1989; Friend e Abbott 1986; Pauldrach, Puls e
Kudritzki 1986; Abbott 1982). Uma descri¢éo detalhada do modelo de vento radiativo
pode ser encontrada em Kudritzki (1988) e Lamers e Cassinelli (1999).

O fendmeno responsdvel pela aceleragdo do vento radiativo é a transferéncia de
momento da radiacdo estelar para o material atmosférico, através da absorgido ou
espalhamento da luz. Uma condigo necessaria para o estabelecimento de ventos radia-
tivos é que a luminosidade estelar, L, seja alta, pois o momento da radiagdo é dado por
L/c. Tal condi¢do é encontrada em estrelas quentes, com temperatura efetiva Ty > 10 K,
pois L o< ./, ou em estrelas frias com atmosferas muito estendidas, pois L e R *2. No
caso de estrelas frias, a aceleragdo ocomre devido a absorgao de fétons por grios de
poeira; tais ventos recebem o nome de “ventos acelerados pela poeira” (dust driven
winds, em inglés). No caso de estrelas quentes, a transferéncia de momento ocorre pelo
espalhamento ou absorc¢do da luz por fons no vento, dai 0 nome “ventos acelerados pelas
linhas” (line driven winds, em ingl€s). '

Outros tipos de estrelas possuem ventos estelares que s@o acelerados por outros
mecanismos, diferentes do mecanismo do vento radiativo. Como exemplo, citamos o
vento coronal, que € acelerado pela pressido do gas devida as altas temperaturas (~ 10° K)
do material da coroa estelar. Esse é o mecanismo que origina o vento solar.

Como dissemos, a presenga de um vento em tormo de uma estrela é detectada pela
alteracdo da radiag@o da estrela imposta pelo material circunstelar. Nas préximas segdes,
listamos algumas evidéncias observacionais de ventos estelares.
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1.2.1. Perfis P Cygni

Linhas espectrais correspondentes a transicdes atdmicas a partir do estado funda-
mental s3o chamadas linhas ressonantes. As linhas ressonantes de fons abundantes sdo as
caracteristicas mais conspfcuas do espectro ultravioleta (UV) de estrelas guentes, e
correspondem a um dos mais sensiveis indicadores de perda de massa. Algumas das
linhas mais importantes sdo as linhas ressonantes do C IV, N V e Si IV no espectro UV
de estrelas de tipo espectral O e B recente, as linhas do CII no espectro de estrelas de tipo
espectral B tardio até A e as linhas do Mg II em estrelas de tipo espectral B tardio até M
(Lamers ¢ Cassinelli 1999).

Se a densidade dos fons no envoltério for pequena, as linhas ressonantes produzi-
rdo uma componente de absorgio fraca, mas observavel. Essa componente de absorgdo
encontrar-se-d deslocada para comprimentos de onda mais curtos, pois ela se forma em
uma regido que se move, afastando-se da estrela e aproximando-se do observador. Se a
densidade dos ions for maior, a componente de absor¢do tornar-se-4 mais conspicua, e
seri detectada, também, a luz emitida (espalhada) pelos jons em todo o volume do
envoltdrio visivel ao observador, a qual aparecera no espectro como uma componente de
emissdo alargada e deslocada para o vermelho. O perfil resultante terd, assim, uma
componente em absor¢do deslocada para o azul e uma componente de emissdo deslocada
para o vermelho; a esse tipo de perfil da-se o nome de perfil P Cygni.

Os perfis P Cygni podem ser um diagndstico muito til do vento, principalmente
se a linha nfo se encontra saturada. Uma quantidade que pode ser determinada diretamen-
te do perfil € a velocidade terminal da espécie considerada, o que € feito a partir do
extremo violeta da componente de absorgfo. J4 a taxa de perda de massa é mais dificil de
ser obtida, e requer um esforco tedrico considerdvel (Groenewegen et al. 1989).

Linhas ressonantes também estdo presentes no espectro de estrelas frias. As mais
importantes sdo as linhas do K I, Na I, Ca I e Mg L. Essas linhas aparecem no espectro
integrado da estrela como um perfil P Cygni sobreposto a uma linha de absorgéo
fotosférica muito alargada (Bernat e Lambert 1975). Essas linhas também s&o observadas
em observacdes espectroscopicas que resolvem o vento angularmente, onde € detectada
somente a luz espalhada pelos dtomos no envoltério (Gustafsson et al. 1997; Plez e
Lambert 1994). Voltaremos a esse assunto no capitulo 4.

1.2.2. Linhas de emissao

Outro importante indicador de perda de massa em estrelas quentes € a presenca de
linhas de emissdo em seu espectro. Como a emissividade é proporcional a p2 (pois o
processo de emissdo envolve a colisdo entre fons e elétrons), as linhas de emissdo
originam-se em ventos densos e, assim, ocorrem em estrelas quentes com altas taxas de
perda de massa, maiores que 107 M o ano” (Lamers ¢ Leitherer 1993). Um exemplo
classico sio as estrelas Wolf-Rayet (WR), cujo espectro no visivel ¢ dominado por linhas
de emissdo muito intensas ¢ largas (Hamann et al. 1995). Linhas de emisséo da série de
Balmer do hidrogénio sfo freqlientes em estrelas O e supergigantes B (Lamers e
Cassinelli 1999).
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A largura equivalente e o perfil das linhas de emissdo fornecem informacdes
sobre a taxa de perda de massa e a lei de velocidades do vento. Em envoltérios de estrelas
O, por exemplo, a largura tipica da linha € de algumas centenas de km 5™, muito menores
que ., o que indica que a linha € formada na base do vento. As linhas de estrelas WR,
em contraste, (6m larguras compardveis com a velocidade terminal, pois essas linhas

formam-se em regides muito extensas do vento, devido a alta densidade do vento dessas
estrelas.

Uma linha de importincia no estudo de ventos de estrelas quentes é a linha de
emissdo Het, a primeira da série de Balmer; ela € um dos melhores indicadores de perda
de massa. Leitherer (1988) e Lamers e Leitherer (1993) determinaram a taxa de perda de
massa de um grande nimero de estrelas O e B a partir da largura equivalente dessa linha.
Algumas referéncias com determinagfes recentes da taxa de perda de massa incluem Puls
et al. (1995) e Hamann et al. (1995)

A teoria geral para a formagdo de linhas de emissdo em ventos estelares foi
descrita por Sobolev (1960).

1.2.3. Excesso de infravermelho e radio

Estrelas com um vento estelar ionizado emitem um excesso de radiacdo, com
respeito ao fluxo emitido pela fotosfera estelar, no infravermelho e em réadio, que é
devido & emissdo livre-livre pelos ¢létrons do vento. O excesso no infravermelho foi
detectado em muitas estrelas (por exemplo, Waters, Coté e Lamers 1987). Ja o excesso
em radio foi medido somente em algumas estrelas préximas, dado o baixo fluxo emitido
nessa faixa espectral (Leitherer et al. 1995).

A taxa de perda de massa, nesse caso, pode ser determinada a partir da lei de
velocidades e da densidade do gds, obtida da distribuigio de energia do excesso de
radiacio e da estrutura de temperatura do vento (cf. Leitherer et al. 1995)

1.2.4. Linhas de emissdo moleculares

Linhas de emissfio por transigdes vibracionais e rotacionais de moléculas sdo
comumente observadas em envoltérios de estrelas evoluidas de baixa massa, € constituem
um dos principais diagnésticos da perda de massa desses objetos (Knapp e Morris 1985).

As linhas mais importantes para o estudo da perda de massa sao as linhas do CO
em 1,3 e 2,6 pum. Essas linhas sdo importantes, pois podem ser observadas nos envolto-
rios tanto de estrelas oxigenadas quanto de estrelas carbonadas (cf. seg¢go 1.3). A molécu-
la do CO é muito estdvel, forma-se ja na fotosfera das estrelas frias e permanece ao longo
do vento até raios muito grandes, de forma que a densidade de CO € estritamente
proporcional 2 densidade total. Outras moléculas, como OH, SiO, SO e S0O,, sdo
sensiveis aos detathes da quimica do envoltdrio.
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1.2.5. Emissao infravermelha e milimétrica por grdos de poeira

Nos seus estigios finais da evolugdo, estrelas de massa baixa ou intermedidria
passam pelo ramo assintGtico das gigantes (AGB, acrbnimo do nome em inglés
asympftotic giant branch®) e sdo conhecidas como estrelas AGB Essas estrelas apresen-
tam uma taxa de perda de massa muito alta, até 10 M, ano™, que resulta na formacio de
envoltérios muito densos e frios (Habing 1996).

Nesses envoltdrios encontram-se as condi¢des necessdrias a formacgao de pequenos
condensados sélidos (grios de poeira), com tamanhos na faixa de 0,01 a 1 um. Os grios de
poeira absorvem parte da luz estelar e a reemitem em comprimentos de onda mais longos.
Como resultado, a distribui¢io espectral de energia’ (DEE) do objeto mostra-se como a
soma do espectro estelar, atenuado pelo envoltério, com o espectro de emisséo térmica dos
grios. A emissdo infravermelho (IV) produz uma emissdo com uma “corcova” caracteris-
tica, que lembra uma funcdo de Planck ou uma combinagdo de fungdes de Planck com T
=10% a 10° K. Se a densidade de grios no envoltério for muito grande, o espectro estelar ¢
totalmente absorvido e, nesse caso, observa-se somente a componente térmica de emisséo
dos grios. Esse é o caso, por exemplo, de estrelas OH/IR, assim chamadas por apresenta-
rem masers de OH e grande excesso de IV (cf. secfo 1.3).

O material do qual o grfo é constituido determina tanto a forma da extingdo da luz
estelar quanto a emissdio IV. Alguns materiais possuem bandas espectrais que o0s
distinguem dos demais. Esse & o caso do silicato, por exemplo, que possui uma banda em
9,7 um e outra em 20 um (Ossenkopt, Henning, Mathis 1992). Outro material com uma
banda caracteristica é o carbeto de silicio (SiC), cuja banda estd em 11,3 um (Pegourié
1988).

Grdos de poeira estdo presentes no envoltério de vérias outras classes de estrelas.
Como exemplo, citamos objetos estelares jovens que possuem grios de poeira em seus
envoltérios de acréscimo e estrelas supergigantes Blel, que possuem grdos na parte
externa do seu envoltoério.

Existem algumas outras evidéncias de perda de massa, que nao foram listadas
acima por ndo estarem relacionadas diretamente ao tema desta tese. Um exemplo séo os
masers de OH, H,O e SiO em envoltdrios de estrelas frias. Outra forma de detectar
envoltérios circunstelares é pela polarizagdo da lnz. Quando um envoltério apresenta
algum desvio de uma simetria esférica, ele pode produzir um nivel detectivel de
polarizagdo, através do espalhamente da luz. Voltaremos a esse assunto na segio 1.6.

2 Ao longo deste trabalho, adotamos os acrénimos em inglés quando consagrados pelo uso em lingua
ortuguesa.
A distribuigiio espectral de energia é definida como o espectro do objeto em todos os comprimentos de

onda e em baixa resolucio (digamos, AML =10)
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1.3. Envoliorios de estrelas de baixa massa

Nesta segio, apresentamos uma breve descri¢do dos envoltérios de estrelas de
baixa massa. Vamos nos deter somente nas estrelas que, evolutivamente, estdo apds a
seqiiéncia principal. Envoltérios de gis e poeira também ocorrem em objetos estelares
jovens, tais como estrelas T Tauri, mas tais objetos ndo serdo, aqui, estudados. Esta se¢do
baseia-se, em grande parte, na revisio de Habing (1996) sobre o tema.

Antes de passar a descri¢do dos envoltérios, € interessante revisar brevemente a
trajetéria evolutiva de estrelas de baixa massa (M < 2M) e de massa intermedidria
(2 M, <M<5M)apbs sua saida da seqiiéncia principal. De forma geral, essas estrelas
ndo apresentam envoltérios detectiveis durante a seqiiéncia principal, pois a taxa de
perda de massa nessa fase € muito pequena, menor que 10 M o ano™ (Lafon e Berruyer
1991). Quando as estrelas deixam a seqiiéncia principal, a taxa de perda de massa cresce,
chegando a até 104 M © ano”! nos estdgios finais da evolugio (Habing 1996). A natureza
do envoltério formado depende dos detalhes da evolugdo ap6s a seqiiéncia principal.

Vamos, inicialmente, considerar a evolugdo de estrelas de baixa massa. Vamos
considerar, como exemplo, a trajetdria no diagrama Hertszprung-Russell {HR) de uma
estrela de 1 M, mostrada na Figura 1.2. Ao longo da segiiéncia principal, a estrela
queima hidrog€nio em hélio e, ao final dessa fase, um niicleo de He ¢ elétrons
degenerados € formado, circundado por um manto de H. O fim da seqiiéncia principal €
marcado por uma contragio global da estrela, seguida por um crescimento da
luminosidade no seu interior, que acarreta a expansdo da estrela. Sma temperatura
fotosférica cai e a luminosidade aumenta muito: a estrela é, agora, uma gigante vermelha
e segue uma trajetdria conhecida como ramo das gigantes vermelhas (RGB, red giant
branch). Na seqiiéncia principal, uma estrela com 1 M tem uma luminosidade de 1 L e
uma temperatura efetiva de 5700 K. Ao final do perfodo de gigante vermelha, a estrela
tera uma luminosidade de 2500 L e uma temperatura efetiva de 2500 K. Ao final desta
fase, o nicleo contrai-se rapidamente, a luminosidade cai ¢ a estrela inicia a fase de
queima do hélio, com uma luminosidade de 50 L; nesta fase a estrela encontra-se no
ramo horizontal. Ao final dessa fase, a estrela terd formado um nicleo de carbono e
oxigénio. A luminosidade cresce novamente e a estrela descreve o que é chamado de
primeiro ramo assintdtico das gigantes (AGB-I). Ao longo dessa fase, o niicleo vai sendo
comprimido e a temperatura aumenta, até que o gis de elétrons degenera-se novamente; a
estrela &, entdo, constituida de um micleo de carbono e oxigénio com um gis de elétrons
degenerados, circundado por um manto muito estendido de hidrogénio. O mniicleo e o
manto sio separados por uma fina camada de hélio. Quando a esirela atinge uma
luminosidade de 2200 L ¢ uma temperatura efetiva de 3000 K, ela entra em uma nova
fase chamada AGB-TP (thermal pulses, pulsos térmicos), caracterizada por um novo e
rdpido aumento na luminosidade. A estrela comega, entdo, a expelir material do seu
manto a taxas muito altas e, ao final dessa fase, a estrela terd atingido as maiores lumino-
sidade e taxa de perda de massa de toda sua evolugdo. E justamente a perda de massa que
finaliza a fase AGB-TP, quando o manto foi todo expelido no vento estelar, e a estrela
entra na fase de nebulosa planetdria.
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Figura 1.2 — Diagrama Hertszprung-Russell mostrando a trajetdria
evolutiva, apds a seqiiéncia principal, de uma estrela de com I M e

uma estrela com 5 MQ. Adaptado de Iben (1991).

A histdria de uma estrela de massa intermedidria {massa na seqiiéncia principal
entre aproximadamente 2 ¢ 5 M) ¢ diferente. Ao final da seqiiéncia principal, o nicleo
de hélio € quente o suficiente para impedir a degeneragdo do géds de elétrons. Essas
estrelas, ao contririo das estrelas de baixa massa, ndo seguem o caminho ao longo do
RGB. No devido tempo, a queima do hélio continuard em uma camada em torno de um
nicleo de carbono e oxigénio e depois disso, em algum momento, o gis de elétrons
tornar-se-a degenerado. Isso forga a estrela a seguir o caminho AGB-TP e a perder massa
de forma similar as estrelas de baixa massa. Uma estrela com 5 M entra na fase AGB-
TP com uma luminosidade de 6500 L ¢ uma temperatura efetiva de 3600 K.

A segunda parte do AGB ¢ chamado AGB-TP devido a ocorréncia dos pulsos
térmicos. Hidrogénio € queimado em hélio no limite externo da camada de hélio que
circunda o nicleo; isso produz, na maior parte do tempo, a energia que a estrela irradia. A
queima do hidrogénio leva a um aumento da massa da camada de hélio. Regularmente,
mas por um curto periodo, hélio queimara em carbono e oxigénio, o que resulta no
aumento temporirio da luminosidade. Esse evento curto, que se repete varias vezes ao
longo da fase AGB-TP, ¢ chamado pulso térmico. Uma estrela AGB-TP passa a maior
parte de seu tempo fora do TP; nessas ocasites niicleo € manto sdo componentes
distintos, sem troca de material. Durante um pulso térmico, entretanto, a zona de
convecgdo no manto entra em regides que contém elementos sintetizados recentemente.
Alguns dos elementos serdo transportados, por dragagem, as regides mais externas e
mudarfio a composi¢do quimica da atmosfera. A mudanga mais substancial refere-se ao
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carbono. Estrelas nascem com a composi¢io quimica do meio que as gerou, meio esse
que contém mais oxigénio que carbono. Essa proporgdo, porém, comega a alterar-se
quando carbono é injetado no manto convectivo, durante um pulso térmico. Pode ocorrer
que, depois de vérios pulsos térmicos, o niimero de dtomos de carbono no manto exceda
o de oxigénio. A estrela torna-se, entdo, uma estrela carbonada (Iben e Renzini 1983).
Tém-se, dessa forma, dois tipos de estrelas AGB: estrelas com abundancias “normais” de
carbono e oxigénio, chamadas estrelas oxigenadas, e as estrelas carbonadas, com
abundfincias alteradas pela dragagem que ocorre durante os pulsos térmicos. Define-se,
além disso, uma terceira classe, com propor¢Ses muito proximas de carbono e oxigénio:
gstrelas de tipo S.

A alteracio das abundéncias na fase AGB-TP tem conseqiiéncias importantes no
tipo de particula que se condensard no envoltério: carbono amorfo para estrelas carbona-
das e silicatos para estrelas oxigenadas. A molécula de CO desempenha um papel impor-
tante na quimica de envoltérios oxigenados e carbonados (Dominik et al. 1993). CO ¢
uma molécula fortemente ligada, que se forma ja na base atmosfera; dada sua natureza,
ela ndo se une a particulas de poeira. Grosso modo, se C/O > 1, todo o oxigénio estd na
forma de CO e somente carbono estard “disponivel” para formar condensados. Ao
contrério, se C/O < 1, todo o carbono esta ligado a oxigénio para formar o mondxido de
carbono, e os grios que se formardo conterdo oxigénio (silicatos).

Uma caracteristica freqiiente das estrelas na fase RGB ou AGB ¢ a variabilidade.
Elas sdo classificadas, com base na forma e amplitude da curva de luz, em trés classes
(Habing 1996):

- varidveis de tipo-L, com variagdes irregulares;

- varidveis semi-regulares (SR), com alguma periodicidade, a0 menos em
alguns intervalos de tempo, e com amplitudes na banda V menores que 2,5
magnitudes. O periodo médio das SRs € entre 125 e 175 dias;

- variaveis Mira, com amplitudes maiores que 2,5 na banda V. As Miras tém
periodos mais longos que as SRs, com média de 275 dias.

Outros objetos, que costumam ser destacados por suas caracteristicas particulares,
sd0 as j4 mencionadas estrelas OH/IR, que emitem a maior parte de sua energia em 4 > 6
um, com a banda do silicato em 9,7 um em absor¢éo e com uma emissdo maser do OH.
Muitas estrelas OH/IR sdo tdo opticamente espessas que permanecem ndo detectadas no
visivel. Quase todas as estrelas OH/IR sdo varidveis com perfodos muito longos (entre
500 e 3000 dias) e com uma amplitude de 1 ou 2 magnitudes bolométricas (Habing
1996).

Apés a fase AGB, a estrela passa por estigios curtos (pds-AGB) que culminam na
fase de nebulosa planetaria, composta pelo envoltério e um objeto central que se tornard
uma ani branca., A geometria das nebulosas planetirias € relativamente bem conhecida,
pois tratam-se de objetos muito extensos. A maior parte das nebulosas planetdrias néo €
esférica, apresentando geometrias elipsoidais ou bipolares. Kwok et al. (1978)
introduziram o modelo de “ventos interagentes”, para explicar a formagio e evolugdo da
nebulosa planetaria; nesse modelo, o vento ripido do objeto central da nebulosa
planetdria interage com o vento lento e denso produzido na fase AGB. Kahn ¢ West
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(1985) estenderam o trabalho de Kwok et al. (1978), e investigaram o caso mais comum
de nebulosas nio esféricas, mais especificamente a interagio de um vento esférico com o
remanescente ndo esférico da fase AGB. Para vérios pardmetros do vento, tais como a
concentragdo de matéria no equador, eles puderam produzir uma ampla gama de
geometrias. O status desse e outros modelos € revisado por Frank (2000).

Johnson e Jones (1991) realizaram um estudo polarimétrico de uma grande
amostra de objetos compreendendo todas as fases de evolugfio entre o comego da fase
AGB até a formagao da nebulosa planetiria. Os resultados mostram que os objetos sdo
intrinsecamente polarizados ji no inicio da fase AGB e que a polarizagao cresce a medida
que o objeto evolui. A polarizagdo atinge seu méaximo quando o objeto entra na fase
anterior & de nebulosa planetdria, e diminui & medida que a estrela evolui para uma
nebulosa planetiria. Esses resultados indicam que a perda de massa nio esférica € uma
caracteristica continua da estrela, a partir do momento em que ela desenvolve um

envoltério de poeira mensurivel (Yohnson e Jones 1991).

1.4. Envoltérios de estrelas de alta massa

Ventos estelares sdo encontrados com freqiiéncia em estrelas quentes. Estrelas O,
independente de sua classe de luminosidade, possuem vento radiativo ja na seqii€ncia
principal. Ventos sfo observados, também, em supergigantes B. Existem alguns objetos,
entretanto, que merecem atengio especial, dadas suas caracteristicas peculiares. Tais
objetos serdo descritos a seguir.

1.4.1. Estrelas Be

Estrelas Be sfo estrelas de classe de luminosidade ITI-V, com altas velocidades de
rotacio, caracterizadas por forte emissdo das linhas de Balmer do hidrogénio, dai o ‘e’ no
seu nome (Underhill e Doazan 1982). Além das linhas de emissdo, outras evidéncias da
presenca de um envoltério sfio um grande excesso no IV devido & emissdo livre-livie e
uma polarizacdo de até 2%, atribuida a espalhamento da luz por elétrons em um disco
equatorial geometricamente fino. Imageamentos interferométricos na regido espectral do
Ho. por Quirrenbach et al. (1997) mostram que os envoltérios sdo, realmente, muito
achatados, consistentes com um disco equatorial.

1.4.2. Supergigantes Bfe]

Supergigantes Bfe] sdo estrelas do tipo espectral B. Seu espectro € caracterizado
por linhas de emissdo, algumas delas proibidas {dai os colchetes no nome). A presenga do
envoltdrio é detectada também pela emissdo IV por grdos de poeira existentes nas partes
externas do envoltério.

O modelo basico dessas estrelas (Zickgraf et al. 1986) consiste de um vento de
duas componentes: um vento polar quente, rapido e pouco denso e um vento equatorial
frio, lento e denso. Esses objetos apresentam polarizac@o intrinseca de até 3%, o que
corrobora a suposicio da existéncia de discos equatoriais (Melgarejo et al. 2001;
Magalhdes 1992).
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1.4.3. Varidveis luminosas azuis

As varidveis luminosas azuis (LBV, luminous blue variables) sfo estrelas
massivas evoluidas, que mostram grande variabilidade fotométrica e espectroscopica,
com diferentes amplitudes e escalas de tempo. S3o estrelas muito luminosas e estdo
localizadas, no diagrama HR, préximas ao limite superior observado para estrelas quentes
muito massivas, o chamado limite de Humphreys-Davidson (Humphreys e Davidson
1994: Nota et al. 1995). Provavelmente, estéo numa fase evolutiva muito proxima a das
estrelas B[e] e, acredita-se, sdo as precursoras das estrelas Wolf-Rayet.

Estudos coronogrificos (Nota et al. 1995) e polarimétricos (Taylor et al. 1991)
indicam que os envoltérios das LBVs ndo sdo esféricos, € muitas apresentam uma
geometria bipolar. As propriedades das LBVs foram revisadas por Humphreys e
Davidson (1994).

1.4.4. Estrelas Wolf-Rayet

Estrelas WR sdo estrelas evoluidas, provavelmente descendentes de estrelas O
com massa inicial na seqiiéncia principal da ordem de 30 a 40 M. Sdo circundadas por
um vento jonizado e muito denso, o que se manifesta por um continuo muito ténue,
resultado de uma intensa extingio da luz estelar, ao qual estdo superpostas linhas de
emiss3o muito alargadas e intensas. Possuem uma taxa de perda de massa muito elevada,
de até 10° M ano™ (Abbott e Conti 1987).

Estrelas WR geralmente sdo polarizadas. Em geral a polarizagdo é explicada pela
presenga de uma outra estrela, que forma um sistema bindrio com a WR, imersa no vento
esférico da WR, o que torna o campo de radiagdo assimétrico e da origem a uma
polarizacio que modula com a fase do sistema. Estrelas WR isoladas também apresentam
polarizagio pequena e de variagdo irregular, atribuida & formacgio de condensagoOes
aleatérias de matéria no vento (Rodrigues ¢ Magalhdes 2000).

1.5. Conceitos basicos da ieoria de transporte radiativo

A interacio da luz com a matéria € descrita pela teoria de transporte radiativo. A
despeito da natureza microscopica desta interagio, ela é abordada, nessa teoria, por duas
grandezas macroscopicas: o coeficiente de extingdio € o coeficiente de emissdo. Uma
referéncia bésica para esse assunto é o livro de Rybicki e Lightman (1979).

O coeficiente de extingio (x,), ou opacidade, descreve a remogho da energia do
campo de radiagdio eletromagnética pela matéria. Ele é definido de forma que um
clemento de volume de 4rea dA e comprimento dz remove, de um feixe de luz de
intensidade especifica I, que se propaga para um angulo sélido dQ, a energia:

6E =z, I, dAdzdQdvdt

no intervalo de freqiiéncia dv. A extingfo da radiagfo origina-se de dois processos fisicos
distintos, a absorcdo ¢ o espalhamento da luz, cada qual descrito por um coeficiente, oy
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para absorgio e &, para espalhamento®. O coeficiente ¥, é simplesmente a soma desses
dois coeficientes:

Xy =0, +&,.

Uma forma alternativa de escrever o coeficiente de extingdo € fazé-lo em termos das

secdes de choque de absor¢do e espalhamento, o ¢ oo

t=n(e)” +0y7),
onde n é a densidade numérica de particulas (nimero de particulas por unidade de

volume). Esta dltima expressdo relaciona a grandeza macroscépica ¥ com as grandezas

b

microscépicas 0*° e o*7 .

O coeficiente de emissdo (j,), ou emissividade, descreve a emissdo de luz pelo
material. Ele é definido como a quantidade de energia emitida por um elemento de
volume em um 4ngulo sélido dQ e em um intervalo de freqtiéncia dv :

E = j, dAdsdodvds.

Vamos considerar o problema do transporte da radiagfo, ilustrado na Figura 1.3.
Um feixe de radiagfio eletromagnética com intensidade /(z;) incide em uma nuvem de

"matéria com espessura s = z» — z;. A diferenca entre a intensidade em z + dze dz é:

I, (z+d2)—1,(2) =}, (2) - x,(2H, (D] dz,
ou, escrevendo na forma diferencial:

dl,(z)
dz

O significado da equagdo (1.3) é simples: a diferenca entre as intensidades € igual a que €
criada pela emissfo {j(z)] menos a absorvida ou espalhada [y{2)[(2)].

= Ju(@) = v (D, (2). (1.3)

Definindo-se a funcdo fonte Sy

S, ()= S(2) )
Xy (2)
e a profundidade dptica T, :

dz,(2) = 1, (2)dz,
podemos reescrever a equagéo (1.3) como:

dI
—r=5,-1,. (1.4)

v

* O usual é expressar o coeficiente de espalhamento pelo simbolo ¢, mas optamos por uma notagao
diferente (£) para ndo haver confusdo com as segdes de choque.
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Nuvem

Figura 1.3 — Geometria utilizada para a derivagio da equagio de
transporte radiativo

A equagdo (1.4), ou (1.3), é conhecida como equagdo de transporte radiativo, ¢ estd
mostrada em sua forma unidimensional simples. A solugio formal desta equagdo € facil

de ser obtida. Multiplicam-se ambos os lados da equagio por e”™ e integra-se de %1 a
T,0. O resultado é:
Tya , .
I(z,) = (g, )™ + [ S,(z)e ™ dT, . (1.5)

(%!

Da equagdo (1.5), temos um importante resultado da teoria de transporte
radiativo: se conhecemos a fungdo fonte para todas as profundidades 6pticas de uma
nuvem em cada freqiiéncia, podemos determinar a intensidade emergente para cada
freqiiéncia.

Neste trabalho, o transporte radiativo é resolvido usando-se o método de Monte
Carlo e, nesse caso, a solugdo niio é obtida pela resolugdio da equagdo de transporte
radiativo, mas através da simulagio do caminho aleatério de um grande nimero de
“pacotes de fétons” pelo meio material (cf. capitulos 2 e 3).

1.6. Polarizagéo da luz

1.6.1. Natureza da luz polarizada

Consideremos uma onda eletromagnética monocromética plana propagando-se
em uma direcdo k . O campo elétrico associado a essa onda tem uma amplitude E; e vibra
em uma dire¢do i, ortogonal a k (i .k =0). Tal onda é dita 100% linearmente polari-
zada, ¢ as diregdes £ e i definem o chamado plano de polarizagdo. Consideremos,
agora, outra onda monocromatica com a mesma freqiiéncia da primeira, propagando-se
pa mesma dire¢do k, com amplitude E; e dire¢io de vibragdo 7, ortogonal a i
(f-7=0). Ambas as ondas sfio solugdes independentes das equagdes de Maxwell e,
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como somente duas solugdes independentes sdo possiveis, segue-se que qualquer outra
onda monocromdtica pode ser obtida através de uma combinagfo linear dessas duas
ondas, as quais chamaremos de ondas geradoras. Trés casos sio usualmente destacados
dentre as varias combinacdes possiveis:

1) Onda polarizada linearmente, com dire¢édio arbitrdria: tal onda € obtida de
uma combinagio das ondas geradoras quando ambas estio a mesma fase. O
vetor de campo elétrico resultante é:

E=E1f+E2j.

2) Onda polarizada circularmente: essa onda € resultado da combinagio das
ondas geradoras quando ambas t8m a mesma amplitude e fases deslocadas em
+90°. O vetor de campo elétrico combinado tem magnitude constante, mas sua
orienta¢do move-se uniformemente com o tempo, fazendo uma revolugdo por
periodo da onda, girando para a esquerda ou para a direita de acordo com o
sinal da diferencga de fase.

-
=
i3
&
g
:
:

3) Polarizagdo eliptica: essa é a forma mais geral de polarizagdo, para a qual a
ponta do vetor de campo elétrico executa uma elipse com o tempo. A
polarizagdo linear e circular sdo casos especiais dessa forma mais geral. Uma
onda polarizada elipticamente pode ser vista como a combinagio de duas
ondas linearmente polarizadas com amplitudes diferentes e diferenga de fase
de +90° ou como a combinagfio de duas ondas linearmente polarizadas (que
podem ou nfo ter amplitudes iguais) com uma diferenca de fase outra que ndo
0° e £90°.

O caso geral de uma polarizacio eliptica é ilustrado na Figura 1.4. Uma elipse
geral, como a mostrada na figura, pode ser definida por apenas trés pardmetros:

- E: a amplitude méxima do vetor de campo elétrico, dada por:
E*=E} +E3;
- ff: uma medida da excentricidade da elipse, definida como:

!tanﬁ|=£.
a

B define, também, o sentido de rotagdo do vetor campo elétrico. Se 0 < B <
772, o vetor campo elétrico gira no sentido horério e se -2 < B <0, no
sentido anti-horério;

-z inclinagdo do eixo maior da elipse com relagfo a diregdo i .
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Figura 1.4 - Caso geral da polarizagio de um feixe de luz
monocromdtico. O vetor campo elétrico traga um elipse com o tempo,
com semi-eixos a e b e inclinagio y.

Os casos especiais de polarizagio eliptica ocorrem quando f = +m74, caso em que
a excentricidade da elipse € 1 e a polarizagdo ¢ circular, e quando = 0 ou 72, situagio
em que a elipse se degenera em uma reta e a polarizagio € linear. Embora os pardmetros
E, B e x, chamados pardmetros elipsométricos, descrevam completamente uma onda
eletromagnética monocromatica arbitraria, eles ndo sdo muito tteis para a compreensio
das transformacdes da luz polarizada e, além disso, ndo sdo adaptiveis a uma discussio
da luz parcialmente polarizada.

Uma forma conveniente de representar matematicamente a luz polarizada é
através do uso dos pardmetros de Stokes. Esses pardmetros sdo muito tteis para descrever
as transformacdes da luz polarizada e sdo particularmente tteis para o problema do
espalhamento da luz.

1.6.2. Os pardmetros de Stokes

Essa representacdo da luz polarizada foi desenvolvida por Sir George Gabriel
Stokes em 1852 e foi resgatada ¢ introduzida em astronomia por Chandrasekhar (1946).
Existem muitas formas de definir os parimetros de Stokes; uma revisdo das formas mais
usuais € encontrada em Bohren e Huffman (1995).

Optamos, aqui, pela definicio que se tem tornado mais usual em astrofisica,
segundo a qual os quatro pardmetros de Stokes sdo representados pelas letras I, 0, Ue V.
Os pardmetros de Stokes de uma onda polarizada monocromdtica elipticamente sio
definidos em termos dos pardmetros elipsométricos como:

1= B2
=E”cos2fcos2
<Q cos2ffcos X (L6)
U=E%cos2fsen2y
LVEEZSE:HZ,B
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Como sio trés 0s pardmetros elipsométricos, os quatro parimetros de Stokes ndo podem
ser todos independentes entre si. Da definicao acima, € ficil ver que:

1?=0%+U%+Vv2 (1.7)

As defini¢Ges em (1.6) sao obtidas através de somas e diferengas das componen-
tes da intensidade da onda eletromagnética medidas nas dire¢oes { e j. O sentido fisico
dos parmetros de Stokes sdo mais facilmente compreendidos através da seguinte
representacio pictérica:

I=1+o,
O=1_—o, (1.8)
U=+ — ",
V=0-0

O pardmetro [ representa a intensidade total do campo de radiaciio; Q € a diferenca das
duas componentes da intensidade medidas ao longo de i e j; Ué a diferenca entre as
intensidades medidas ao longo de duas direcOes a 45° de i e j; e V & a diferenca entre
componentes circularmente polarizadas a esquerda e a direita.

Até o momento, consideramos somente radiagio monocromética que, por defini-
¢do, € 100% polarizada. Tal € o sentido da equacgdo (1.7). O outro extremo dessa situacao
€ uma radiacdo completamente despolarizada, para a qual as ondas geradoras nio
guardam nenhuma relagfo de fase permanente entre si, e ndo hd nenhuma dirego prefe-
rencial do vetor campo elétrico no plano xy. Os pardmetros de Stokes, nesse caso, sdo O
=U=V=0.

Uma importante propriedade dos parimetros de Stokes é a sua aditividade. Desta
propriedade, segue-se que um feixe de luz qualquer pode ser representado como:

I\ (1-y0*+U?+v? ) [{@? +U? +v?
Qi 0 + 0
u 0 U
4 0 14

O primeiro termo representa os pardmetros de Stokes para uma onda completamente
despolarizada e o segundo, para uma onda 100% polarizada elipticamente, que satisfaz a
equacéo (1.7). Assim, uma onda arbitraria pode ser vista como uma superposicdo de uma
onda 100% polarizada com outra completamente despolarizada. Nesse caso, a relacio
entre os parametros de Stokes é: ,

1*20%+U%+v>2

Essa inequacdo leva, naturalmente, & defini¢do de grau de polarizagdo eliptica do feixe
de radiacdo:
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Jor+ut+v?
P, = : .

Outra defini¢fio importante € a do grau de polarizagao linear:

’ 2 2
P:__Q._Ii-g-—’ (19)

e do angulo de polarizagdo, definido com relagdo a diregdo { (Figura 1.4):

Z:%tan-l(%]. (1.10)

O grau de polarizagdo varia entre 0 e 1, e cla é freglientemente expressa em porcentageml
(0 a 100%).

Em muitos casos, ¢ interessante poder-se representar oS pardmetros de Stokes em
um outro sistema x'y’, girado com relagdo a xy por um angulo y (Figura 1.4). Para tanto
" usamos a matriz de Miiller de rotacdo (Tinbergen 1996):

I 1 0 0 AT
g'i |0 cos2y sen2y 0| C
U7 lo —sen2y cos2y OLU |
v’ 0 0 0 1V

(1.11)

Da equagdo acima, € também da equag@o (1.6), € evidente que as quantidades associadas
com os parimetros de Stokes, que sdo invariantes pela rotagdo, sdo 7, Q* + Hev.

1.6.3. O espalhamento como mecanismo de polarizago

Dentre os processos fisicos capazes de polarizar a luz de objetos astrondmicos,
estd o espalhamento da radiagdo por pequenas particulas. Distinguem-se quatro tipos de
particulas, as quais estao associadas processos fisicos distintos.

O espalbamento da luz por elétrons livies é conhecido como espalhamento
eletronico ou espalhamento Thomson. A segio de choque de espalhamento é independen-
te do comprimento de onda e € dada por:

__8n' et

o =—

i 6,651)(10_25 cm? .
m-c

onde m e e sdo a massa e carga do elétron, respectivamente, € ¢ é a velocidade da luz. A
radiagfio que incide sobre © elétron o faz oscilar em uma dire¢do ortogonal 2 diregdo da
radiagdo incidente, criando um dipolo elétrico que irradia com a seguinte distribuigdo
angular:

g(9)=-8§(1+0082 g), (1.12)
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onde 8¢ o dngulo de espalhamento, medido com respeito a direciio do feixe de radiagio
incidente. A fungdo acima é conhecida como fungdo de fase dipolar, e é vilida para um
feixe incidente despolarizado. O espalhamento Rayleigh, por particulas pequenas em
compara¢do com o comprimento de onda da luz, possui a mesma funcdo de fase da
equagdo (1.12).

O espalhamento por grios esféricos de poeira, recebe o nome de espalhamento
Mie. Como mostrado no capitulo 5, a dependéncia angular da luz espalhada, bem como a
secio de choque de espalhamento, depende do material do qual € constituido o grdo e da
razdo entre seu tamanho ¢ o comprimento de onda da luz. Essa dependéncia angular €
resultado da excitacdo de multipélos dentro do grio. No caso mais simples, que ocorre
quando os grios sdo pequenos comparados com o comprimento de onda da luz, a fung¢io
de fase de espalhamento tende para fungio de fase dipolar.

Finalmente, o espalhamento da luz por dtomos ou fons no estado fundamental
recebe o nome de espalhamento ressonante. Ele consiste no processo de absor¢do —
excitagdo — emissdo de um féton por um elétron ligado. A fungio de fase do espalhamen-
to ressonante ¢ mista, dada pela combina¢io de uma fungfio de fase dipolar com uma
fungdo de fase isotrdpica, como serd estudado no capitulo 4. |

Para entender como o espalhamento da origem a polarizagdo, vamos estudar o
caso mais simples, que é do espalhamento eletrdnico. A Figura 1.5 mostra, esquemati-
camente, o espalhamento de um feixe de radiacdo por um elétron. Define-se o chamado
plano de espalhamento como o plano que contém a direcdo da radiacao incidente e a
espalhada. Consideremos um feixe de radiacdo incidente despolarizado, que €
decomposto em duas componentes, I e Iy, paralela e perpendicular, respectivamente, ac
plano de espalhamento. Como o feixe é despolarizado, I = I,.. Apés o espalhamento, a
amplitude do vetor de campo elétrico perpendicular ao plano de espalhamento permanece
inalterada, enquanto que a componente paralela ac plano de espalhamento € reduzida por
um fator cos 6, onde 8¢ o angulo de espalhamento. Assim, Iy apés o espalhamento, que
denotamos por I'), é dada por:

I'u = I||COSZB.
O parémetro de Stokes O da radiagéo espalhada € dado por I'y — I'y (cf. equagdes
1.8) e a polarizacdo serd dada por (equacfo 1.8):
P'__g_ I —1I _ 1—cos? @
I IJ_+I|1 1+COS?'9,

Para espalhamento para frente (€= 0°) e para trds (€= 180°), P = 0; para espalhamento a
90°, P = 100%. A direcdo da polarizago é perpendicular ao plano de espalhamento.
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1,= 1, cos’®

Figura 1.5 — Vista esquemdtica do espalhamento Thomson. A
componente da intensidade perpendicular ao plano de espalhamento
permanece inalterada, enguanto que a componente paralela ao
plano de espalhamento é reduzida por um fator cos’d, onde 6 é o
angulo de espalhamento.

Vamos considerar, agora, a polarizagio da luz proveniente de um envoltdrio
estelar composto por elétrons, como ilustrado na Figura 1.6. A figura mostra, esquemati-
camente, 08 vetores® de polarizagdo de diferentes partes do envoltério, resultantes do
espalhamento da radiagfio de uma estrela central. Vamos considerar que a estrela emite
Juz despolarizada e que ndo ocorre espalhamento multiplo.

A polarizagdo é sempre perpendicular ao plano de espalhamento, que, neste €aso,
sdo planos perpendiculares a direcdo radial. Isso gera os padrbes centro-simétricos da
Figura 1.6-a. A polarizagdo integrada do envoltdrio é determinada pela soma, sobre todo
o volume, das componentes dos vetores de polarizagao individuais, dadas pelos parime-
tros de Stokes. No caso da Figura 1.6-a a polarizagdo integrada é nula, devido a um efeito
de cancelamento: para cada quadrante do envoltério, 0s parimetros de Stokes cancelam-
se com os parimetros do quadranie seguinte, de maneira que se somarmos todos 0s
vetores em todo o volume, a polarizagdo resultante serd nula.

Dessa maneira, a existéncia de uma polarizacdo intrinseca em um envoltério de
elétrons deve ocorrer apenas para sistemas ndo esfericamente simétricos. Iss0 ocorre, por
exemplo, quando a geometria da nuvem nao é esférica, como mostrado na Figura 1.6-b e
c, que ilustram a polarizagdo para uma geometria circunstelar de disco ¢ jato, respectiva-
mente. Nesse caso, nio ocorre o cfeito de cancelamento e a polarizacio integrada sera
perpendicular ao plano (ou eixo) onde a matéria estd concentrada. Na Figura 1.6-b, a
polarizagdo integrada tem direcdo horizontal e na Figura 1.6-c, a polarizagdo tem dire¢o
vertical. Um sistema pode apresentar, também, uma assimetria devida 2 fonte luminosa.
Um exemplo € o de uma fonte que emite radiagio de maneira n@o uniforme devido a
manchas estelares.

5 O termo “vetor”, usado para se referir 4 polarizagéo ¢ um tanto incorreto, apesar de comum na literatura.
A polarizagdo é descrita apenas por sua direcdo, e por esse motivo os “vetores” de polarizago apresentam
duas setas. Além disso, os vetores de polarizagio ndo estdo sujeitos as regras usuais de adicao de vetores.
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(@) (&) (©)

Figura 1.6 - Vetores de polarizacio em diferentes partes de trés
envoltdrios com diferentes geometrias. A figura ilustra o cancelamento
da polarizagio para a geometria esférica (@), que ndo ocorre para outras
geometrias (b e ¢).

1.7. Organizacao deste trabalho

Neste trabalho, apresentamos trés codigos de Monte Carlo que resolvem o trans-
porte radiativo da luz polarizada para vérias situagGes astrofisicas, com trés aplicacdes
distintas: transporte radiativo em nuvens eletrdnicas, formacio de linhas espectrais em
ventos estelares e transporte e equilibrio radiativos em meios com poeira.

No capitulo 2, € discutido o método de Monte Carlo e sua aplicacdo para o
transporte radiativo. No capitulo 3 descreve-se, em detalhes, o cddigo de espalhamento
eletrénico. Esse cddigo foi tomado como base para o desenvolvimento dos cédigos
apresentados nos capitulos subseqiientes.

No capitulo 4, descrevemos as modifica¢des realizadas no cédigo de espalhamen-
to eletrbnico, para sua aplicacio no estudo do espalhamento ressonante em ventos
estelares. Apresentamos, também, um estudo sobre a formagao de linhas ressonantes em
ventos esféricos.

No capitulo 5, modificamos o c6digo de espalhamento eletrénico para aplici-lo ao
estudo do transporte radiativo em meios com poeira. O cédigo resolve, simultaneamente,
o transporte radiativo e o equilibrio radiativo, e fornece a distribui¢@o especiral de energia
e a temperatura de equilibrio do sistema estudado. O cddigo € aplicado em um estudo
sistemdtico sobre os efeitos do tamanho dos grios na distribui¢@o espectral de energia e
na temperatura de envoltdrios estelares com poeira.

Finalmente, no capitulo 6, o cédigo de transporte e equilibrio radiativos é
utilizado para estudar a polarizagfio da luz em envoltérios estelares com poeira.
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Capitulo 2

O Método de Monte Carlo

Este capitulo € dedicado & descri¢do do método de
Monte Carlo. Suas principais caracteristicas sdo ilustradas
através de um exemplo simples, descrito na segéo 2.2.

Na segdo 2.3, o procedimento para a aplicagio do
método de Monte Carlo 4 solugédo do transporte radiativo é
delineado.

Nas se¢des seguintes, detalhamos os dois principais
problemas do método: a amostragem de varidveis a partir
de funcdes de distribuicdo de probabilidades (secdo 2.4)ea
descricio geométrica do caminho aleatério do pacote de
fétons na regido de interaciio (secdo 2.5).



O Método de Monte Carlo

2.1. Introdugao

Durante a II Guerra Mundial, os fisicos que trabathavam no projeto da bomba
atdmica no Laboratério de Los Alamos, EUA, depararam-se com um problema bastante
complicado, mas vital para o andamento das pesquisas: determinar a distdncia que
néutrons com uma determinada energia percorreriam dentro de determinados materiais. A
época, ja se conheciam os processos fisicos envolvidos no problema (por ex., as segdes
de choque de espalhamento e absorgdo, a energia média perdida em cada colisdo, etc.),
mas a resolucdo do problema para materiais de composi¢do e espessuras arbitrérias ndo
era factivel, dado o grande mimero de eventos possiveis. A resolugio deste problema veio
de dois matemdticos, John von Neumann e Stanistas Ulam, que utilizaram uma aborda-
gem bastante simples: no esquema proposto, os néutrons eram “lancados” um a um, € a
sua trajetéria no material era simulada levando-se em conta todos os eventos possiveis ¢
as probabilidades de ocorréncia de cada um. Com a simulagdo do caminho de um grande
niimero de néutroms, uma solugdo aproximada para o problema podia ser obtida. Na
época, o método recebeu 0 nome de “método de Monte Carlo”.

O método de Monte Carlo é um método estatistico aplicdvel, em geral, quando se
conhecem as probabilidades de ocorréncia de todos os processos fisicos envolvidos no
problema em questdo. Com o desenvolvimento de computadores cada vez mais rapidos,
este método tem sido cada vez mais utilizado para resolugdo de problemas complicados e
de solucdo analitica impossivel, e as aplicagbes vdo desde a otimizacio de linhas de
produgdo industrial até estudos de populagdes de bactérias em laboratério. Referéncias
basicas para o método de Monte Carlo sdo os livros de Cashwell e Everett (1959) e Kalos
e Whitlock (1986).

Em astrofisica, o método tem sido utilizado para modelar uma ampla gama de
sitwagbes. Alguns exemplos:

- Rodrigues e Magalhdes (2000) usaram o método para modelar a polarizagdo
de sistemas bindrios, nos quais uma componente é uma estrela WR circundada
por um envoltério esférico de elétrons e a outra componente ¢ uma estrela da
seqiiéncia principal. A assimetria do campo de radiacio resultante gera a
polarizagdo da radiagdo integrada do envoltério, que modula com a fase do
sistema. Os autores consideraram também a polarizagio de envolt6rios
esféricos de estrelas WR, que apresentam concentrages aleatSrias de matéria;

- Bianchi, Ferrara e Ciovanardi (1996) modelaram a extingdo ¢ polarizacdo da
luz em galdxias espirais com poeira, '

- Fischer, Henning, ¢ Yorke (1994) estudaram a polarizacéo formada pelo
espalhamento da luz por grios de poeira em envoltérios de acréscimo de
objetos estelares jovens.

Os exemplos citados acima ilustram a principal vantagem do método: ele pode, ao
menos em teoria, ser aplicado para o estudo de situacOes extremamente complexas,
envolvendo um grande niimero de pardmetros livres.
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y Agulha

\

21 SO B

(a) (b)

Figura 2.1 - Experiéncia da Agulha. a) Uma agutha de comprimento [ é
langada sobre uma cartolina sobre a qual foram tragadas retas paralelas
com uma distincia 2/ uma da outra; b) Geometria do problema,

2.2. Um exemplo simples

Antes de entrar nos detalhes do método de Monte Carlo aplicado ao transporte
radiativo, vamos abordar um exemplo muito simples, mas que ilustra bem as principais
caracteristicas do método.

Imaginemos a seguinte experiéncia: tomamos uma agulha com comprimento [ e
uma cartolina onde tracamos linhas paralelas separadas por uma distancia 2/ (Figura 2 1-
a). Se a agulha for langada sobre a folha de cartolina por N vezes de forma aleatdria', &
possivel mostrar que a razdo entre o nimero N de vezes que a agulha cai sobre uma das
linhas paralelas e o nliimero total de langamentos é:

1
rn=—=03183. 2.1
b4
Espera-se que, em uma experiéncia real, a razdo experimental obtida, r., seja proxima a
razdo tedrica, r, e que & medida que se aumenta o nimero de lancamentos, o resultado se
aproxime cada vez mais do resultado tedrico. O erro da experi€ncia serd dado por:

L (2.2)

a r A\/_I\T

Vamos, agora, aplicar o método de Monte Carlo para a simulagdo da experiéncia

descrita. Devemos, inicialmente, construir um modelo para o sistema, de forma a poder

descrevé-lo matematicamente. O sistema possui somente duas entidades, a agulha € a

cartolina com as linhas tragadas; o tinico processo do sistema € o langamento da agulha

sobre a cartolina. Para o problema em questiio, apenas dois eventos ou configuragdes sao
relevantes em cada langamento, a saber, a agulha cair sobre uma linha ou néo.

in

! Por aleatério, entende-se que a agulha é langada sem que se tente acertar (ou errar) as linhas paraleias.
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Tabela 2.1 — Resultados para simulagdes da experiéncia da agulha.

N°de Erro da

lancamentos NINy Simulagdo Erro real
10 2,5 0.8 0,6
1.000 3,27 0,10 0,13
10.000 3.0 0,03 0,05
1.000.000 3,134 0,003 0,007

100.000.000  3,1419  0,0003 0,0003
500.000.000 3,1415 0,0001 0,0001

A Figura 2.1-b mostra uma maneira de especificar-se a posicdo da agulha com
relagdo 2 linha mais préxima. Duas quantidades sfio necessdrias: a distincia b entre 0
ponto médio da agulha e a linha, que pode variar entre Oel, eoangulo centre a agulhae
a perpendicular a linha, que varia de 0 a 90°. Dado um valor de b e de &, a condi¢@o para
que a agulha esteja sobre uma linha €:

écos(a) >2b (2.3)

O cédigo de Monte Carlo para simular essa experiéncia € muito simples, e possui
apenas {rés passos, que devem ser repetidos N vezes:

1 — Simula-se o langamento da agulha através do sorteio aleatdrio debe o
2 — Verifica-se a posi¢do da agulha utilizando-se a equagéo (2.3);

3 — Conta-se o niimero N; de vezes que a agulha cai sobre a linha;

Ao final da simulagio calcula-se r. = Ni/N. Nas préximas se¢bes serdo fornecidos
mais detalhes sobre a maneira de se sortear aleatoriamente quantidades como b e o
angulo orusando-se mimeros aleatérios gerados por rotinas de computador.

A Tabela 2.1 mostra os resultados de vérias simulacBes para diferentes mimeros
de tentativas. Desta tabela, e também da equagdo (2.2), podemos constatar uma importan-
te caracteristica do método de Monte Carlo: a precisdo do método aumenta somenie com
a raiz quadrada do nfimero de tentativas. Esse foi um dois principais fatores que,
historicamente, desencorajou o uso do método de Monte Carlo.

Esse exemplo, apesar de muito simples, € dtil para identificarmos 0s principais
“ingredientes” de um cédigo de Monte Carlo. Comega-se com a formulagdo de um
modelo para o sistema estudado. Em seguida, identificam-se as entidades do modelo e 08
processos aos quais essas entidades estardo sujeitas. Finalmente, definem-se as
configuragdes das entidades que sdo relevantes a0 problema.
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2.3. O método de Monte Carlo aplicado ao transporte radiativo

Passamos, agora, a aplicagio do método de Monte Carlo para a simulagdo do
transporte da radiagdo em meios materiais. Obviamente, o modelo vai depender do
sistema considerado, mas vamos nos restringir agui a uma discussdo geral, objetivando a
introdugdo de conceitos bisicos que sero necessarios nos proximos capitulos, nos quais
descreveremos os cédigos por nés desenvolvidos.

A solugdo do transporte radiativo com o método de Monte Carlo baseia-se na
simulacdo, pelo meio material em estudo, do caminho de um grande nitimero de pacotes
de fotons emitidos por uma ou mais fontes luminosas. Um modelo para um dado sistema
possui trés entidades bdsicas:

- Fonte(s) luminosa(s);
- Pacotes de fétons;

- Regifio(Bes) de interacio, composta(s) de particulas com as quais 0s pacotes
de f6tons interagem.

As fontes luminosas podem ser estrelas, sistemas estelares miiltiplos, ou mesmo o
campo de radiacdo galictico. Para descrevé-las temos, em geral, que especificar sua
geometria, posicdo em relagdo a regido de interagfo e, também, as propriedades da
radiacdo emitida.

Os parimetros que caracterizam um pacote de fétons sdo a sua intensidade,
polarizacgdo, posi¢ao, direcdo e energia. A intensidade e a polarizacdo sao descritas pelos
quatro parametros de Stokes I, Q, U e V. Estes pardmetros sdo a ferramenta ideal para a
elaboragdo de um cédigo de Monte Carlo pois permitern um tratamento simples das
mudancas geradas pelo meio através do uso de matrizes de rotagio e de espalhamento (cf.
seco 2.5.3). Os pacotes de f6tons estdo sujeitos aos seguintes eventos: emissdo e
reabsorcdio pela fonte luminosa, espalhamento, absor¢fio e emissdo por particulas na
regido de interagéo e, finalmente, escape do sistema.

As regides de interacfio sdo os meios materiais nos quais o transporte radiativo deve
ser resolvido. Para descrevé-las, deve-se especificar sua composi¢do, geometria e lei de
densidade. Em alguns casos, como o que serd estudado no capitulo 4, é necessdrio especificar
também a velocidade macroscopica do vento e a velocidade térmica das particulas. Se fontes
de absor¢Zo estiverem presentes, a regiao de interagio pode estar sujeita a um evento, o
aquecimento do material pela radiacdo. Essa situaco é encontrada nos capitulos 5 e 6, nos
quais estudamos o transporte e equilibrio radiativos em envoltdrios circunstelares com poeira.

Alguns comentérios sobre o termo “pacote de fétons” sdo importantes. Ndo ha
sentido em falar da intensidade especifica de um féton ou mesmo da modificago do gran
de polarizag¢do de um féton, pois um féton real é 100% polarizado. Um pacote de f6tons
representa um feixe de radiag@o com intensidade I e determinado estado de polarizacdo, o
que ¢ mais realista em termos fisicos. Mesmo este termo, porém, ndo é muito preciso,
pois um pacote de fétons é forgado a seguir, coeso, a sua histéria no meio material, de
modo que todos os fétons do “pacote” estardo sujeitos aos mesmos eventos, E preciso,
portanto, ter em mente que o termo pacote de fétons refere-se a uma entidade matemaética
cujas propriedades sdo adequadas para a descricao do problema.
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o

Passo 1
Um pacote de fotons € emitido
pela fonte luminosa

Y
Passo 2
O pacote de fotons cruza a @
regifio de interagio?

Passo 3
A profundidade 6ptica que serd
atingida pelo pacote de fotons
(1,) € comparada com a profun-
didade éptica total da regido
de interagao (T, ;)

m

&

Passo 4
O pacote de fotons vai interagir
com a matéria. Sua novas
propriedades (polarizagio, dire¢do de
propagagio, etc.) sdo calculadas

Passo 5 \
O pacote de fotons € P
classificado e suas pro- -
priedades armazenadas

Figura 2.2 - Passos basicos do método de Monte Carlo aplicado
ao problema do transporte radiativo.

Os principais passos do cédigo de Monte Carlo estdo descritos no diagrama da
Figura 2.2. Um pacote de fétons com determinadas caracteristicas (intensidade,
polarizacdo, etc.), sorteadas aleatoriamente, ¢ emitido em uma posicio e dire¢do
aleat6rias (passo 1). Se a sua trajetoria € tal que ele ndo cruza nenhuma regido de
interagdo, o pacote de fétons escapa do sistema com suas propriedades inalteradas (passo
2). Caso o pacote de fotons atravesse alguma regidio, o programa sorteia a profundidade
Gptica que serd atingida pelo pacote de fotons (7) e a compara com a profundidade 6ptica
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total ao longo da trajetéria do pacote de f6tons (Gua): S€ % > Tmax, O pacote de fGtons
simplesmente cruza a regifo de intera¢fo sem interagir; caso contrdrio, o pacote de fotons
interage em algum ponto do envoltério, que deve ser determinado pelo programa (passo
4). Ocorrendo a interagfio, o pacote de fotons pode estar sujeito a diferentes eventos,
dependendo do sistema considerado. Por exemplo, se o pacote de fétons for espalhado,
sua dire¢fio e polarizagdo serdo alteradas; se ele for absorvido, um novo pacote de fétons
surge em seu lugar, com novas caracteristicas. Apds a intera¢do, uma nova profundidade
Gptica é sorteada e o programa retorna ao passo 3; o processo continua até que o pacote
de fétons abandone a regifio de interagfio e seja classificado.

O cerne do método de Monte Carlo sfo os passos 3 ¢ 4 do diagrama da Figura 2.2,
nos quais € simulado o caminho aleatério (random walk) do pacote de fétons. A
descri¢do geométrica do caminho aleatério € apresentada na segao 2.5.

Quase todos os passos descritos acima envolvem o sorteio aleatorio de virias
quantidades: a posi¢do e dire¢dio do pacote de f6tons emitido, a profundidade dptica
atingida, as novas propriedades do pacote de f6tons apds a interacdo, etc. A todas essas
quantidades estd associada uma fung¢do de distribuicio de probabilidades. Os métodos
utilizados para amostrar varidveis a partir de suas distribuigdes de probabilidades sdo
descritos na préxima secdo.

2.4. Amostragem de varidveis a partir de fungdes de distribuigao de
probabilidades

Um sistema somente pode de ser simulado pelo método de Monte Carlo se todos
0s processos fisicos que podem ocorrer puderem ser representados por uma fungdo de
distribuicdo de probabilidades, seja esta uma fungéo continua ou discreta. Vamos, agora,
estudar como amostrar varidveis a partir de tais funcdes.

2.4.1. O Principio Fundamental

Antes de prosseguir, algumas definigGes sfo necessarias. Consideremos um dado
processo fisico associado a uma varidvel x, definida no dominio [a, 6]. Um exemplo € o
espalhamento da luz, que ocorre em um dado angulo com relagdo a diregdo de incidéncia,
compreendido no intervalo entre 0 e 180°. Define-se a funcdo de distribuicdo de probabi-
lidades, p(x), associada ao processo fisico em questio, de forma que p(x)dx € a

probabilidade de ocorréncia de um valor da varidvel x no intervalo [x, x + dx]. A fungdo
de distribui¢io de probabilidades & uma funcfio normalizada, de forma que:

b
I p(xdx"=1.
a
Definimos P(x), a funcdo cumulativa de probabilidades, como:

P(x) = [ p(x)dx’. 24)
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P(x) € a probabilidade de a varidvel considerada ter um valor entre a e x. P, obviamente,
tem um valor entre 0 e 1. Uma importante propriedade de P pode ser obtida se conside-
rarmos que a probabilidade de que P esteja no intervalo entre P ¢ P + dP € a mesma de
que a varidvel x esteja entre x € x + dx. Matematicamente, isso € expresso como:

§(P)dP = p(x)dx .

Da equagio (2.4), temos que p(x) = dP/dx. Substituindo essa (iltima rela¢fo na equagio
acima, obtemos:

@(P)dP =dP,

o que implica que £(P) =1. Isso mostra que os valores da fungéo cumulativa de probabi-
lidades estdo distribuidos uniformemente entre 0 e 1. Segue-se que, para amostrar um
valor de P, pode-se usar a seguinte relagio:

P(x)=¢€,

onde £ ¢ um ndmero aleatério entre 0 e 1. Conclui-se que, para amostrar um valor x, da
varidvel x, devemos resolver a seguinte equagio, com respeito a x:

&= [ pxyds. @)

A equagio (2.5) expressa o principio fundamental do cédigo de Monte Carlo.

O principio fundamental também se aplica para distribuigdes discretas de
probabilidade. Um exemplo de processo ao qual estd associada uma fun¢io de distribui-
¢do de probabilidades discreta € a interagdo da luz em um meio onde estio presentes
vdrias partfculas, cada qual com uma dada secdo de chogque. Dado um conjunto de proba-
bilidades p;, associadas ao evento £, i = 1 ... n, de um dado processo, tal que:

n
Y. pi=1,
=1

sorteia-se um evento k a partir da seguinte relagdo:
k
Xpise. (2.6)
i=1

Um exemplo importante da aplicagéo do principio fundamental é a amostragem
da profundidade optica 7; percorrida pelo pacote de fétons no meio (passo 3 da Figura
2.2). A probabilidade de que um pacote de fétons percorra uma profundidade 6ptica 7em
um dado meio material antes de interagir € dada por:

p(t)dt=e"dz.
Substituindo na equacdo (2.5) e resolvendo para 7; obtemos:
7, =—log(1-&). Q2.7
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Muitas vezes, a integral na equacio (2.5) ndo pode ser resolvida analiticamente, o
que pode decorrer do fato da prépria fungdo p(x) nfo ser analitica. Um método que pode
ser usado nesses casos € o de escolher um nimero # + 1 de valores da varidvel x, xo = a,
X1, .oy Xnd, Xp = b, 0 que equivale a dividir o dominio da varidvel em n intervales, e
calcular a integral de (2.5) para cada um desses valores, obtendo-se assim um conjunto de
n+1 valores de £. Os resultados sdo armazenados em uma tabela que, durante a simulagdo
de Monte Carlo, € usada para obter-se x; a partir da interpolagao com respeito a um dado
£, sorteado aleatoriamente. Esse método apresenta o inconveniente de que, se a fungéo
p(x) tiver muitos pardmetros, as tabelas resultantes podem ser muito grandes, dada a
necessidade de amostrar todo o espago de possibilidades.

Existe uma situagdo em que o principio fundamental ndo pode ser usado, que € o
caso de uma fungdo p(x) ndo analitica, que depende de varidveis do cddigo. Tal € o caso,
por exemplo, da funcdo de fase de espalhamento, que pode depender da polarizagao do
pacote de fétons. Para tais situagGes, usa-se o0 método da rejeigdo, descrito a seguir.

2.4.2. Método da rejeigao

Pelo método da rejeicio (Kalos e Whitlock, 1986; Carter e Cashwell, 1975), a
varidvel que se deseja amostrar € sorteada a partir de uma distribui¢@o uniforme, dentro
do intervalo xe [a,b], e € submetida a um teste, segundo o qual ela pode ser aceita ou
rejeitada, dai o nome do método.

O procedimento para se amostrar a varidvel x é o seguinte. Sorteia-se um valor de
x; no intervalo [a, b]:

x,=a+&(b—-a).

Em segunida, sorteia-se um niimero y entre o minimo ¢ o méximo da distribui¢io de
probabilidades (D € Pmar. TESPectivamente):

Y= Puin +§2(pmdx - Pmin) .

O valor de x; € aceito sempre que y < p(x;). Uma analogia interessante para compreender-
se 0 método € imaginar que dardos sdo lancados sucessivamente, de forma aleatdria,
sobre o grafico da distribui¢do de probabilidades (Figura 2.3) de forma que cada langa-
mento corresponda a uma coordenada (xs, y). Toda vez que o dardo cair na drea A2, o

valor de x, correspondente ¢ aceito. Esse procedimento assegura que a varidvel seja
amostrada com uma freqii€ncia em acordo com a fung¢fio de probabilidade.

Além de ser extremamente simples, esse método tem por vantagem ser aplicivel
para qualquer fungfo de distribui¢fo, desde que se conheca seu valor minimo e maximo
no dominio da varidvel x. Entretanto, o0 método pode tornar-se pouco eficiente quando a
drea A2 for muito menor que a 4rea total do grifico (A1 + A2), pois, nesse caso, serdo
necessirias muitas tentativas até se obter um valor de x; que satisfaga a condicdo
y < p(x;). A eficiéncia E do método é dada pela razdo entre a drea sob a curva de p(x) e a
area total:
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p(x)

Figura 2.3 - Ilustragdio do método da rejeigdo.

o A2
Al+ A2

Como a fungio de distribui¢io é normalizada, A2 = 1, e:

E= [(b - a)(pmcix — Pmin )]_] .
2.4.3. Geragdo de ntimeros aleatorios

Vimos acima que, nio importando o método considerado, a amostragem de
varidveis a partir de fungdes de distribuigdo de probabilidade depende da geragdo de nime-
ros aleatérios distribuidos uniformemente no intervalo [0, 1]. Usam-se, para tanto, niimeros
aleatérios fornecidos por uma rotina de computador, mais propriamente chamados de
ntmeros “pseudo-aleatfrios”, pois a seqiiéncia gerada pela rotina numérica ¢ sempre
reproduzivel. Uma revisio sobre nimeros aleatérios é encontrada em Knuth (1971).

Em nosso cédigo usamos um gerador de mimeros aleatorios da biblioteca de
rotinas numéricas do compilador Digital Visual Fortran, versdo 6.0, para plataformas
windows. O gerador baseia-se em uma férmula multiplicativa congruencial, dada por:

§n+1 = an mOd(m) »

onde m = 2% - 1 & ¢ é um inteiro cujo valor & 16307, A seqiiéncia acima ¢ capaz de gerar
cerca de 2,1 X 10° mimeros aleatérios sem se repetir. Porém, mesmo essa séric bastante
longa pode, em alguns casos, vir a terminar durante uma simulagio. Em fais situagdes
usamos uma rotina intrinseca da linguagem C, chamada “drand48”, que € muito mais
longa, com 2,8 X 10" termos.

A seqiiéneia gerada pela férmula acima passa de forma satisfatéria pelos

principais testes estatisticos que procuram verificar a “aleatoriedade” da seqii€ncia
(Knuth, 1971; Kalos e ‘Whitlock, 1986).
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regido de interagdo
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Figura 2 4- Geometria do Transporte Radiativo

2.5. Tratamento Geométrico do Transporte Radiativo

Além do sorteio aleatdrio de quantidades, outro problema fundamental do método
de Monte Carlo € o tratamento geométrico do caminho aleatério do pacote de fétons na(s)
regifio(Oes) de interag@o. Nesta secfo apresentamos a forma por nés utilizada para abor-
dar e resolver esse problema.

2.5.1. Sisterna de Coordenadas

Os pacotes de fotons sio caracterizados geometricamente por sua posiciao P e
dire¢do §, representadas em um sistema cartesiano pelas trés coordenadas espaciais (x, y,
z) e por tr€s coordenadas direcionais (#, v, w) (Figura 2.4). As coordenadas direcionais
sdo conhecidas como co-senos diretores, e sao dadas por:

A
0

Uu=1i-§
v=j-§,
w=k-§

ou seja, 4, v € w sdo o co-seno do dngulo entre a direcdo § e os €ixos x, y, z, respectiva-
mente.

O caminho do pacote de f6tons a partir do ponto onde entra na regido de interagdo
até o escape da mesma é composto por uma série de deslocamentos e rotacbes. A
magnitude dos deslocamentos relaciona-se com a profundidade éptica no caminho do
pacote de fétons e as rotagOes decorrem da sua interagdo com a nuvem.

O deslocamento do pacote de f6tons € descrito pela equagfo parametrizada da reta:
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X=x+u-s
y=y+v-s,
Z’=z74+w-s

onde s ¢ a distancia geométrica a ser percorrida e (x’,y’,z") € a nova posi¢io do pacote
de fétons. A rotacdio é descrita por uma matriz de rotagdo, I, que opera no vetor (u, v, w):

u u
’

v =D v
F

w w

2.5.2. Integragdo de Monte Carlo

Vejamos, agora, como determinar a magnitude dos deslocamentos dos pacotes de
fétons na regifio de interagdo.

Na secdio 2.3, vimos que uma das etapas do cédigo consiste em sortear a profundi-
dade Gptica a ser atingida pelo pacote de fétons (%) e compard-la com a profundidade
Optica maxima no caminho do pacote de f6tons (Tuax). Tmdx é calculada a partir da seguin-
te equagdo, onde a integral é efetuada ao longo da diregdio de propagacdo do pacote de
fétons:

Ty = TXO'(S')n(s')ds' .
¢

Quando % < T, O pacote de fétons interage em algum ponto da nuvem. Nosso
problema consiste em calcular a distincia geométrica s percorrida pelo pacote de fétons,
dadas suas coordenadas espaciais e direcionais, a se¢do de choque, a lei de densidade de
particulas e a profundidade 6ptica sorteada. A distdncia geométrica é obtida resolvendo-
se a seguinte equagfo com respeito a s

7, = [o(sn(s)ds’, (2.8)
0

Esse pode ser um problema bastante complexo, dependendo da forma do
integrando de (2.8). Em alguns poucos casos, 0 ponto de interacdo pode ser calculado
analiticamente. Um caso trivial ocorre quando tanto a segdo de choque quanto a
densidade sio constantes (independentes da posicio). A distiincia geomeétrica, nesse caso,
é dada simplesmente por:

5
g-n

S=
Outro caso que pode ser tratado analiticamente ¢ o de uma densidade que varia com o

inverso do quadrado da distincia, sitvagio muito comum em astrofisica. Nesse caso, a
equacio (2.8) fica:
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Y

Figura 2.5 - Geometria do Espalhamento (Adaptado de Chandrasekhar
(1960), cép. 1)

3
_ O‘no ’
TS_J( 2 2 2ds,
o(x+u-s) +(y+v-5)  +(z+w-s)

onde ny € uma constante. Esta integral tem uma solu¢do analitica, que pode ser invertida
algebricamente. Outro caso passivel de um tratamento analitico € o caso de uma lei de
densidades eliptica:

]

(x+yf/a*+(z/bf

Para situagBes mais gerais, que abordaremos com o nosso cidigo, € necesséario usar-se
um procedimento numérico, que serd descrito no proximo capitulo.

n(r) =

2.5.3. Geometria do Espalhamento

Quando um pacote de fétons interage em algum ponto da regido de interagdo, ele
poderd ser espathado ou absorvido e, posteriormente, reemitido. O efeito macroscépico
dessa interagdo ¢ a mudanga da direcio de propagaciio do pacote de fotons e a alteragio
da polarizagcio do mesmo.

Para descrever o espalhamento, usamos o sistema definido por Chandrasekhar
(1960), mostrado na Figura 2.5. O problema consiste em duas partes distintas: o cédlculo
da nova dire¢do de propagacio do pacote de fétons e o cdlculo dos novos pardmetros de
Stokes.

Consideremos um pacote de fétons que se propaga em uma direcdo § € tem sua
direcdio alterada, por espalhamento, para § (Figura 2.5). No sistema descrito por
Chandrasekhar, a mudanga de direcfio € descrita por duas rotagdes do versor §: a rotacdo
por um angulo @ (o dngulo de espalhamento, definido entre 0 e 7) ao longo do plano que
contém o eixo z ¢ a dire¢io §, seguida pela rotagdo deste plano em torno do versor de
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direciio inicial por um &ngulo i (definido de 0 a 2m). O plano resultante, OPP», €
conhecido como plano de espalhamento.

Tanto o 4ngulo de espalhamento & quanto o &ngulo i; sdo sorteados aleatoria-
mente durante o curso da simulagio. O angulo i; é amostrado de uma distribui¢do unifor-
me entre 0 e 27, a partir da seguinte expressdo:

onde & é, como usuval, um nimero aleatério entre 0 e 1. O angulo de espalhamento

depende da fungio de fase de espalhamento associada a particula considerada, como
veremos adiante.

A nova direciio de propagaciio do pacote de fétons apds o espalhamento ¢
calculada por trigonometria esférica, e é dada por:

, send

U = ——=Z|vseni — wucosiy j+ucos8
1—-w?
. send . .
v =-—-———[usen11+wvcosz]]+vc039. (2.9)
J1—w?
w’ =1—w? sen@cosi; + wcosd
L

Resta-nos, agora, determinar as modificagdes nas propriedades do pacote de
fétons introduzidas pelo espalhamento. Elas sdo descritas pelos quatro pardmetros de
Stokes I, O, U e V. Esses pardmetros sdo descritos com relagio ao plano meridiano que
contém a dire¢@o de propagagio § e o eixo z.

Consideremos, novamente, um pacote de fétons que se propaga na diregdo §, e
que possui um vefor de Stokes:

O pacote de f6tons € espalhado na direcdo §" e tem seu vetor de Stokes alterado para:
S =L{x —i; )R(OL{(—)S, (2.10)

onde R é a matriz de espalhamento que descreve o espalhamento no referencial da
particula e L é matriz de Miiller que gira o vetor de Stokes (equacio 1.11). No sistema de
Chandrasekhar, a primeira matriz que opera em S roda o vetor de Stokes para o plano de
espalhamento. A matriz R calcula o espalhamento neste plano e a tltima matriz roda o
vetor de volta para o referencial do sistema.

A matriz de espalhamento, tanto para espalhamento eletrénico, como para
espalhamento ressonante e espalhamento por poeira, é dadapor: '
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P P O O
P, P O ©

R(@) =d * ! , (2.11)
0 0 B -P
0 0 P, PR

onde os termos P; dependem do processo especifico. Para espalhamento eleirGnico,
também conhecido como espalhamento Thomson ou espalhamento dipolar, os elementos

da matriz sfo:

a=3/4,

A =c0329+1,

P, =cos?6 -1, (2.12)
Py =2cos,

P =0.

No caso de espalhamento por poeira, os elementos da matriz sdo mais complexos,
e estfo descritos no capitulo 5. Existem casos em que a matriz de espalhamento € muito
mais complexa, podendo ter todos os seus termos nio nulos. Esse € o caso, por exemplo,
de sistemas com campos magnéticos. Tais situacGes, entretanto, ndo serdo tratadas neste

trabalho.

Outra matriz de interesse é a matriz para espalhamento isotrépico, para a qual
todos os elementos sdo nulos, & excegdo de Py = 1. O espalhamento isotrdpico nio altera
a polarizacdo da luz.

Para amostrar o dngulo de espalhamento, usamos a fungio de fase de espalhamen-
to, que fornece a probabilidade de espalhamento em fungdo do angulo de espalhamento.
A fungdo de fase para radiacio despolarizada € simplesmente o termo P; da matriz (2.11).
Para espalhamento Thomson é possivel usar o principio fundamental para amostrar o
angulo, pois P; tem uma forma funcional simples (cf. equacdo 1.12). J4 para radiagéo -
polarizada, é possivel mostrar, das equagdes (2.10) e (2.11), que a fungao de fase € dada
por:

I'(8) = B(6)I + Py(6)1Q cos(2iy) — U sen(2i;)].

Esse é um caso em que a fungfo de distribuicio de probabilidades depende das varidveis
do cédigo (Q, U e i) e, para amostrar o dngulo, deve-se usar o método da rejei¢ao.

Neste capitulo foram mostradas as bases teéricas do método de Monte Carlo e os
principais passos para sua aplicagiio ao transporte radiativo foram delineados. Passamos,
no préximo capitulo, A descri¢io do cédigo por nés desenvolvido.
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Resumo

Capitulo 3

Um Codigo de Monte Carlo para o Transporte

Radiativo em Envoltorios Eletronicos

Neste capitulo, apresentamos um cédigo de Monte
Carlo para o transporte da luz polarizada em envoltdrios
circunstelares eletronicos.

Este capitulo é uma continuacio do anterior, no
qual foi descrito o método de Monte Carlo aplicado ao
transporte radiativo. Aqui, o c6digo por nds desenvolvido é
detalhado (secdo 3.2). O cddigo € bastante geral, sendo ca-
paz de tratar vérias geometrias da regifio de interagfo, leis
de densidade arbitririas, mdltiplas fontes luminosas, etc.

Na segfio 3.3, sdo descritos os testes realizados com
o cddigo. Foram consideradas situagdes simplificadas e de
solucdo analitica simples, e também foram realizados testes
com outros codigos numéricos.

Na segdo 3.4, mostramos uma aplicagéo do cédigo
para o estudo da polarizagio de estrelas Ble].



Um Cédigo de Monte Carlo para o Transporte Radiativo em Envoltdrios Eletrdnicos

3.1. Introdugao

Uma das principais fontes de opacidade em envoltorios de estrelas quentes sao 08
elétrons livres, oriundos da ionizacio do gés pelo intenso fluxo UV emitido por essas
estrelas. Como mencionado no capitulo 1, existem vérias classes de estrelas quentes que
possuem envoltérios eletrdnicos, muitas vezes com algum tipo de assimetria, o que se
revela por uma polarizagio integrada no-nuia. A andlise da polarizagio no continuo
pode fornecer informagdes sobre a geometria do envoltéfio (por exemplo, Melgarejo et
al. 2001, Magalhdes 1992 e Bjorkman e Cassinelli 1990). A andlise temporal da
polariza¢do pode fornecer informagoes sobre os pardmetros orbitais de estrelas bindrias
(Rodrigues ¢ Magalhdes, 2000).

Dada a importéncia, e também a relativa simplicidade, do espalhamento eletréni-
co, a polarizagio da luz de envoltdrios eletrénicos foi muito estudada nas Gltimas
décadas, através de diferentes abordagens. InvestigagGes teéricas incluem as solugdes
analiticas de Chandrasekhar (1960) e Collins (1970) para atmosferas plano-paralelas, a
solucdio da equagdo de transferéncia radiativa para geometrias circunstelares axi-simeétri-
cas de Hillier (1994), aproximagdes de espathamento simples de Brown e Mclean (1977)
¢ vérias abordagens de Monte Carlo (por exemplo, Rodrigues e Magalhdes 2000;
Rodrigues 1997; Wood ez al. 1996; Daniel 1980).

Dentre os trabalhos citados, destacamos o de Wood et al. (1996), que trouxe uma
contribuigio importante ao demostrar que o espalhamento miltiplo da radiagio tem por
conseqiiéncia aumentar os niveis de polarizagio do envoltdrio, quando comparados com
aproximagdes de espalhamento simples mais atenuagdo, ao invés de diminui-los, como se
acreditava anteriormente. Esse resultado mostra a importdncia de um tratamento consis-
tente do transporte radiativo que, em muitas situagdes, somente é obtido pelo uso do
método de Monte Carlo. '

Neste capitulo, apresentamos um cdédigo de Monte Carlo bastante geral, que
resolve o transporte radiativo em nuvens eletrdnicas para uma ampla gama de configu-
ragdes da fonte luminosa e da regifio de espalhamento. Esse capitulo €, mais propria-
mente, uma continuagiio do capitulo anterior, no qual descrevemos as bases do cddigo de
Monte Carlo e sua aplicaciio ao problema do transporte radiativo. Os detalhes do cddigo
de Monte Carlo sdo, agora, apresentados.

O coédigo de espalhamento eletrdnico, apesar de ndo fazer parte dos planos
originais da pesquisa de doutoramento, surgiu Como uma conseqiiéncia natural do desen-
volvimento do trabalho e tem sido uma ferramenta usada pelo o grupo de polarimetria do
IAG/USP para a modelagem da polarizagio de supergigantes B[e]. Além disso, os
c6digos apresentados no capitulo 4, para espalhamento ressonante, ¢ nos capitulos 5 e 6,
para o equilibrio radiativo em envoli6rios com poeira, foram construidos tendo por base o
codigo de espalhamento eletronico.

A abordagem do capitulo serd, em sua maior parte, técnica, tentando cobrir 08
aspectos computacionais € tedricos do cédigo. Uma aplicagdo do c6digo é mostrada na
ultima segao.
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3.2. O Codigo de Monte Carlo

No capitulo anterior, vimos que as entidades bésicas de um cddigo de Monte
Carlo aplicado ao transporte radiativo s3o os pacotes de fétons, as fontes luminosas e as
regides de interagdo. O problema bdsico consiste em, dado um modelo, descrever
adequadamente a emissdo da luz pelas fontes luminosas, determinar o caminho aleatério
dos pacotes de fétons nas regides de interacdo e classificar os pacotes de fdtons
adequadamente, para a obtencdo dos observéiveis desejados.

3.2.1. Fontes Luminosas

Sdo muitas as configuragdes possiveis para a fonte luminosa, que dependem do
sistema estudado e do modelo usado para descrevé-lo. Nosso cédigo de Monte Carlo €
capaz de tratar trés tipos de fontes: fontes plano-paralelas, fontes pontuais e fontes
esféricas (extensas). O cédigo foi feito para ser o mais geral possivel, de forma que €le €
capaz de tratar um nimero arbitrdrio de fontes luminosas, com determinada posi¢éio (ou
direcdo, no caso de fontes plano-paralelas).

Por tratar-se do espalhamento eletrdnico, cuja se¢fio de choque independe da
fregiiéncia, no é necessdrio, no momento, especificar-se o comprimento de onda da luz
emitida, ¢ o problema resume-se no sorteio aleatério do ponto onde o pacote de f6tons
emitido entra na regido de interagdo, (xo, Yo, z0), € da sua diregdo inicial, (uo, vo, wo). O
sistema de coordenadas € descrito na se¢do 2.5. Uma fonte extensa pode emitir luz
polarizada e, nesse caso, é necessirio, também, o sorteio dos parmetros de Stokes
iniciais do pacote de fétons.

3.2.1.1 FONTES PLANO-PARALELAS

Uma configuragiio de fonte que aparece quando se estudam nebulosas de reflexdo
ou nuvens escuras iluminadas pelo campo de radiagfo galdctico, é a de fonte plano-
paralela, que ilumina uniformemente a regido de interagao.

Para ilustrarmos como tal fonte ¢ tratada no cédigo de Monte Carlo, consideremos
uma nuvem esférica de raio R, centrada na origem e iluminada por uma fonte plano-
paralela na diregdio z. A diregfo inicial do pacote de fétons €, por defini¢éo, dada por
ug=0,vp=0ewg=1.

Para simular o ponto de entrada na nuvem, correspondente a uma iluminag#o
uniforme, amostra-se, iniciaimente, um raio r no circalo de raio R correspondente 2
projecdo da nuvem no plano xy, a partir da seguinte distribui¢fio de probabilidades:

27r
p(rdr= dr.
mR*

Aplicando-se o principio fundamental (equagio 2.5), obtemos:

r=&12R, 3.1
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Em seguida, amostra-se o dngulo azimutal ¢, a partir de uma distribuigao uniforme entre
Oe2m

¢ = 2755 .

A partir de r e ¢, podemos determinar o ponto de entrada na nuvem:

Xg =rcos¢
Yo = rseng
20 = (R2 - r}y!/2

Procede-se de forma similar para regides de interagdo com outras geometrias ou
para fontes plano-paralelas com outra diregZo.

3.2.1.2 FONTES PONTUAIS

Fontes pontuais sio uma aproximagio geralmente usada quando as dimensdes da
fonte sdo muito menores que as da regido de interagio. Essa aproximagdo & particular-
mente 4dtil quando se procura resolver as equagles do transporte radiativo, pois ela
simplifica muito o formalismo. No c6digo de Monte Carlo, sua utilidade € mais resirita,
pois o cédigo trata facilmente o caso geral de fonte extensa. A utilidade de incluir-se o
tratamento de fontes pontuais reside em poder-se comparar os resultados do cbdigo com
resultados de outros autores, que utilizam essa aproximagéo.

Fontes pontuais sempre emitem a luz isotropicamente ¢ com polarizagdo nula.
Para amostrar a diregdo do pacote de fétons emitido isotropicamente, sorteiam-se as duas
coordenadas angulares de um sistema esférico, fe ¢, da seguinte forma:

¢ =276,
p=cos@=2&-1.

As coordenadas direcionais iniciais do pacote de fétons sdo dadas por:
g =(1- ) *cos¢
2,142
vo=(1-4%)
wo =H

seng .

As coordenadas espaciais iniciais sdo dadas pela intersegdio, com a regido de
interagfo, da reta paralela & diregdo acima e que passa por (x5 Yy z), a coordenada da
fonte.

3.2.1.3 FONTES EXTENSAS

Para o caso de fontes extensas, existern vérias possibilidades. O pacote de {6tons
pode ser emitido isotropicamente de um ponto ma superficie da estrela, ou pode seguir
uma lei de escurecimento de bordo. Além disso, o pacote de fétons pode ser emitido ja
polarizado.
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Figura 3.1 - Emissiio da radiagdo por uma fonte esférica.

A dependéncia entre a intensidade e a direc@io radial é dada, de forma genérica,
por uma fungo I(«"), onde ' = cos@, o Angulo entre a dire¢do radial (z') e a dire¢ao em
que o pacote de fétons foi emitido, § (Figura 3.1).

Se a emissdo for isotrépica, I(u") = 1, ou seja, a luz é emitida de maneira uniforme
entre 4'=0e 1. Normalmente, uma superficie estelar nio emite isotropicamente, a0
contrério, emite preferencialmente na diregdo radial, o que torna a borda do disco estelar
mais escura que o centro, dai o nome escurecimento de borde dado a esse fendmeno.
Nesse caso, a intensidade é uma fun¢io de . Existem vdrias leis de escurecimento

propostas para atmosferas estelares. Uma delas € uma expressdo linear do tipo
(Chandrasekhar 1960):

/Iy =1+ay’.

Para estrelas quentes, pode-se usar, por exemplo, a expressdo semi-empirica de Diaz-
Cordovéz, Claret e Gimenez (1995):

1)/ Iy=1-a(~p)=b(1- ) —c(Q=Ju )~ p'n g’ (3.2)

Independentemente da forma de (i) escolhida, esta é uma fungdo de distribui¢do de

probabilidades, de modo que ' pode ser amostrado usando-se o principio fundamental ou
o método da rejeicao.

O procedimento para sortear-se a dire¢do § [=(uo, vo, wo)] de propagacdo do
pacote de fétons é descrito a seguir. Sorteia-se, inicialmente, um ponto P(xe, Ye, zc) na
superficie da estrela, de onde o pacote de fotons serd emitido (Figura 3.1), usando-se um
procedimento similar ao utilizado para amostrar-se a diregfo de emiss&o no caso de fonte
pontual:
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z, =R(26; - 1)
x, = Ryf1—z2,” cos(27£,) ,
¥, = Ry1—2z,% sen(27£;)

onde R ¢ o raio da fonte. Esse ponto define um sisterna x'y’z’, mostrado na Figura 3.1. Em
seguida, sorteia-se o dngulo 4, a partir da distribui¢do I(¢'), e o dngulo azimutal ¢, no
sistemna de coordenadas x‘y’z’. A direcdo de propagacio sera dada, nesse sistema, por:

§=.¢).

Finalmente, escreve-se § no sistema xyz. O resultado é:

g = —J1- 12’ sen ¢sen¢’+cos¢[\/1 ~ %7,/ Rcos ¢+ A1 — (2, /R)Zil
§=4vg=+1- % cosgseng’+ scnqﬁl:\/l ~ 1'%z, Reos ¢’ + p'AJ1—(z, /R)z} .

Wo =ﬂ'Ze/R-"~\/1-(ze I'R)z\/l—;u'2 cos¢’

P

Como no caso de fonte pontual, as coordenadas espaciais iniciais do pacote de
fotons sdo dadas pela intersecio da dire¢do § com a regifo de interacdo.

Além do escurecimento de bordo, outro efeito fisico que pode ser considerado em
fontes extensas é a polarizacdo de bordoe, ou polarizagcdo de limbo. Esse efeito ocorre,
por exemplo, em atmosferas de estrelas quentes, onde o transporte da radia¢io é domina-
do pelo espalhamento eletronico. Uma solucdo deste problema é apresentada em
Chandrasekhar (1960). Collins (1988) derivou uma férmula analitica para essa polarizagio:

2
Py =2 - emﬁf-‘—z, (3.3)
U 1+ fu+gn

onde e=0,1153, f=4,157 ¢ g = 3,146.

O cddigo incorpora tanto a lei de escurecimento de bordo da equagdo (3.2),
quanto a lei de polarizagfo de bordo da equacéo (3.3). Quando esta tltima é considerada,
usa-se o valor de & amostrado da lei de escurecimento de bordo para calcular os parime-~
tros de Stokes () e U do pacote de fétons emitido.

3.2.1.4 SISTEMAS COM MULTIPLAS FONTES LUMINOSAS

O codigo € capaz de tratar sistemas com um nfimero arbitrario de fontes
luminosas. Um exemplo de aplicag@o € o caso de sistemas estelares bindrios ou miltiplos,
imersos em uma nuvem eletrdnica (por exemplo, Rodrigues e Magalhdes 2000). Nesse
caso, um pardmetro de entrada do cédigo € o nimero de fontes e suas respectivas
coordenadas. Devem ser especificadas, ainda, as luminosidades relativas das fontes, L;,

que sdo tais que:
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ZL,-:I.

Quando o cédigo de Monte Carlo atinge o ponto em que um pacote de fétons seréd
emitido (passo 1 do diagrama da Figura 2.2), deve-se, em primeiro lugar, sortear a fonte
que vai emiti-lo, usando-se as luminosidades relativas e o principio fundamental para
distribui¢Oes discretas (equagio 2.6).

3.2.2. Caracterizagdo da Regido de Interacao

A regifio de interagdio é descrita por sua composigdo, geometria € pela distribui-
cio de densidade do material. No capitulo 4, no qual estudaremos a formagio de linhas
ressonantes em ventos estelares, serd necessério especificar, também, a velocidade do
material. Nos capitulos 5 e 6, onde estudaremos o equilibrio radiativo em envoltdrios
com grios de poeira, determinar-se-4, ainda, a temperatura dos grdos em toda a regi&o de
interago.

3.2.2.1 GEOMETRIAS

As geometrias implementadas no cédigo 530 as seguintes:

- esférica; - saia-de-bailarina;
- cliptica; - cOnica; e
- cilindrica; - toroidal.

A Figura 3.2 mostra as geometrias acima e indica quais os parimetros necessirios
a sua descrigfo. A regido de interagiio pode, com relagiio a fonte, ser contigua ou néo
(obviamente, isso ndo se aplica a fontes plano-paralelas). No caso em que a regido de
interacfio nio € contigua a fonte, que € a situacéo ilustrada na Figura 3.2, existe um vazio
entre a fonte e a regido de interagdo, por onde os pacotes de fotons passam sem interagéo.
Esse é um aspecto do c6digo que deve ser tratado com cuidado. Outra situagdo que requer
cuidado é a de geometrias abertas, que ndo envolvem a fonte completamente (por
exemplo, a geometria saia-de-bailarina). Em tais situagdes hd a possibilidade de o pacote
de fétons sair da regido de interagéio e, a seguir, nela entrar novamente.

No caso de fonte contigua, duas geometrias sdo modificadas com relacdo ao
esquema apresentado na Figura 3.2: a parte interna tanto da geometria eliptica quanto da
geometria cilindrica passa a ser esférica.
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Geometria Esférica Geometria Eliptica Geometria Cilindrica
M

@, semi-eixo maior externo

. raio extemo a;: semi-eixo maior interno L raio externo
r;: ralo mierno be: semi-eixo menor externo 1;: ralo Intermao
b;: semi-eixo menor interno k : altura
Geometria Saia-de-Bailarina Geometria Conica Geometria Toroidal
N N

v

1, raio externo r,: rajo externo r: raio do toro
r;: 1aio interno r;: raio interno r,: raio da segdo circular
¢ angulo de abertura o dngulo de abertura

Figura 3.2 - Geometrias implementadas no c6digo de Monte Carlo. A
figura mostra uma segdio transversal de cada geometria e a lista dos
parAmetros necessarios a sua descrigao.

3.2.2.2 LEIS DE DENSIDADE

A regidio de interagdo é caracterizada, ainda, pela densidade do material. O codigo
¢ capaz de tratar qualquer densidade, desde que ela possa ser expressa analiticamente.
Como o cédigo utiliza segBes de choque para descrever a opacidade, a densidade
corresponde 2 densidade numérica de particulas (cf. se¢éo 1.5).

As leis de densidade atualmente incorporadas ao c¢6digo s&o:
- Densidade constante;
- Lei de poténcias:

o

R
n(ry=nmyl—1,
r
onde R é raio para o qual a densidade € ny;

- Lei de densidade eliptica:
46
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|
x2/a2+y2/b2+22/6‘2 ’

n(r) = (3.4)

em que um caso especial é um elipséide de revolugdo, para o qual b = g;

- Lei de densidades correspondente a um disco equatorial (Waters, Coté e
Lamers 1987):

R o
n(r) = no[—r—J (14+ Asen™ 8), (3.5)

onde A+l é a razdo entre a densidade no equador e nos pélos € m estd
relacionado com o semi-dngulo de abertura do disco, &:

6y = cos /2™,
Essa densidade estd mostrada na Figura 3.3;

- Lei de densidades correspondente a um jato polar (Waters, Coté e Lamers
1987):

R (44
n(r) = nO[?J (1+ Acos™ 6). (3.6)

Essa densidade estd mostrada na Figura 3.4;

- Lei de densidades correspondente a um vento radiativo em expansdo com
velocidade dada pela lei beta (equacdes 1.1 e 1.2):

)
Vo +@.. V)1 =R/ PP’

n(r)=

(3.7)

onde a taxa de perda de massa ¢ o fator 47 da equagdo (1.1) foram
incorporados a constante 7.

3.2.2.3 PROPAGAGAO POR CAMADAS

O cédigo tornou-se muito mais geral apés uma mudanca relativamente simples no
algoritmo da propagagdo dos pacotes de fétons. Implementou-se a possibilidade de
dividir a regido de interacdo em um nimero arbitririo de camadas, com a mesma
geometria da regifio de interagdo. Assim, pode-se dividir, por exemplo, uma regido de
interagio esférica em um mimero n de camadas esféricas concéntricas de tamanho
arbitrdrio; j4 uma regido cilindrica pode ser dividida em » anéis concéntricos. A cada
camada pode ser associada uma composi¢do, lei de densidade e profundidade Gptica
préprias, ou, ainda, a camada pode estar desprovida de matéria. Os pacotes de f6étons sdo
propagados, ao longo da simulacdo, camada por camada.

A propagagfo por camadas € muito util para sistemas que envolvam algum tipo de
descontinuidade. Alguns exemplos de aplicacéo sédo:

- Estrelas com perda de massa néo-constante ao longo do tempo ou com perda
de massa episédica;
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Figura 3.3 — Gréfico da geometria da equagfio (3.5). A razdo entre a
densidade equatorial e a polar € 100 (4 = 99), o semi-Gngulo de
aberturaé de 3° (m = 500) e = 3.

Figura 3.4 — Grifico da geometria da equagio (3.6). A razio enire a
densidade equatorial e a polar € 100 (A = 99), o semi-dngulo de
aberturaé de 5° (m=182)e x=3.

- Situagdes em que a composi¢do do envoltério muda com a disténcia da fonte
luminosa;

- Uma lei de densidades ndo-analitica pode ser aproximada por um certo
nimero de camadas, cada qual associada a uma dada densidade;

- Simulagio de zonas de choque em ventos estelares,
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3.2.3. Método numeérico para a integragdo de Monte Carlo

No capitulo anterior (se¢iio 2.5), mostramos como calcular as coordenadas do
caminho aleatério do pacote de fétons na regido de interagdo. Vimos que a magnitude s
de cada deslocamento do pacote de fétons é dada pela solugdo da equagdo (2.8) com
respeito a s. Para algumas leis de densidade, listadas na secfio 2.5.2, a solugio € muito
simples, mas para as demais leis de densidade listadas acima, ou para situagBes em que a
se¢do de choque é dependente da posi¢do, tem-se que utilizar uma rotina numérica, que €
descrita a seguir. Os parimetros de entrada para essa rotina sfo as coordenadas espaciais
e direcionais do pacote de f6tons, a profundidade dptica sorteada (%) que serd atingida
pelo mesmo no meio e uma estimativa inicial de um intervalo [s;, s,} que contenha a
disténcia s procurada.

Essa é uma parte do c6digo de Monte Carlo que deve ser feita com cuidado pois o
programa tem, necessariamente, que trabalhar com uma precisdo numérica que permita
um tempo de processamento razodvel, pois quanto maior a precisdo numérica requerida,
maior o tempo de processamento necessario.

A estimativa do intervalo [s, s,] é feita em duas etapas distintas da simulacéo.
Vimos, na se¢io 2.5.2, que em uma das etapas do caminho aleatério deve-se determinar a
profundidade optica mdxima ao longo da trajetdria do pacote de fétons, calculada através
da integral:

Stngx
Ty = _{O'(S')n(s')ds'.
0

Para calcular a integral acima, o intervalo de integrac@o [0, smex] € dividido em n,
intervalos iguais, de comprimento As = Sy / 1in. A profundidade 6ptica é, entdo, calcula-
da para cada intervalo, sucessivamente, tendo-se o cuidado de comparar, em cada passo,
a profundidade Optica sorteada com a profundidade optica calculada. Quando a
profundidade 6ptica sorteada € atingida, o programa registra o intervalo em que isso
ocorreu e interrompe o processo. Obtém-se, assim, uma primeira estimativa do intervalo
que contém s. O valor de n;, é determinado por inspecdo, para cada lei de densidades, de
forma a obter-se o menor tempo de processamento possivel. Sua escolha correta pode
resultar, em alguns casos, em uma redugfo de mais de 50% no tempo de processamento.

O método utilizado para as integracOes numéricas, nesta etapa, foi o método de
Simpson. Este método tem uma boa precisdo e, para a maioria dos casos, a convergéncia
¢ bastante rdpida. Sua principal vantagem, entretanto, é que os coeficientes de integracio
podem ser armazenados e reutilizados posteriormente. No caso, utilizamos os coeficien-
tes da integragdo do intervalo em que se encontra a profundidade oOptica sorteada para
refinar a estimativa do intervalo que contém s, obtendo-se o intervalo [s;, s.] que serd
utilizado pela rotina numérica de integragdo de Monte Carlo.

A rotina desenvolvida baseia-se em uma técnica de aproximacfo, cujo critério de
convergéncia estipulado consiste em que o erro relativo entre duas iterages sucessivas
seja menor que 10 A escolha deste valor, e de outros parimetros que serdo
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mencionados mais adiante, deve ser muito criteriosa, tendo-se em vista 0 compromisso
entre precisdio e tempo de processamento, j4 mencionado. A rotina compde-se de trés
etapas:

i) divisdo do intervalo [s), s,] em n—1 segmentos e cilculo dos pontos (7, 51),
(%, 52), ..., (T, sn), onde:

S
T; =Ty + Jo(s’)n(s')ds',

1
51
e, Ty = Ia(s')n(s')ds'.
0

Valores tipicos den viode 4 a 7,

if) ajuste de uma fungdo do tipo spline cibica para os n pontos acima e interpolagio
da fun¢do em relagdo a 7; para obtengdo de s;

iti) integragdo da profundidade Optica de O até s para verificacfo. Caso a diferenga
entre a profundidade 6ptica calculada no item iii) e a sorteada seja maior que a
precisio requerida, volta-se 3 primeira etapa, com uma nova estimativa do
intervalo [s1, s,].

Para a integracio numérica das etapas i) ¢ iii), optamos por usar o método de
quadratura de Newton-Cotes!, muito mais eficiente que o método de Simpson.

3.2.4. Classificagdo dos pacotes de fétons

A classificacio dos pacotes de fétons é outra parte essencial do cédigo. Um
cédigo de Monte Carlo pode gerar uma imensa quantidade de informagGes sobre o
sistema, e cabe a uma escolha adequada da forma de classificac@io, a identificagdo e o
ordenamento das informagdes relevantes.

A medida que os pacotes de fétons deixam a regido de interagdo, o programa deve
registrar as quantidades de interesse associadas a0s mesmos, tais como:

- diregfo de saida (dire¢do com relagio ao eixo z);
- parametro de impacto;
- pardmetros de Stokes;

- comprimento de onda (0 que ndo ¢ o caso para problemas de espalhamento
eletrdnico);

- nimero de espalhamentos,

! A rotina numérica para o método de Newton-Cotes € de autoria de Karol Kalna, e pode ser obtida no
seguinte enderego: http://www.savba.sk/sav/inst/elu/opm/cv_arol html.
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entre outras quantidades. Ao final da simulagfo sdo obtidas informagdes sobre o modelo,
tais como o niimero médio de espalhamentos sofridos pelos pacotes de fétons, a porcenta-
gem de pacotes de fétons que interagem com o envoltério, o raio médio do primeiro e
ltimo espalhamentos, etc. Os principais resultados, entretanto, sdo os que chamamos
observdveis. O cédigo de espalhamento eletrdnico trabalha, atualmente, com dois obser-
véveis: fluxos integrados e imagens sintéticas. Nos capitulos 4, 5 ¢ 6, nos quais o c6digo
é aplicado a outras situagdes, serdo definidos outros observiveis, de acordo com o
problema em questao.

3.2.4.1 FLUXO E POLARIZAGAOQ INTEGRADOS

Uma particularidade do cédigo de Monte Carlo ¢ que ele naturalmente trabalha
em unidades de fluxo, ao contririo de outros métodos de transporte radiativo que
trabalham com a intensidade e, posteriormente, calculam o fluxo para comparagao com
observagdes. No c6digo de Monte Carlo, somente calcula-se a intensidade quando se
deseja comparar os resultados com outros modelos de transporte radiativo.

O fluxo integrado corresponde ao fluxo de toda a regifio de interagdo em uma
dada direcio de observagdo. Essa dire¢do é descrita pelas coordenadas (4, @), as
coordenadas angulares de um sistema esférico. O fluxo integrado € obtido da seguinte
maneira: divide-se o intervalo u = -1 a 1 em n, segmentos iguais ¢ o intervalo ¢=0a 2z
em nysegmentos iguais. Isso gera um ndmero ny X nyde “caixas” (bins, em ingi€s) que
compreendem o mesmo dngulo sélido, dado por:

Q. . =4

caixa nn'
uve

Ao longo da simulagdo, conta-se o niimero de pacotes de fétons que escapam do sistema
em cada uma dessas “caixas” e, ao final, o fluxo integrado em cada caixa € calculado por:

_ 9 Nﬂ-¢nﬂn¢ (3.8)

F
BT N AmN

onde N é o niimero de pacotes de f6tons da simulagio ¢ N4, o nimero de pacotes de
fotons que abandonaram o sisterna com diregio mais préxima a caixa cujo centro tem

coordenadas i e @.
O parimetro de Stokes normalizado, Q, de cada caixa serd dado por:

PF
1 2QusNulNg
AnN ’

OQuo = (3.9)

Fue

onde o termo com a somatéria representa a soma do parimetro Q de cada pacote de
fétons que foi contado na caixa. Os demais pardmetros de Stokes sfio obtidos por
expressoes similares,

Se o sistema tiver simetria axial, ele é simétrico com relagio a ¢ e, nesse caso, €
necessario classificar os pacotes de f6tons apenas em relagéo a u.
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3.2.4.2 IMAGENS SINTETICAS

Em muitos casos, pode-se estar interessado, além da distribui¢do angular da luz
emergente, na sua distribuiciio espacial. Assim, além de classificar os pacotes de fétons
de acordo com a sua direcdo de observagiio (i, ¢), devemos classificd-los de acordo com
a sua posicdo no plano do céu, o plano ortogonal & dire¢ao (4, #). O procedimento € simi-
lar ao descrito acima; divide-se o plano do céu associado a direglo (4, ¢) em ny X ny
caixas de 4reas iguais, e registram-se as propriedades dos pacotes de fétons que aban-
donam o sistema em cada direcio e posi¢do no plano do céu. O resuitado € uma tabela de
ny X RgX Ay X n, pontos, que pode ser usada para gerar uma imagem (ou um mapa de
polarizagio) do sistema estudado, para cada direéo de observagao.

3.2.4.3 ERROS

Como o método de Monte Carlo emprega uma abordagem estatfstica para resolver
o transporte radiativo, os resultados t€ém um erro associado, que deve ser estimado. O
niimero de pacotes de fétons que deixa o sistema em uma determinada caixa, obedece a
estatistica de Poisson, de forma que o erro no fluxo, para uma dada caixa, é:

F

GF =T7A s
N2

onde N,z € 0 nimero de fétons na caixa (cf. equagdo 2.2). O erro dos pardmetros de
Stokes & estimado pelo desvio padrdo da média (Wood et al. 1996):

/2

1
5, =| ZQbr ~WNXZ 0pp)”
¢ N(N -1) ’

onde Opr é 0 pardmetro de Stokes de cada pacote de fétons da caixa. Uma expressdo
similar € usada para os parametros Ue V.

3.3. Tesies

O cédigo de Monte Carlo foi testado ao longo de todas as suas etapas de desen-
volvimento. Os testes aplicados podem ser agrupados em trés tipos:

1) comparagio com situagdes de grande simplicidade, cujo resultado € conhecido;
2) comparagio com modelos para os quais hd uma solugao analitica;
3) comparagio com modelos cuja solugio numérica foi obtida por outros autores.

Como exemplo de testes do primeiro tipo podemos citar: envoltdrios esféricos
com Fonte central e homogénea devem apresentar polarizacio nula em todas as diregbes
de observacio; envoltérios com geometria axi-simétrica (geometria de revolugéo) devem
apresentar polarizacfo nula, quando observados ao longo do p6lo; envoltdrios esféricos
opticamente finos iluminados por uma fonte plano-paralela, nos quais € imposta a
ocorréncia de somente um espalhamento, devem possuir uma distribuigdo angular do
fluxo, com relacdo a diregdo de incidéncia da radiagdo, idéntica a funcdo de fase de
espalhamento (Code e Whitney 1995).
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Figura 3.5 — Comparagiio entre os resultados do c6digo de Claudia V.
Rodrigues (linha cheia) e os do nosso cédigo (linha pontithada). A
figura mostra o fluxo e a polarizagdo como fungdo do co-seno do
sngulo de inclinagfio, para uma geometria circunstelar cilindrica com
ri=1R,r.=20R, ¢ h=05R_.A densidade é uniforme e a
profundidade éptica ao longo do equador € 1.
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Figura 3.6 — O mesmo que a Figura 3.5, para uma profundidade Gptica
no equador de 10.
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Figura 3.7 — O mesmo que a Figura 3.5, para uma lei de densidade
proporcional a r.
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Figura 3.9 — Comparaciio entre os resultados do cédigo de Cldudia V.
Rodrigues (linha cheia) ¢ os do nosso c6digo (linha pontilhada). A
figura mostra o fluxo e a polarizagio como fungde do co-seno do
angulo de inclinagdo, para uma geometria circunstelar saia-de-bailarina
comr=1R_,r,=20R ¢ea= 5°. A densidade € uniforme e a
profundidade optica ao longo do equador & 1.
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Figura 3.10 — O mesmo que a Figura 3.9, para uma profundidade optica
no equador de 10.
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Os modelos com solugéo analitica com os quais nosso cédigo foi comparado sdo a
solucdo para a intensidade e polarizagfio de uma atmosfera plano paralela infinita, como
funcdo da inclinagdio com a normal 2 superficie, de Chandrasekhar (1960) e os modelos
de polarizagio para envoltérios axi-siméiricos opticamente finos de Brown e McLean
(1977).

Testes com modelos numéricos foram realizados através da comparagdo com 0s
trabalhos de Code e Whitney (1995) e Wood et al. (1996). Ambos os trabalhos utilizaram
o método de Monte Carlo. O primeiro apresenta solucdes para nuvens esféricas de
elétrons, de vdrias profundidades Opticas, iluminadas por uma fonte plano-paralela. O
segundo trabalho apresenta um estudo bastante abrangente da polarizagdo em envoltdrios
circunstelares eletrdnicos.

O nosso cédigo passou, de forma bastante satisfatéria, por todos os testes mencio-
nados. O principal teste feito com nosso cddigo, entretanto, foi a comparagdo com
resultados do c6digo de Cldudia V. Rodrigues, que desenvolveu um cédigo de Monte
Carlo que também trata o transporte da luz polarizada em envoltdrios eletronicos
circunstelares (Rodrigues 1997). Foram realizados testes exaustivos através da compara-
ciio de solugdes para as mais variadas situagdes. Alguns exemplos da excelente concor-
dancia entre os resultados sdo mostrados nas Figuras 3.5 a 3.10.

3.4. Uma Aplicagao

O cédigo de espalhamento eletrdnico tem sido usado pela aluna de doutorado
Rocio Melgarejo, do grupo de polarimetria do IAG-USP, para modelar a polarizagio de
envoltérios de supergigantes B[e]. Visa seu projeto de doutorado, assim como visou ©
projeto de mestrado, a observagdo polarimétrica de estrelas Ble] nas nuvens de
Magalhaes.

O cédigo de Monte Carlo tem sido usado para vincular a polarizagdo com outros
pardmetros do envoltério, tais como a geometria, dimenséo ¢ densidade eletrdnica. Um
exemplo dos resultados obtidos com o cédigo encontra-se na Figura 3.11, que mostra a
polarizagio para nove supergigantes B[e] nas nuvens de Magalhdes. As estrelas indicadas
pelas letras a-h foram observadas por Magalhdes (1992). A estrela S111 foi observada
por Melgarejo ef al. (2001).

Os valores de polarizagdo sdo mostrados em fungdo da densidade eletrbnica
média do envoltério. Para a amostra de Magalhdes (1992), a densidade eletrdnica média
foi obtida de Zickgraf ez al. (1989), que, para estimar esses valores, usou o excesso IV na
banda J, que é devido 2 emissdo livre-livre e ligado-livre do vento. Para a S1l1,
Melgarejo et al. (2001) usaram a medida de emissdc da linha Ho

Para trés estrelas da amostra, Zickgraf er al. (1989) fornecem evidéncias espec-
troscépicas de que os objetos sdo observados ao longo do plano do equador. Esses tés
objetos estio indicados pelos quadrados cheios na Figura 3.11.
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Figura 3.11 - Polarizagdo intrinseca de supergigantes B[e] das nuvens de
Magalhiies como fungdo da densidade eletrnica e profundidade 6ptica
equatorial. As linhas indicam a polarizagdo do modelo de melhor ajuste
(detalhes no texto). Cada linha corresponde a um diferente angulo de
inclinagio. Reproduzido de Melgarejo et al. (2001).

A Figura 3.11 mostra, ainda, resultados do modelo de MC que melhor ajustou as
observacdes. Esse modelo consiste em uma estrela central de 70 R, circundada por um
vento esférico de raio 2850 R . A densidade € dada pela equacdo (3.5), com A = 999, o=
0 e m = 182. Tal densidade corresponde ao chamado vento de duas componentes
(Zickgraf et al. 1989), que consiste de um vento quente e rdpido na regido polar e de um
vento denso e frio expandindo-se na regifio equatorial. Isso resulta em uma configuracio
com forma de disco. O valor de m = 182 descreve um disco cujo semi-angulo de abertura
é5° 7

O modelo ajusta razoavelmente bem as observacdes, principalmente para 0s
objetos observados ao longo do equador, que, por terem inclinag@o conhecida, represen-
tam um teste importante para o modelo. Os resultados corroboram o modelo de vento de
duas componentes para explicar o envoltério de supergigantes B[e] e fornecem evidéncia
de uma distribuigio de matéria mais uniforme, traduzida pelo valor de o= 0 da lei de
densidade da equagdo (3.5).
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Capitulo 4

Formacao de Linhas Ressonantes
em Ventos Estelares

Neste capitulo, estudamos a formag@o de linhas em
ventos estelares pelo processo do espalhamento atdmico
ressonante. Os principais conceitos fisicos do problema séo
enunciados na se¢do 4.2.

Na secio 4.3 descrevemos o cédigo de Monte
Carlo, que € uma modificagdo do cddigo de espalbamento
eletrdnico para incluir os efeitos fisicos do problema em
questiio. Na sec¢dio seguinte descrevemos os testes realiza-
dos para a validagdo do codigo.

A secdo 4.5 é dedicada a um estudo abrangente
sobre a formagio de linhas ressonantes em ventos esféricos.
Sio sistematizados os efeitos dos pardmetros do vento, tais
como profundidade Optica e lei de velocidades, sobre os
observdveis. Resultados inéditos para perfis de brilho e
polarizagdo do vento e de mapas de linha sdo apresentados,



Formagdo de Linhas Ressonantes em Ventos Estelares

4.1. introducéo

Linhas atdmicas ressonantes estio presentes no espectro de vérios objetos
astron6micos. Elas tém origem na transi¢io de elétrons ligados que, estando original-
mente no estado fundamental, sdo excitados ao absorver um féton ¢ voltam ao estado
fundamental através da emissio de outro féton com aproximadamente a mesma
freqiiéncia do féton absorvido. Como esse processo de absor¢ido — excitagfio — emissio
conserva o nimero de foétons, ele é chamado de espalhamento ressonante, pois um de
seus efeitos macroscépicos é redistribuir angularmente a radiag@o incidente.

Desde o trabalho de Deutch (1956), que revelou a existéncia de um envoltério em
torno de o Her, uma supergigante M, houve numerosos esforgos para s¢ mapear as
regides circunstelares de estrelas evoluidas de baixa massa (estrelas no ramo das
gigantes, estrelas AGB, OH/IR, etc.). Dentre as técnicas usadas para tal fim (segdo 1.3),
destacamos 0 mapeamento do envoltério através da observagéo de linhas atdmicas resso-
nantes. Esta técnica permite obterem-se vérias informagSes sobre o envoltdrio, tais como
a velocidade de expansio do gés, sua temperatura e jonizag¢do e a histéria de perda de
massa da estrela central.

Investigaces pioneiras de espalhamento atdmico ressonante foram feitas na linha
KI 7699A em o Ori por Bernat e Lambert (1975, 1976). Trabalhos recentes incluem o
estudo de envoltdrios circunstelares em torno de trés estrelas carbonadas de tipo N,
usando a mesma linha (Gustafsson et al. 1997), e de varidveis Mira, usando véarias linhas
atdbmicas de cdlcio e potdssio (Plez e Lambert 1994; Mauron e Caux 1992; Mauron ¢
Guilain 1995 e Guilain e Mauron 1996). Para ilustrar a utilidade do método, citamos a
descoberta de envoltérios em torno de p Per e 8 Peg (Mauron e Guilain 1995), que s foi
possivel através de observagdes de linhas ressonantes, pois os envoltérios sdo muito mais
opticamente finos do que pode ser detectado pelos métodos usuais (emissdo IV pela
poeira, linhas moleculares, etc.).

A existéncia de poucas observagbes até o momento € explicada, em primeiro
lugar, pelas grandes dificuldades observacionais envolvidas. A técnica observacional
geralmente usada consiste em tomar espectros do sistema estrela + envoltério com a
fenda centrada na estrela e depois com a fenda deslocada em alguns segundos de grau, de
forma a obter-se o espectro da luz espalhada no envoltério. Subtrai-se do especiro do
envoltério o espectro da estrela, normalizado pelo mesmo nivel médio do continuo, em
uma tentativa de eliminar a componente de luz estelar que € introduzida no espectro do
envoltério por espathamento na atmosfera terrestre ou reflexdo no telescopio ou
espectrografo. Para a obtengdo de espectros do envoltério, sdo necessdrios tempos de
integragdo de 1 a 3 horas e, para mapear-s¢ um envoltdrio € necessdrio obterem-se varios
espectros em posigdes diferentes da fenda, o que evidencia a dificuldade envolvida.

Outra razio da existéncia de poucas observagdes estd na dificuldade em modelar
os resultados. Parte dessa dificuldade relaciona-se 2 falta de modelos que tratem satisfato-
riamente o transporte radiativo e sejam capazes de modelar os perfis de linha proveni-
entes das diferentes partes do envoltério, 0 perfil de brilho do envoltério, enire outros
observaveis. Somam-se a isso incertezas sobre as propriedades fisicas do gés, tais como
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abundancias e ionizagio ao longo do envoltério. Atomos podem ser depletados por grios
de poeira e o campo de radiagio UV cromosférico e galéctico pode ionizar os dtomos, de
forma que a lei de densidades de espalhadores, pardmetro de entrada em um cédigo de
transporte radiativo, pode nfio ser a mesma que a lei de densidades de particulas. Tanto a
deplegio pelos graos de poeira quanto os detalhes da ionizagfo no envoltdrio sdo pouco
conhecidos (Ryde et al. 2000).

O problema da formagdo de linhas ressonantes tem sido abordado com freqii€ncia
nas dltimas quatro décadas. As bases da teoria de formagio de linhas em ventos foram
langadas por Sobolev (1960). Apds isso, o método de Sobolev sofreu iniimeras revisoes,
dentre as quais destacamos as de Rybicki e Hummer (1978), Hummer e Rybicki (1985) e
Puls ¢ Hummer (1988). Lamers, Cerruti-Sola e Perinotto (1987) apresentaram o método
SEI (Sobolev with exact integration, Sobolev com integragfio exata), que passou a levar
em conta a velocidade térmica e/ou turbulenta dos espalhadores, o que representou um
avanco significativo no método. Trabalhos antetiores sobre o transporte de linhas resso-
nantes com o método de Monte Carlo sfo pouco numerosos (Beckwith e Natta 1987,
Naita e Beckwith 1986; Caroff et al. 1972).

O objetivo do presente trabalho ¢ contribuir com um cédigo de Monte Carlo que
resolva satisfatoriamente o transporte radiativo em envoltérios de estrelas frias. O método
de Monte Carlo apresenta a vantagem de possibilitar o tratamento de situagdes comple-
xas, que possivelmente traduzem a realidade desses envoltérios: inomogeneidades no
vento, geometrias ndo esféricas, leis de densidade de espalhadores complexas, etc. Com a
melhoria de técnicas observacionais e o aumento do nidmero de telescépios de grande
porte, espera-se que medidas das linhas ressonantes de envoltSrios de estrelas frias
tornem-se cada vez mais comuns ¢ também mais acuradas. Além disso, espera-se que a
polarizagiio nessas linhas seja explorada e venha a fornecer vinculos adicionais ao
problema.

Neste capitulo apresentamos resultados somente para geometrias esféricas. Isso
ndo representa uma limitagdo do nosso cédigo de Monte Carlo, que tem uma concepgio
muito mais geral, como mostrado no capitulo 3. A restri¢do & geometria esférica justifica-
se tendo em vista a necessidade de se testar o cdigo e compreender-se bem a fisica do
problema, antes de passarmos a geometrias mais complexas, cujos resultados podem ser
de dificil interpretagdo. Além disso, a geometria esférica é plausivel em muitos sistemas,
¢ o presente trabalho apresenta resultados inéditos sobre a polarizagdo e fluxo origindrios
de diferentes partes do vento.

4.2. A Natureza do Problema

Consideramos, neste capitulo, a formagfio de linhas espectrais por espalhamento
atdmico ressonante (EAR) em meios em movimento. A geometria do problema € a
seguinte: uma fonte central de luz despolarizada, com raio R, estd envolvida por um
vento em expansdo de raio R,, dado em unidades de raio estelar. O vento consiste de
stomos ou ions no estado fundamental, e a transi¢fo eletrOnica considerada ocorre a
freqiiéncia 1. A fonte central pode emitir um espectro plano ou um espectro com uma
linha de absorgdo, centrada em V.
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O vento é caracterizado pela velocidade do gés, U(r), e pela velocidade térmica
(maxwelliana em magnitude) dos dtomos ou jons, cuja velocidade média € & As
velocidades sdio expressas em termos da velocidade terminal do vento, Uw. Gutro
pardmetro ¢ a densidade numérica de particulas, n(r), que se relaciona com w(r) pela lei
da conservagdo de massa, equagdo (1.1); assume-se que a taxa de perda de massa é
constante. A densidade relevante ao problema do transporte radiativo é a densidade
numérica de espalhadores (dtomos ou fons), dada por:

n,(r)y= f(rin(r), “.1)

ou seja, ela é dada como uma fracdo da densidade total. No caso geral, essa fragdo
depende de r e ndo é conhecida a priori, pois, como mencionado acima, ndo se conhece
bem a deplecio dos dtomos por grios de poeira e a ionizagho do gis. Neste capitulo,
consideraremos f como independente do raio, mas é importante notar gue o codigo de
Monte Carlo, descrito abaixo, trata facilmente fungdes f{r) arbitrdrias, desde que possam
ser expressas analiticamente.

Outro parimetro que caracteriza o vento ¢ sua profundidade ptica, %, definida
COmo:

RV
TO = JGOHE(r)dr. (4.2)
R.
O parimetro ¢y € a se¢ao de choque de espathamento integrada em freqiiéncia:

2
[
o =——5 A £2, 3)
SEVO 81

onde A, € o coeficiente de Einstein que d4 a probabilidade da transic@o, e g1 € g2 540 08
pesos estatisticos dos niveis inferior e superior, respectivamente.

O transporte radiativo serd resolvido usando-se as seguintes aproximagoes:

a) O nimero de fétons € conservado, isto &, ndo ha emissdo térmica no vento
{espathamento puro);

b) A profundidade Gptica € tal que o espalhamento nas asas da linha néo € impor-
tante;

¢) A velocidade do gds é muito menor do que a velocidade da luz;
d) Nio € considerada a rotagdo do vento;

) Espalhamento no continuo (por exemplo, elétrons livres e poeira) nfo €
considerado;

f) Nio sdo consideradas fontes de absorgdo no vento.

Com as simplificacBes acima € importante ter-se em mente a gama de possiveis
aplicagGes do cédigo. Ele pode ser aplicado no estudo de formagdo de linhas em envoltd-
rios de estrelas frias e pode ser usado, com cautela, para estudar linhas de espécies alta-
mente ionizadas em envoltérios de estrelas quentes.
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4.2.1. Espalhamento Atémico Ressonanie

Antes de entrar nos detalhes do cddigo de Monte Carlo, vamos estudar as
principais propriedades do EAR. Como dito acima, o nome espalhamento refere-se ao
processo de absor¢do de um féton por um atomo ou fon no estado fundamental € a
posterior reemissdo de um féton com a mesma freqiiéncia. Esse cendrio €, na verdade, um
tanto simplificado. O féton somente serd emitido & mesma fregiiéncia do f6ton absorvido,
se a densidade do meio for suficientemente pequena para que o tempo médio entre as
colisOes atdmicas seja inferior 4 duragio do estado excitado do elétron, caso contrario, o
choque entre os dtomos e outras particulas do vento resultaria na alteracio do estado de
excitacdo dos mesmos. Mesmo assim, pequenas diferencas em freqiiéncias ocorrem
devido a largura natural da linha. Esta ¢ a razfo pela qual assumimos a condi¢ido (b)
acima: quando o espalhamento nas asas da linha nd3o € importante, a largura natural da
linha pode ser ignorada.

As consideragdes acima sdo vélidas somente no referencial do dtomo. Um 4tomo
geralmente tem uma velocidade ¥, no referencial do observador e a freqgiiéncia emitida
nesse referencial ndo serd a mesma que a freqiiéncia absorvida, em virtude do efeito
Doppler (sec¢do 4.3.2). Assim, o EAR tem por efeito macroscépico, além de redistribuir a
luz angularmente, redistribui-la em freqiiéncia no referencial do observador.

Outra caracteristica importante do EAR é que ele pode alterar o estado de
polarizagdo do campo de radiagdo. A teoria que descreve como a luz espalhada pelo
atomo se distribui angularmente foi desenvolvida por Hamilton (1947), e pode ser encon-
trada em Chandrasekhar (1960). A luz espalhada possui, em geral, duas componentes:
uma componente isotrépica e uma componente dipolar. A propor¢io em que essas duas
componentes ocorrem ¢ dada pela natureza da transicfio atdmica, mais especificamente,
pelos niimeros quénticos j e j' dos niveis inferior e superior da transicio, respectivamente.
Isso é evidenciado pela matriz do EAR, que é dada por:

R(8) =%el R1(9)+%(1—-el)R2, 4.4)

onde @ ¢é o dngulo de espalhamento, Ry é a matriz de espalhamento Thomson (equagdes
2.11 e 2.12) e R, é a matriz de espalhamento isotrépico. A natureza mista do espatha-
mento ressonante € evidente na equacio (4.4), segundo a qual uma parcela e, da luz
incidente espalha-se de acordo com uma fungfio de fase dipolar e a fragdo restante, 1 —e;,
espalha-se isotropicamente. O parimetro e; depende, como ja mencionado, dos nimeros
quinticos da transi¢do considerada, como é mostrado na Tabela 4.1. Na Tabela 4.2
mostramos os valores de e; para algumas transi¢cGes de diferentes espécies atOmicas e
idnicas.
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Tabela 4.1 — Pardmetro e; da matriz do EAR em fungdo dos niimeros
quédnticos j e j' da transigao

Aj=j—-j e1
(2j+5)(j+2)
1 10(j +1){2j+1)
(2j-1)2j+3)
0 105(j +1)
(2j-3)j-3)
-1 10j(2j+1)
Chandrasekhar (1960).

Tabela 4.2 — Valores de e; para algumas linhas ressonantes.

fon Transigio A(A) e
2°8,,,-2°Py, 10319 05
loR% ) "
2%s,,,-2°P,, 10376 00
NV 228y, ~2°Pyyy 1238,8 0,5
228, -2'B,, 12428 00
2°8,,-2°Py; 15482 05
CIV . )
2%s,,-2*P,, 15508 00
4251/2 ‘42}3312 3934,8 0,5
Call ) 2
425, -4*R;, 39696 00
Cal 415, ~4'R, 42279 10
Hy - 43394 034
HB ; 4860,1 0347
Nal 3231/2 ‘32})3/2 5891,6 0,5
3%S,,,-3*B,, 58976 00
Hot . 65611 035
4%s,,, —4°P |
KI 172 32 7667,0 0,5

4%8,,,—4*pF,, 77010 0,0
* Valotes obtidas em Jeffery (1989)

Adaptado de Ignace (1998a).
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Hamilton (1947) fornece uma explicagfio simples para as componentes isotrépica
e dipolar do EAR. Para uma transi¢fio com j = 1 ¢ Aj =j'—j = 1, por exemplo, o elétron é
excitado para um estado que ¢ andlogo ao de um elétron livre, de forma que a emissdo na
desexcitagfio é dipolar. Entretanto, ao contririo do elétron livre, que pode ser excitado
somente em dire¢des ortogonais & dire¢iio de propagacio da luz incidente, um elétron,
quando ligado a um 4tomo, pode ficar em um estado de excitagdo que € classicamente
dado por componentes dipolares em trés dire¢des ortogonais. Por exemplo, uma transigio
com j =1 e Aj = -1 corresponde 2 transi¢do de um estado j' = 0, que ¢ esfericamente
simétrico (impossivel para um elétron) e, nesse caso, a emissio € isotropica.

A natureza mista do EAR tem duas conseqiiéncias importantes. Em primeiro
lugar, como a freqiiéncia do féton emitido depende do 4dngulo de espalhamento (ver
préxima secdo), a intensidade emergente em um dado comprimento de onda pode
depender da geometria do espalhamento. Em segundo lugar, se a contribui¢&o dipolar a
fun¢do de fase for ndo-nula, o EAR polarizard a luz, da mesma forma que o
espalhamento Thomson. Estes dois pontos serfio retomados na se¢io 4.5.

4.3. O Cédigo de Monte Carlo

O esquema geral do cédigo de Monte Carlo para o EAR € semelhante ao do
cédigo para espalhamento eletrdnico descrito nos capitulos 2 e 3, mas existem diferencas
importantes. O diagrama da Figura 4.1 mostra os principais passos do c¢odigo e os pontos
que diferem do cédigo de espalhamento eletrdnico serdo descritos nas préximas secoes.

4.3.1. Zona de Interagdo

Consideremos um pacote de fétons com fregiiéncia v e diregdo § percorrendo o
vento do ponto s = 0 a 5u4 € um dtomo na diregio de propagacdo do féton com
velocidade U,, no referencial da estrela. Dizemos que o dtomo € ressonante com o paco-
te de fétons se a seguinte condigdo for verdadeira:

v=vy(1+7,-8§/c), 4.5)

ou seja, a velocidade do dtomo projetada na dire¢fio de propagagdo do pacote de f6tons
deve ser tal, que a freqiiéncia da transigiio, modificada pelo efeito Doppler, seja v. A
se¢do de choque, devida a um 4tomo somente, € gy (equagdo 4.3). Para computar a segio
de choque total em um dado ponto da trajetéria do pacote de fétons as velocidades
térmica/turbulenta dos 4tomos devem ser levadas em conta, além do movimento
macroscépico. Para uma distribuigio de velocidades maxwelliana, a se¢@io de choque, em
um dado ponto s da trajetéria, € dada por:

v -vo(1+3(s)-§/0)F
_ =

onde &v =v &/ c e £é a velocidade térmica média.

5, (4.6)

o, (8)ds =ogexp
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Passo 1 Passo2
| Um pacote de fotons despolarizado & —_—— O programa determina se o pacote Nio —
emitido pela fonte, & freqliéncia v de fotons encontra uma zong de
interacdo
A |
Dentro da Zona de Interacio Sim
N P P
{ Passo 8 y

. _ , Passo 3
A velocidade térmica 9“;‘5) ¢ A profundidade éptica que serd
sortcada e a nova freqiiéncia no | “~— | atingida pelo pacote de fotons
referencial do observador é (x.) é amostrada

5

| calculada y

1 Série de Espalhamentos

“\

i Passo 7
O dngulo de espalhamento
() € sorteado usando o método Passo 4
da rejeigdio e os novos parime- A profundidade éptica total

tros de Stokes sdo computados)
-

10 pacote de fowons serd da zona de interagdo (1) &
desprezado T computada
A ' i Passo 6 )
O ponto de mteragdo &
Sim | caleulado 5
| =
Passo 9 Sim
O pacote de ftons estd prestes > Passo §
a deixar a zona de it‘iterac?iu. «—Nio - «+—| Asprofundidades épticas
O programa determina se o anteriores sio comparadas
pacote de fotons encontra outra
| zona de interagio
Sim ;
Nio
¥
Passo 10
[e] programa verifica se o —Nio-» O pacote c!e fotons deixa
caminho do pacote de fotons o envoliério

cruza a fonte central

o]
ciclo &
repetido até
que o niimero de
pacotes de fotons
escothido ¢
atingido

Passo 11

Ay quantidades de interesse (fregiiéncia,
nixmero de espathamentos, polarizagio,
angulo de saida, etc.) sdo tabulados

Figura 4.1 — Diagrama de fluxo para a solugfio do transporte radiativo
em meios em movimenta, usando o cédigo de Monte Carlo.
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Para uma dada freqiiéncia, a se¢éio de choque da equagéo (4.6) € uma fungdo com
um pico pronunciado em torno do ponto da trajetéria onde o pacote de fétons estd em
ressonancia com a velocidade macroscépica dos espalhadores. Digamos que 0y(s) seja
significativamente maior que zero (]i)or exemplo, oy > 107 Ou) no intervalo [sy, s2]. Isso
define a chamada zona de interagdo’, para a qual a probabilidade de espalhamento néo ¢
desprezivel. Em pontos fora do intervalo [sy, 52}, a secdo de choque € tdo pequena que
nio ocorre espalhamento.

Quando um pacote de fétons é emitido pela fonte em uma dire¢do e freqiiéncia
randOmicas (passo 1 da Figura 4.1), o programa precisa verificar se ele pode interagir
com o envoltério (passo 2 da Figura 4.1), o que implica verificar se hd uma zona de
interaciio na trajetéria do pacote de fétons. Tal zona deve satisfazer a seguinte condigéo:

Ve —vo(l+3-D(s)/c)| < kdv, (4.7)

onde k define o tamanho da zona de interago. Um valor razodvel para k € 3, que define
uma zona de interagiio para a qual a se¢do de chogue de espalhamento € maior que 107 op.
Se a equagfo acima tem solucéo, esta define a zona de interagéo [s1, s2]; caso contrério,
ndo ocorrerd interacio no caminho do pacote de fétons, que simplesmente deixard o
envoltdrio.

Quando um pacote de fétons encontra uma zona de interagdo, resta verificar se ele
realmente interagird. Isso é feito da mesma forma descrita na segfo 2.3 (passos 3 a 5 da
Figura 4.1): sorteia-se a profundidade 6ptica a ser atingida pelo pacote de fétons, 7,
compara-se com a profundidade dptica total da zona de interagéo, %. Se % < %, 0 pacote
de f6tons vai ser espalhado, e o ponto de interagdo deve ser determinado usando-se
procedimento descrito na segéo 2.5.2 (passo 6 da Figura 4.1}.

4.3.2. Freqiiéncia do Féton Emitido

Uma vez que o ponto de interacdo tenha sido determinado, o &ngulo de
espalhamento & sorteado a partir da fungdo de fase da equagio (4.4), e a nova diregio de
propagagdo, §, é calculada. Os novos parimetros de Stokes sdo calculados da forma
descrita na secfio 2.5.3 (passo 7 da Figura 4.1).

Para determinar a nova fregiiéncia do pacote de fétons apds o espalhamento,
deve-se, inicialmente, calcular a velocidade do dtomo com o qual o pacote de fétons
interage. Inicialmente, sorteia-se aleatoriamente um valor da velocidade térmica (&), a
partir de uma distribui¢o maxwelliana, o que é feito usando-se o método da rejeigdo. A
direcdo da velocidade térmica é sorteada aleatoriamente a partir de uma distribuicéo
isotropica.

! Na teoria de transporte radiativo em meios em movimento (Sobolev, 1960), tal regido € mais usualmente
chamada de regido de interagio. Adotamos, aqui, o nome de zona de interagdo para ndo haver confusio
com a regido de interagfio, definida no capftulo 2, que se refere a todo o vento.
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A velocidade total do atomo €, entdo,
Dy (8) =0(s) +&;,
e a nova fregiiéncia do pacote de fétons é dada por:

vV =va(l+D,(s)-§/c).
4.3.3. Classificagcdo dos Pacotes de Fotons

A medida que os pacotes de fétons deixam o envoltdrio, suas propriedades e
outras quantidades de interesse precisam ser registradas. Os resultados, ou observaveis,
que consideraremos serdo os perfis integrados, perfis de brilho e polarizag@o do envoltd-
rio e mapas de linha.

4.3.3.1 PERFIS INTEGRADOS

Para envoltérios esféricos, a dire¢do de saida do pacote de f6tons nio € relevante,
pois todas as diregdes sdo igualmente provdveis. Assim, para obtermos os perfis de linha
integrados em todo o envoltdrio devemos classificar os pacotes de fétons segundo sua
freqiiéncia somente. Definimos a fregiiéncia normalizada do féton como:

w = -Av/Avp,

onde Avp = WUw/c é 0o miximo deslocamento Doppler associado com o movimento
macroscépico dos dtomos. Os valores de w vao de —1—k&/vo a 1 +k§/ 0w, € esse
intervalo € dividido em ny segmentos.

Os perfis integrados sdio obtidos contando-se o mimero de pacotes de fotons que
deixa o envoltério em cada um dos ny segmentos de freqiiéncia. Além dos perfis
integrados, duas outras quantidades sdo de interesse: o perfil da fonte e o perfil espalha-
do. O primeiro é obtido registrando-se somente os pacotes de fotons que deixam o
envoltério sem interacfio e o segundo, ao contrério, registrando-se somente os pacotes de
f6tons que foram espalhados ao menos uma vez. Obviamente, o perfil integrado serd a
soma do perfil da fonte com o perfil espathado.

Os parfimetros de Stokes @ e U também sdo calculados em cada intervalo de
freqiiéncias, mas a polarizagfio integrada é zero, devido & geometria esférica. Efeitos de
polarizagdo vio aparecer nos perfis do envoltério e nos mapas de linha, definidos abaixo.

4.3.3.2 MAPAS DE LINHA E PERFIS DO ENVOLTORIO

Como mencionado anteriormente, as linhas atémicas ressonantes sdo usadas para
mapear os envoltdrios de estrelas frias, através da medigéio da radiagdo espathada em
diferentes partes do envolidrio. Implementamos em nosso c¢ddigo a possibilidade de se
calcular a intensidade e polarizagfio da luz oriunda de diferentes partes do envoltdrio,
como funcgo da fregiiéncia. O objetivo € simular observagdes espectrais com a fenda do
espectrégrafo apontada para diferentes partes do vento.
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//’ “‘\.\
N
;
|
!
% /
\‘\__; L
Classificacdo por Classificagdo por
fatias anéis concéntricos

Figura 4.2 — Duas maneiras em que o envoltéric foi dividido: anéis
concéntricos e fatias paralelas

Essa tarefa é facilitada pela geometria esférica pois, como todas as dire¢bes sdo
equivalentes, podemos escolher uma direggo arbitrdria (digamos, o eixo z) e alinhar, por
rotagdo, as direcdes de saida com essa dire¢io. A projeciio do envoltdrio sobre ¢ plano
ortogonal (o plano xy rodado) &, entfio, dividida em um dado ntimero de células e o
nimero, freqiiéncia e polarizagdo dos pacotes de fétons em cada c€lula sdo registrados.

Escolbemos duas formas para construir a grade de células em que a projegdo do
envoltério € dividida. Na primeira, dividimos o envoltério em um dado niimero de fatias
paralelas, para simular observagdes espectrais de fenda longa. Na segunda forma,
dividimos o envoltéric em anéis concéntricos, objetivando a determinagio da variagfo
radial da intensidade (Figura 4.2).

Com esse procedimento, podemos obter o perfil da linha e a polariza¢do ao longo
da linha em cada fatia ou anel e, se integrarmos o perfil com respeito a w, o fluxo ¢
polarizagdo do envoltério em cada fatia ou anel. O primeiro observével serd chamado de
mapa de linha ¢ o segundo, perfil do envoltério. Ambos sdo dados como fungio do
parimetro de impacto, d, definido como a disténcia do centro da fatia ao centro do
envoltério ou como o raio médio do anel.

E importante notar que efeitos de polarizagio da Iuz somente ocorrerdo para a
classificagdo por fatias, pois a classificagdo por anéis leva ao cancelamento dos parame-
tros de Stokes Qe U.

4.4. Testes para Validacao do Cdédigo

O cédigo de Monte Carlo para formagio de linhas em ventos estelares foi desen-
volvido em etapas, até chegar & sua configuragio final, que serd explorada na proxima
secdo. Em cada etapa, ele foi testado através da comparagio com resultados anteriores,
obtidos por outros autores. Foram usados, para tal fim, os trabalhos de Ignace (1998a),
Natta e Beckwith (1986) e Beckwith e Natta (1987).

67




Formagdo de Linhas Ressonantes em Ventos Estelares

4.4.1. Ventos em Expansdo Constante

Um resultado bastante conhecido na teoria de formagédo de linhas em um vento
em expansio constante € que o perfil da linha € plano, quando a dimensdo da regido
emissora (ou espalhadora) for muito maior que a da fonte. Esse resultado assume
espalhamento isotrépico, geometria esférica, vento opticamente fino e fonte pontual. A
conseqiiéncia de uma fungfio de fase anisotrépica & que o fluxo observado em cada
freqiiéncia dependerd da geometria do espalhamento pois, em um vento, a luz observada
em cada freqiiéncia estd associada a diferentes locais de espalhamento, daf a existéncia de
uma relagdo entre o dngulo de espalhamento e a freqiiéncia do foton espalhado.

Para ilustrar, vamos considerar os espalhamentos para frente e para trds e os
espalhamentos a 90° com relacio ao observador. Os espalhamentos para frente e para tris
ocorrem a0 longo da linha que intercepta o centro da fonte, e os espalhamentos a 90°
ocorrem no plano que contém o centro da fonte e é ortogonal 2 linha de visada, chamado
plano do céu. A luz espathada para frente ¢ para tris aparecerd nos extremos das asas da
linha, pois os espalhadores apresentam maximo deslocamento Doppler para o azul ou
para o vermelho. Por outro lado, a luz que aparece no centro da linha vem do plano do
céu, onde a velocidade dos espalhadores projetada na linha de visada é nula. Nesse caso,
o espalhamento ocorre a 90°. Para espalhamento isotrépico, a quantidade de luz espalha-
da a 90° € a2 mesma que para espalhamento para frente e para trds, dai a formacio de um
perfil plano. No entanto, esse ndo € o caso para espalhamento dipolar, para o qual uma
fragdo menor de luz ¢ espalhada a 90°. Assim, conclui-se que as linhas ressonantes que
possuem uma componente dipolar na fungdo de fase devem apresentar perfis cujas asas
$30 mais intensas que o centro.

Se considerarmos uma fonte extensa, surgem outros dois efeitos adicionais que
modificam o perfil plano. O primeiro relaciona-se & absorcdo de fotons pela fonte, efeito
conhecido como ocultagdo. A consegiiéncia da ocultacdo é a diminuigdo do fluxo na
parte vermelha da linha, pois os fétons que possuem trajetéria de colisdo com a fonte
devem, necessariamente, ter sofrido espalhamento para tris.

O outro efeito é conhecido como “despolarizagio”, ou diluicio geométrica, que
estd ilustrado na Figura 4.3. Este efeito altera o grau de espalhamento anisotrépico na
parte interna do vento, devido a uma incidéncia mais isotropica da radiagdo estelar
(Cassinelli ez al. 1987). Para uma fonte pontual, a luz observada & espalhada por um
angulo fixo & entre a linha de visada do observador ¢ a linha que liga a estrela com o
espalhador (Figura 4.3-a). Mas, no caso de fonte extensa, a luz que chega ao observador &
espalhada por um 4ngulo entre 8’ ¢ 8" (Figura 4.3-b). A conseqii€ncia disso € que o
plano de espalhamento nfo serd constante e o efeito do espalhamento anisotrépico sera
diminuido.
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a) fonte pontual b} fonte extensa

Figura 4.3 - Efeito da despolarizacio por uma fonte extensa. A figura
ilustra a variagdo do plano de espalhamento da luz espathada quando se
consideram fontes pontuais e extensas. (Cassinelli ef al. 1987)

O perfil teérico da luz espalhada em um vento esférico em expansio constante
estd calculado em Ignace (1998a, equagcbes 9 e 10). O autor objetivou o estudo dos
efeitos, nos perfis, do pardmetro e; da funcfo de fase do EAR. As expressdes obtidas por
Ignace (1998a) consideram os efeitos da fonte extensa, discutidos acima, mas sio vilidas
somente para ventos opticamente finos, pois seu formalismo considera, implicitamente,
que ndo hi espalhamento mdltiplo. Outra aproximagfio importante feita pelo autor para
obter seus resultados analiticos € que néo foi levado em conta 0 movimento térmico ou
turbulento dos espalhadores.

O resultado de Ignace (1998a) para o caso mais geral, em que todos os efeitos da
fonte extensa sdo considerados, é:

F,w) =(x-z)[1-——”’ léel(l—swz)], para w <0,
0 T-2
F,(w) _ z—2sen~ w—2 /1_':..”."_. __1_31(1_3“,2)\}1—wz(w+sen"1w).
Fy I+w} 8
para w20,

onde Fp € uma constante. A expressfo acima descreve o comportamento espectral da luz
espalhada somente.

Para comparar os resultados do nosso cédigo com os de Ignace (1998a), conside-
ramos um vento em expansdio constante com profundidade éptica % = 0,1 ¢ com uma
velocidade térmica muito pequena, &= 1/200 ¥. Os resultados sdo mostrados na Figura
4.4, onde mostramos perfis analiticos de Ignace (1998a) juntamente com os perfis
espathados fornecidos pelo nosso c6digo. Uma excelente concorddncia entre nossos
resultados numéricos e os resultados analiticos de Ignace (1998a) foi obtida.
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Figura 4.4 — Resultados analiticos de Ignace (1998a) para o perfil da
luz espalhada em um vento esférico, opticamente fino € em expansao
constante. Os resultados do nosso cédigo (triingulos) para o perfil
espalhado estio sobrepostos a curva.

4.4.2. Ventos em Expanséo Acelerada

Ignace (1998a) calculou, também, perfis de linha para envoltérios esféricos em
expansdo acelerada, novamente com o intuito de estudar as diferencas entre o espalha-
mento isotrépico e o espalhamento anisotrépico. Para velocidades de vento ndo
constante, uma solu¢fio analitica é impossivel e para calcular numericamente os perfis das
linhas, o autor usou o método de Sobolev-P (Jeffery 1989). Esse método € baseado na
aproximagfio de Sobolev para ventos com grandes gradientes de velocidade, e inclui a
forma geral da funcfo de fase do EAR. O P indica que a polarizagio da radiagdo €
considerada.

A lei de velocidades considerada por Ignace (1998a) € a lei beta, equagdo (1.2),
com th=0,05v, ¢ f= 1. Alei de densidade correspondente a essa lei de velocidades & dada
pela equacdo (3.7).

Os resultados de Ignace (1998a) para duas profundidades 6pticas do envoltério € para
e1 = 1 estdo na Figura 4.5. Sdo mostrados o perfil integrado, o perfil da fonte e o perfil
espalhado, como indicado. Sobrepostos ao resultado de Ignace encontram-se nossos resulta-
dos, em linha tracejada. Novamente, para simular os resultados de Ignace, assumimos uma
velocidade térmica do vento muito pequena (€ = 1/200 v,). Mais uma vez, foi obtida uma
6tima concordéncia entre os resultados.
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Figura 4.5 — Resultados numéricos de Ignace (1998a) para os perfis
integrado, da fonte ¢ espalhado em um vento esférico acelerado (linhas
cheias). Os resultados do nosso cddigo estio sobrepostos a curva
(linhas pontilhadas). O grifico 3 esquerda € para uma profundidade
gptica de % =3, e o gréfico a direita para 1 = 10.

4.4.3. Ventos em Expansao Acelerada com Velocidade Termica

Natta e Beckwith descrevem, em dois artigos de 1986 e 1987, um cédigo de
Monte Carlo para calcular o transporte radiativo em ventos constantes e acelerados. O
cédigo € capaz de tratar vérias leis de densidade ¢ a componente térmica na velocidade
dos espalhadores, mas nfio considera a funggo de fase correta para o EAR ¢ o transporte
da luz polarizada.

Infelizmente, os autores fornecem, nos artigos, poucos detalhes sobre o cddigo e
as simulagdes, o que torna dificil uma comparagiio com seus resultados. Ainda assim,
procuramos, dentro do possfvel, reproduzir alguns de seus resultados, no que obtivemos
uma concordéncia satisfatéria.

4.5. Resultados para Geometria Esférica

Nessa segfo, exploramos as possibilidades do nosso cédigo, apresentando resulta-
‘dos para uma grade de modelos bastante abrangente. Comegamos estudando os perfis
integrados e depois passamos para os perfis do envoltdrio e mapas de linhas.

4.5.1. Modelos

Dividimos os modelos em duas categorias diferentes: modelos com vento em
expansdo constante (modelos ‘c’) € modelos com vento com velocidade dada pela lei beta
(modelos ‘b’). Mostramos na Tabela 4.3 os pardmetros dos modelos para ventos em
expansdo constante & na Tabela 4.4 os parimetros para ventos acelerados. Para todos os
modelos, o raio do envoltério é 1000 R,. Consideramos a fungéo f{r) da equacéo (4.1)
como uma constante, de maneira que a forma da lei de densidades dos espalhadores € a
mesma que a da lei de densidade total.
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Tabela 4.3 - Grade de modelos para ventos em expansdo constante
(modelos ‘c’).

Modelo Ty £(v.,) ¢ N(x10%) linha

c0l1 1 1/20 0,5 1200 nio
c02 5 120 0,5 600 ndo
c03 5 1/5 0,5 140 nao
c04 20 1720 0 165 néo
c05 20 1/20 0,5 1200 nio
c06 20 120 1 415 nao
c07 20 1720 1 100 sim
c08 20 1/5 0,5 220 nio
c09 20 172 0,5 450 nio
cl0 20 1 0,5 300 nio
cll 20 1 1 36 nio
cl2 200 120 0,5 1000 nio
cl3 200 1720 1 130 nio
cl4d 200 1/5 0,5 45 niao
cls 1000 1/20 0,5 3350 nio
cl6 1060 1720 1 50 nio
cl7 1000 1/5 0,5 18 nio

Tabela 4.4 - Grade de modelos para ventos acelerados (modelos ‘b’).

Modelo 7o, &(v.) B vo(v.) ¢ N(x10%) linha

b01 5 1/20 0,25 0,05 0,5 30 nao
b02 5 175 0,25 0,05 0,5 14 nao
b03 20 1/20 0.25 0,05 0 233 néo
b04 20 1/20 0,25 0,05 0,5 240 néo
b05 20 1720 0,25 0,05 1 600 nio
b06 20 1/5 0,25 0,05 0,5 24 nio
b07 200 1/20 0,25 0,05 0.5 60 ndo
b08 5 1120 1 0,05 1 350 nao
b09 20 1/20 1 0,05 0 250 nao
b10 20 1/20 1 0,05 0,5 165 néo
bll 20 1720 1 0,05 1 600 nao
b12 20 1/20 1 0,05 1 120 sim
b13 20 1120 i 0.4 1 180 nao
bl4 20 1/5 1 0,05 1 120 nio
bl5 20 112 1 0,05 1 23 néo
bl6 200 1120 1 0,05 1 100 nao
bl7 600 1/20 1 0,05 1 50 ndo
bl8 20 1120 3 0,05 1 600 ndo
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4.5.2. Perfis Integrados

Na Figura 4.6 mostramos os perfis integrados normalizados para todos os
modelos das Tabelas 4.3 ¢ 4.4. A linha cheia mostra os perfis integrados, a linha ponti-
lhada os perfis espalhados, e a linha tracejada os perfis da fonte. A diversidade dos perfis
é notdvel, indicando a forte dependéncia desse observédvel com os pardmetros do modelo.

O parametro com mais influéncia nos perfis € a lei de velocidade, pois a modifi-
cagdo desse parimetro altera significativamente a opacidade do envoltério em cada
freqiténcia, mudando, assim, o perfil da fonte. Por exemplo, quando a velocidade de
expansfo € constante, somente os pacotes de fétons com w préximo a —1 podem interagir
no vento e, quando o envoltério é acelerado, todos os fétons com fregiiéncia w~Qa—1
sio ressonantes. A modificagdo da lei de velocidades altera, também, tanto o local de
espafhamento dos pacotes de fétons com mesma freqiiéncia quanto a velocidade dos
espalhadores, o que afeta o perfil espalhado. Isso pode ser visto comparando-se, por
exemplo, os perfis dos modelos b0S (8= 0,25), b1l (f= 1) e c06.

Para investigar os efeitos da profundidade 6ptica, comparamos modelos com a
mesma lei de velocidades e a mesma velocidade térmica. Dos modelos b08 (f=1¢ § =
5), b1l (% =20) , bl6 (B = 200) e b17 (1 = 600), podemos ver que o perfil da fonte fica
mais profundo e largo & medida que % aumenta. Com o alargamento do perfil da fonte,
mais luz € espalhada € o perfil espalhado fica mais intenso. O resultado para o perfil
integrado é que tanto a componente de absor¢o no azul quanto a componente de emissao
no vermelho ficam mais intensas. E importante notar, entretanto, que o perfil integrado
eventualmente torna-se saturado, o0 que significa que toda a luz “disponivel” para
espalhamento j4 foi espathada. Depois que a linha se torna saturada, aumentar % ndo tem
nenhum efeito sobre o perfil integrado. Para modelos acelerados a saturagdo ocorre em
tomo de % = 300. Os efeitos da profundidade éptica em modelos com velocidade
constante sdo semelhantes, embora esses modelos saturem em profundidades &pticas
menores quando comparados com os modelos acelerados; compare-se, por exemplo, os
modelos c01 (% = 1), c02 (% = 5), c05 (n = 20), cl2 (5 = 200) € c15 (% = 1000). A
saturagdo, neste caso, ocorre em torno de % = 100.

A velocidade térmica dos espalhadores tem também conseqiiéncias importantes
nos perfis. Isso é exemplificado pelos grificos dos modelos ¢05 (% = 20, &= 1/2uy), c08
(E=1/500) € ¢10 (& = D). A medida que a velocidade térmica aumenta, observam-se
dois efeitos: o perfil da fonte alarga-se, pois a gama de velocidades possiveis dos
espathadores aumenta, aumentando a opacidade total do vento, ¢ o pico dos perfis
espalthados & deslocado para o vermelho, a0 mesmo tempo que a intensidade do perfil
espalhado aumenta. Modelos com alta velocidade térmica apresentam uma componente
de absorgio muito larga e componente de emissfio deslocada para o vermelho. Esses
resultados estdo de acordo com os obtidos por Lamers, Cerruti-Sola e Perinotto (1987),
que foram os primeiros a incluir a velocidade térmica dos dtomos nos célculos dos perfis,
usando o método SEL

73




Formagdo de Linhas Ressonantes em Ventos Estelares

2.0 ho1 502 [ 603 b bo4 F bOS 1 bos
1.5
Y 1.0 (i
05 -
T T SO I S S
OF bos bo9 b10 b11 b12 Tb13

1.5¢
" 1.0t

0.5
0.0

2.0
1.5
L 1.0

0.5}
0.0

2.0f
1.5
- Lo

0.5
0.0

2.0
1.5}
- 1.0

0.5¢
0.0

Figura 4.6 - Perfis integrados para os modelos da Tabela 4.3 (‘c’,
velocidade constante) e Tabela 4.4 (‘b’, lei beta). Cada quadro mostra o
perfil integrado (linha sélida), o perfil da fonte (linha tracejada) e o
perfil espalhado (linha pontilhada) versus a fregiiéncia normalizada w.

A presenga de uma linha de absorcio tem, claramente, um importante efeito no
perfil integrado, por modificar significativamente o perfil da fonte (modelos c07 e b12).

O pardmetro ) pode, em principio, alterar o perfil integrado devido 2 anisotropia
introduzida no processo de espalhamento. Uma comparacio dos perfis de modelos
opticamente finos com e; diferentes revela que os modelos com e; maiores apresentam
fluxo na regifo central menor e fluxo nas asas maior que os modelos com e; menores,
resultado que vai ao encontro da discusséo acerca dos efeitos do parimetro e; sobre o
perfil espalhado, segdio 4.4. Outra conseqiiéncia € que o pico de emisséo fica um pouco
mais alargado quando o espalhamento € isotrépico. Esses efeitos ndo podem, entretanto,
ser vistos na Figura 4.6, pois as diferengas no fluxo sfio muito pequenas, no méximo,
10%. Se o modelos sdo opticamente espessos, as diferengas tornam-se despreziveis, pois
o grande nimero de espalhamentos cancela as anisotropias.
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4.5.3. Perfis do Envoltorio

4.5.3.1 FATIAS AO LONGO DO ENVOLTORIO

Nesta seg¢io, estudamos a radiagdo, integrada em freqiiéncia, emergente de fatias
do envoltério (Figura 4.2). O envoltério foi dividido em 580 fatias, de acordo com o
seguinte esquema: 400 fatias com largura 0,25 R, no intervalo de parimetro de impacto
d=0a 100 R, ¢ 180 fatias com largura de 5 R, para d = 100 a 1000 R, . Esse esquema
foi adotado para poder-se mapear com boa resolugio o perfil de britho do envoltério
(PBE) préximo a estrela, onde as condigdes fisicas (densidade, velocidade e campo de
radiagdo) variam mais rapidamente.

Os quatro grificos da Figura 4.7 mostram PBEs para alguns dos modelos
estudados. Os grificos a e b ilustram os efeitos da profundidade 6ptica e da velocidade
térmica, respectivamente, para ventos acelerados, e os gréficos ¢ e d ilustram o mesmo
para ventos constantes.

Para representar o erro associado a cada simulagdo, escolhemos o seguinte
procedimento. Os pontos do PBE foram agrupados até que o erro do ponto resultante
fosse menor ou igual a 1%. Esse procedimento resulta em um conjunto de dados com um
espagamento desigual: préximo 2 fonte, onde a intensidade é maior, o nimero de pontos
sera maior que nas partes externas do vento.

Vamos comecar examinando os efeitos da profundidade éptica. Vemos na Figura
4.7-a e ¢ que a PBE cresce com a profundidade Gptica, como esperado, indicando que
mais luz estd sendo espalhada no vento. O PBE cresce somente até que a safuragio na
linha € atingida. As diferengas observadas sdo muito maiores para os ventos acelerados,

chegando a uma ordem de magnitude, pois para os ventos constantes a saturacdo ¢
atingida mais rapidamente, como mencionado na se¢do anterior.

Comportamento semethante é observado quando se aumenta a velocidade térmica
dos espalhadores (Figura 4.7-b e d): a opacidade no vento cresce e o PBE aumenta. Nesse
caso, entretanto, ndo hd saturagio e a quantidade de luz espalhada sempre aumenta

com &

A comparagiio entre modelos com diferentes campos de velocidades € feita na
Figura 4.8, onde mostramos o PBE (além do perfil de polarizaggo, a ser discutido abaixo)
para os modelos b05 (f# = 0,25), b11 (8 = 1), b18 (B = 3) e c06. Os efeitos da lei de
velocidades corroboram o fato de que a estratificagdo de velocidade no vento resulta em
um aumento da opacidade.

O parimetro e; da fungdo de fase de espalhamento ndo altera o PBE, pois esse
parametro somente modifica a distribuigfio espectral e ndo a quantidade de luz espalhada.

Voltaremos, na secio 4.5.3.3, ao estudo dos PBEs, apresentando um modelo
analitico simplificado que ajuda a sistematizar os resultados. Passaremos, agora, ao
estudo do perfil de polarizagio do envoltério (PPE), para a classificac&o por fatias.
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Figura 4.7 — Perfis de brilho do envoltério (PBE) para fatias do
envoltério, em fun¢do da distancia do centro da fatia & estrela (em raios
estelares). Resultados para ventos acelerados e ventos em expansio
constante sio mostrados.
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Figura 4.8 — Comparagio do perfil de britho do enveltério (esquerda) e
perfil de polarizagao do envoligrio {direita), para os modelos b11, b05,
b18 € c06 para ilustrar os efeitos da lei de velocidades.
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Uma quantidade dtil para descrever as condi¢des locais do vento € a profundidade
dptica ao longo da linha de visada, ,, que indica as regides opticamente finas e espessas
do vento. Para um dado pardmetro de impacto, ela é definida como:

1 \‘RE ~d?

Tw(d)= [o,dw [ f(Nn(ndz,

0 e

onde z é a profundidade geométrica do envoltério, igual a 0 no plano do céu. Na Figura
4.9 mostramos 7%, para alguns modelos de vento em expansdo constante.

Os PPEs para os mesmos modelos da Figura 4.7 sdo mostrados na Figura 4.10. Os
PPEs sdo apresentados com o mesmo espagamento usado para os PBEs, mas deve-se
mencionar que o erro de cada ponto, neste caso, pode ser até 2 vezes maior. O
comportamento da polarizagio é similar quando modelos de vento acelerado e com
velocidade constante sdo comparados. Os niveis de polarizagio aumentam de alguns
pontos percentuais, para as fatias préximas a estrela, para valores que superam 24%, na
regiio com d ~ 2 R, até d ~ 100 R, . Nessa regido, a polarizacdo depende bastante do
modelo, ac contrrio da parte externa do vento, onde os niveis de polarizagdo sdo
similares para todos os modelos, com excecdo dos modelos de velocidade constante com
alta opacidade (altas profundidades épticas ou grandes velocidades térmicas médias). Em
geral, os modelos com velocidade constante apresentam niveis de polarizagdo mais altos
em até alguns pontos percentuais na parte interna do vento quando comparados com
modelos acelerados, como pode ser visto na Figura 4.8-b. Outra diferenca € que, para os
modelos com velocidades constantes, os maiores niveis de polariza¢do na regido com
d~2R, atéd~ 100 R ocorrem para opacidades moderadas, em vez de opacidades
baixas, como € esperado.

Um comportamento interessante da polarizagio é que ela converge para aproxi-
madamente 0 mesmo valor, quando %, decresce para valores em tomno de 1. Chamamos
esse valor Pr. Ele € em torno de 20-24% quando e; = 1 (Figura 4.10-a e b) € 15-18%
quando e; = 0,5 (Figura 4.10-c e d). O ponto onde 7, € igual a 1 estd marcado na Figura
4,10 com os circulos cheios. Para modelos opticamente muito finos, %, € sempre menor
que 1 e, para esses casos, consideramos P, com o mesmo comportamento descrito
acima. Os pontos onde %, € igual a 0,1, para os modelos opticamente finos, estio
marcados pelos tridngulos abertos na Figura 4.10. A conseqiiéncia desse comportamento
é que, para modelos com baixa opacidade, a polarizagdo cresce rdpido com d e atinge
P para d da ordem de alguns raios estelares, mas para modelos com alta opacidade, a
polarizagio somente atingird P, para d muito elevado.

A andlise dos PPEs mostra que esse observivel pode ser um vinculo importante
para a opacidade do vento, pois o PPE tem uma dependéncia muito acentuada com os
parametros do modelo que t&m relagdo com a opacidade do vento: a profundidade Gptica
e a velocidade térmica média. Entretanto, hd que se mencionar que o PPE € muito dificil
de ser observado, o que restringe, ao menos no presente, seu uso para o estudo de ventos
estelares.
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Figura 4.9 — Profundidade dptica integrada ao longo da linha de visada
versus parfimetro de impacto para os modelos c01 {§ = 1), ¢02 (5 = 5),
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Figura 4.10 - Comparagéo dos perfis de polarizagdo do envoltério
(PPE) para os mesmos modelos da Figura 4.7. Os circulos cheios
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visada, 7,, torna-se menor que 1. Os tridngulos indicam o ponto onde
Ty torna-se menor que 0,1, para ventos opticamente finos.
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4.5.3.2 ANEIS EM TORNO DA ESTRELA

Os resultados para o PBE para a classificagdo por anéis concéntricos sido qualitati-
vamente similares aos resultados para a classificag@o por fatias, mostrados nas figuras 4.7
e 4.8. Entretanto, a dependéncia do fluxo com o pardmetro de impacto ¢ diferente, como
serd visto na discussdo quantitativa, apresentada a seguir. '

4.5.3.3 UM MODELO ANALITICO SIMPLES PARA O PBE

Vamos assumir um vento esfericamente simétrico e opticamente fino, e
considerar uma pequena area do envoltério, vista pelo observador, com parimetro de
impacto d. O fluxo desta drea, integrado em freqiiéncia, F(d), serd dado por:

T on(r
Fd)= | —E—(Z—)dz,
— T
ou seja, o fluxo serd a soma do fluxo espalhado ao longo da coluna de gis da area
considerada. Na expressdo acima, assume-se implicitamente uma fonte pontual pelo uso
do termo 1/r* na integral, que descreve o campo de radiacio a grandes distdncias da
estrela. Para um vento em expansao constante, n, o< llrz, 0 que resulta em:

F(d)=Fyd™. (4.8)
onde Fj € uma constante.

Para os modelos estudados, esperamos que a expressdo acima seja incorreta em
duas situagdes. Primeiramente, proximo a estrela, onde a aproximacdo de fonte pontual
ndo é vilida, a variacio de F(d) com d deve ser mais acentuada; iSs0 ocorre porque a
intensidade média, J, varia, préximo a estrela, mais rapidamente que 1/¢%. Em segundo
lugar, para os modelos acelerados, a densidade préxima 2 estrela cai mais rapidamente
que para os modelos constantes, ¢ isso altera F(d) no mesmo sentido. Ambos efeitos sdo
relevantes apenas para d < 10 R, ¢ esperamos que a expresso acima seja aproximada-
mente vilida para as partes externas do vento.

A equagio 4.8 descreve a dependéncia radial do fluxe do envoltério e, assim,
deve ser comparada com os resultados para a classificagdo por an€is. O fluxo para a
classifica¢fo por fatias € diferente, pois uma fatia compreende um intervalo de pardme-
tros de impacto. Espera-se que a dependéncia do fluxo da fatia com o pardmetro de
impacto seja dada pela integral da equaggo (4.8) com respeito a d, ou seja,

F(d)=Fyd™. (4.9)

Baseado nas equagdes (4.8) e (4.9), tentamos ajustar os PBEs, tanto os resultantes
da classificaco por fatias quanto os da classificacdo por anéis, por uma lei de poténcias:

F(d) = Fod™. (4.10)

Uma tentativa de ajustar os PBEs em todo o intervalo de parimetros de impacto
resultou em ajustes ruins para praticamente todos os modelos € a razdo para isso € que,
como mencionado acima, efeitos da geometria ou mesmo dos parfimetros do modelo
resultam no fato de que a PBE tem comportamentos diversos préximo a estrela e nas
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partes externas do vento. Conclui-se que uma lei de poténcias ndo ¢ uma boa descrigdo
para o PBE quando se considera todo o intervalo de pardmetros de impacto.

Obtivemos ajustes muite melhores quando consideramos dois intervalos distintos
de pardmetro de impacto: o primeiro intervalo & definido de d = 1 até R; € o segundo de
d=R;até 1000 R, onde R; € determinado para cada modelo, usando-se o procedimento
descrito a seguir.

Inicialmente, usa-se um esquema de interpolacfio lagrangeana para determinar a
derivada do EBP como funcdo de d. Em seguida, multiplica-se a derivada por d e divide-
se pela EBP, obtendo-se uma estimativa do indice a da equagio 4.10 como fungio de d.
Matematicamente, isso é expresso como.

g'(d)d
g(d)

onde g(d) é uma lei de poténcias que descreve o PBE localmente.

a(d) =

Como exemplo, mostramos na Figura 4.11 o indice a obtido usando-se o método
descrito, para o modelo b11. Apesar do fato de os valores de a serem apenas aproxima-
dos, a figura mostra claramente a variagdo do indice a préximo 2 estrela. Ela também
mostra que o indice é aproximadamente constante para d > 10 R,, o que indica que o
PBE da parte externa do vento é bem descrito por uma lei de poténcias, pelo menos para
o modelo b11. Utilizamos esse método para determinar R;, escolhido como o ponto onde
o indice a assume um valor constante, para todos os modelos estudados. Os valores de R;
sdo mostrados nas Tabelas 4.5 ¢ 4.6.

Para modelos com velocidade constante e modelos com baixa opacidade, R; ¢
definido apenas por efeitos geométricos (fonte extensa) e corresponde ao ponto do vento
onde a aproximagio de fonte pontual torna-se vélida (ver discussdio apds a equag@o 4.8).
Para esses modelos, R; é préximo a 10 R,. Para ventos acelerados ¢ modelos com alta
opacidade, R; pode ser bem maior (modelo ¢15) ou ainda menor que 10 R, (modelos bl5,
bi6 e bl7). A influéncia dos pardmetros do modelo em R; pode ser resumida como segue:

1) R;cresce com S, pois valores altos de f indicam baixa acelera¢@io no vento e,
assim, a velocidade serd aproximadamente constante apenas para d maiores;

2) R;cresce com T €

3) R;cresce com &
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Figura 4.11 — Indice a versus parimetro de impacto para o modelo bl1.

Os ajustes para o primeiro intervalo (d = 1 até R;) foram ruins, indicando que uma
lei de poténcia ndo € uma boa descri¢do para o perfil. Entretanto, eles sdo aoc menos
indicativos do comportamento do PBE nesse intervalo. Os ajustes para o segundo
intervalo (d = R; até 1000 R ), ao contrdrio, foram muito bons para todos os modelos, o
que estende a afirmativa feita acima para o modelo bl1 para todos os modelos: o PBE no
intervalo d = R; até 1000 R, ¢ muito bem descrito por uma lei de poténcias. Os indices
resultantes do ajuste sdo listados nas Tabelas 4.5 e 4.6 e sdo nomeados como se segue: 0s
subscritos ‘@’ e ‘f indicam classificagfo por anéis e fatias, respectivamente, € 0s nimeros
1 e 2, os dois intervalos acima.

O indices resultantes dos ajustes confirmam o modelo analitico aproximado. Para
a classificagio por anéis, os indices para a parte externa do vento variam de a,; =29 a
3,2, muito préximos do valor 3, previsto pelo modelo. Também para a classificagéo por
fatias, os indices sfo préximos do valor previsto, 2, apresentando, também, uma variag@o
. muito pequena entre os modelos (ap =1,9 a 2,3). Conclui-se, disso, que a PBE € de uso
restrito para estudar a regido externa do vemto.

Para a regido interna, ao contririo, o PBE depende bastante dos modelos. Para
uma gigante vermelha proxima, cuja disténcia é, digamos, 200 pc, € cujo raio € aproxima-
damente 1 UA, uma se¢do do envoltério de 100 R, corresponde a, aproximadamente, 1".
Assim, a parte do vento com d < R; necessitard de uma resolugio dptica muito boa para
ser detectada.

Nas Tabelas 4.5 e 4.6 listamos os raios onde a profundidade Optica integrada ao
longo da linha de visada € 1, R~;. Ndo € observada uma correlacio entre R € K;  Além
disso, para os modelos com alta opacidade, R; << Ry, 0 que mostra que o PBE ¢
satisfatoriamente descrito por uma lei de poténcias mesmo quando %, é maior que 1.
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Tabela 4.5 — Ajustes dos perfis de brilho do envoltério para os modelos de
vento em expansdo constante.

Modelo Ry R; a1 Qg g Qg
c0l - 10 3.4 3,0 2.2 2,0
c02 - 20 3,7 31 2.4 2,1
c03 7.4 20 3,9 3,1 2.5 2,1
c04 7,3 25 4.2 3,1 2,9 2.1
c05 7.3 30 4.3 3,1 2,9 2,1
c06 7,3 30 4,3 3,1 2,9 2,1
cQ7 7.3 20 3,9 3,1 2,8 2,1

c08 29,2 20 4,3 3,1 2,8 2,1
c(9 71,0 15 3,8 3,1 2,5 2,1
cl0 135,8 30 33 3,0 2,0 2,0
cll 135,8 30 3,3 3,0 2,0 2,0
cl2 69,3 30 4,6 32 3,0 2,2
cl3 69,3 30 4,6 3,2 3,1 2,2
cl4 249,6 20 4,5 3,1 2,9 2,1
cl5 298,1 80 4,6 3,0 3,1 2,1
cl6 298,1 80 4,6 29 3,1 1,9
cl7 722,6 15 4,5 3,2 3,0 2,3

Tabela 4.6 — Ajustes dos perfis de brilho do envoltério para os
modelos de vento acelerado.

Modele R R; ag . as af2
b01 - 10 3,7 3,0 24 2,0
b02 5,9 10 3,6 3,1 2.4 2,1
b03 5,7 10 3,6 3,1 24 2,1
b04 5,7 10 3,6 3,1 2,5 2,1
b05 5,7 10 3,7 3,1 2,5 2,1
b06 22,7 17 3,5 3,1 24 2,1
b07 54,0 20 3,6 3,1 2,4 2,1
b08 - 10 4.0 3,0 2,6 2,0
b09 3,0 10 3,2 3,0 2.3 2,0
b10 3,0 10 -33 3.0 2,3 2,0
bi1 3,0 10 33 3,0 2,3 2,0
bl12 3,0 10 2,5 3,0 1,9 2,0
bl3 5,1 10 3.3 3,0 2,2 2,0

bl4 10,0 10 2.8 3,0 2,0 2,0
bl5 23,8 4 2,7 3,0 1,7 2,0
bl6 23,3 6 2,6 3.1 1,8 2,1
bl7 66,6 6 2,6 3,1 1,8 2,1
bid 24 15 29 3,1 2,2 2,1
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Figura 4.12 ~ Mapa de linhas para o modelo b10 (5 =20, f=1, ¢ =
1720 e ¢, = 0,5). Painel superior: perfil de brilho do envoltério; painel
central: perfis de linha; painel inferior: perfis de polarizaggo.

4.5.4. Mapas de Linha

Na secdo 4.3.3 descrevemos o procedimento usado para obter-se o fluxo e a
polarizagdo da luz oriundos de células (anéis oun fatias) do vento. Na iltima secio
integramos a luz de cada célula com respeito 2 freqgiiéncia, obtendo assim os perfis de
brilho e polarizagdo do envoltério. Estudaremos, agora, a dependéncia espectral da
radiagdo emergente de cada célula. Vamos nos concentrar na classificagio por fatias, pela
polarizagdo resultante desse tipo de classificagfo.

A Figura 4.12 ilustra um resultado tipico do nosso cddigo, para o modelo bl0.
Para obter essa figura, o lado direito do envoltério foi dividido em 5 fatias de igual
tamanho, com largura de 2R,/10 = 200 R,, de forma que o pardmetro de impacto do
centro de cada fatia é d = 100, 300, 500, 700 ¢ 900 R, (dada a simetria esférica, os resul-
tados para o lado esquerdo sdo equivalentes). Os painéis central ¢ inferior da Figura 4.12
mostram os perfis de linha e a polarizaggo ao longo da linha para as 5 fatias. Os perfis de
linha sdio mostrados em unidades arbitrarias e por essa razéo colocamos o perfil de brilho
do envoltério no painel superior, como um guia para o fluxo relativo de cada fatia. No
painel central indicamos, também, o erro médio no fluxo, para a regido central da linha.
O erro nas asas da linha é maior, pois o fluxo nessa regidio é menor. A Figura 4.12 ilustra
uma caracteristica compartilhada por todos os modelos: os perfis ficam mais estreitos a
medida que se consideram pardmetros de impacto maiores, pois a gama de velocidades
macroscdpicas, na coluna de gés correspondente 2 fatia em quest&o, diminui.
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4.5.4.1 EFEITOS DA LEI DE VELOCIDADES

Na Figura 4.13 mostramos perfis de brilho e polarizacdo da linha para os
modelos c06, b05 (f=0,25),bl1 (f=1) e b18 (f=3), todos com H=20¢ &= 1720 v,
para ilustrar os efeitos da lei de velocidades do vento. Sao mostrados resultados para trés
fatias: no painel superior, a fatia compreende um pardmetro de impacto ded=2al0R,,
no painel central, d = 10 a 30 R, e no painel inferior, d =30 a 1000 R, . Nas partes mais
externas do vento, onde a velocidade ji é préxima da velocidade terminal para todos os
modelos, os perfis séo praticamente idénticos. Por outro lado, préximo a estrela, o perfil
para o modelo menos acelerado, b18, € bem mais estreito que os demais, efeito agbservado
em menor grau também no perfil do modelo bl1. Esse efeito ¢ facil de ser entendido:
para os modelos b18 e bl1 a velocidade do gs, préximo i estrela, € pequena, comparada
com os outros dois modelos, e a gama de velocidades possiveis dos espalhadores ¢&,
também, pequena, daf o pico estreito em w = 0 para aqueles modelos.

O perfil da polarizagio ¢ aproximadamente parabdlico nas partes mais externas do
vento (cf. os paineis inferiores da Figura 4.13). Isso vai ao encontro do fato de que a luz
observada em w ~ O foi espalhada em 4ngulos préximos a 90° e, portanto, tem polariza-
¢io méxima e a luz observada em w ~ ~1 ¢ 1 foi espalhada para frente e para trds, € tem
polarizacdo préxima a zero.

4.5.4.2 EFEITOS DA PROFUNDIDADE OPTICA

Na Figura 4.14, mostramos os resuitados para os modelos c01 (= 1), c02 (% =
5), ¢05 (1% = 20), ¢12 (% = 200) e c15 (5 = 1000), todos com E=1/20 boe e; =0,5. Essa
figura mostra a dependéncia dos perfis em relagdo & profundidade Gptica. Na Tabela 4.7
listamos a profundidade 6ptica média, integrada ao longo da linha de visada, para cada
modelo e intervalo de parmetro de impacto da Figura 4.14.

Na teoria de formacdo de linhas, um resultado conhecido (cf. segio 4.4) € que o
perfil de linha formado em um vento esférico, em expansdo constante € opticamente fino
serd plano, se o espalhamento for isotrépico. Ignace (1998a) estendeu esse resultado,
mostrando que o perfil serd mais intenso nas asas da linha se o espalhamento for dipolar
(o lado esquerdo dos grificos da Figura 4.4, que ndo € afetado pela ocuitagao estelar,
mostra esse efeito). Outro resultado bem conhecido é que o perfil serd parabdlico se a
linha for opticamente espessa (Mihalas 1978).

Comparando-se a Tabela 4.7 com a Figura 4.14, vemos que nossos resultados
corroboram, qualitativamente, esses dois efeitos. Para profundidades 6pticas baixas, Ty <
0,5, os perfis teéricos sdo aproximadamente planos ¢ para profundidades 6pticas mais
altas, os perfis sdo aproximadamente parabélicos. Os detalhes dos perfis, entretanto,
dependem do modelo considerado. Resultados semelhantes foram obtidos para modelos
acelerados, se levarmos em conta os efeitos da lei de velocidades para a luz espalhada
préxima 2 estrela, como mencionado anteriormente. Os resultados mostram que o perfil
da linha pode ser uma ferramenta ttil para investigar as condi¢Ges locais do vento.

A polarizagio tem a mesma forma parabélica para todos os modelos, mas os
niveis sdo muito menores para modelos opticamente espessos, principalmente para pe-
quenos pardmetros de impacto, conforme visto na segdo 4.5.2.
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Figura 4.13 — Perfis de linha e polariza¢io da linha para os modelos c06,
b05 (8= 0,25), bl1 (8= 1) e bl8 (= 3), para ilustrar os efeitos da lei de
velocidades. Painel superior: fatiade d=2 a 10 R,; painel central: fatia
de d = 10 2 30 R _; painel infetior: fatiade d=302 1000 R, .

Tabela 4.7 — Profundidade dptica média ao longo da linha de visada
integrada em diferentes intervalos de pardmetro de impacto.

Modelos d=2a10R, d=10a30R, d=30a1000R,
c01 0,037 9,0-1073 19-107
c02 0,19 0,045 0,094
c05 0,74 0,18 0,037
cl2 7.4 1,8 0,38
cls 37 9 1,9
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Figura 4.14 — Perfis de linha e polarizagio da linha para os modelos
c01 (m =1), c02 ( = 5), c05 (5 = 20), c12 (5 = 200) e ¢15 (g =
1000), para ilustrar os efeitos da profundidade Gptica do envoltério.

4.5.4.3 EFEITOS DA VELOCIDADE TERMICA

A Figura 4.15 ilustra a influéncia da velocidade térmica nos perfis. Na figura,
comparamos os modelos c05 (§= 1/20 v), c08 (&= 1/5 1), c09 (E= 1/2 vo) e c10 (=
1 1), para os quais =20e e; =0,5.

Nos modelos com velocidade térmica maior, a quantidade de luz espalhada (drea
sob a curva) aumenta significativamente e o pico da emissdo desloca-se para o vermelho,
em um efeito semelhante ao observado nos perfis integrados espalhados na segio 4.5.2.
Tal efeito origina-se da absorgdo da luz espalhada na diregfio do observador. A assimetria
introduzida por essa absorgdo € mais importante préxima da estrela, porque a quantidade
de absor¢do depende do tamanho da coluna de gis e da densidade, e ambos diminuem
com o aumento do parAmetro de impacto.
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Figura 4.15 — Perfis de linha e polarizagio da linha para os modelos

c05 (&€= 1720 1,), c08 (£ = 1/5 u,), ¢09 (&= 112 v.) e cl0 (& = wy),
para ilustrar os efeitos da velocidade térmicafturbulenta do vento.

O pico dos perfis de polarizagio concordam aproximadamente com o pico do
perfil de linha. Assim, 4 medida que a velocidade térmica cresce, a polarizacéo decresce e
seu pico desloca-se para o vermelho. Entretanto, para altos valores de £ notamos um
comportamento inesperado. O perfil de polarizacdo tem dois picos: um pico principal,
que concorda aproximadamente com o pico de intensidade, como j4 mencionado, € um
segundo pico ocorre mais para o azul.

Os resultados para os perfis de linha e polarizagiio da linha mostram que esses
observéveis podem ser tteis para vincular a velocidade térmica/turbulenta do vento. Os
resultados para modelos acelerados, tanto para perfis de linha quanto de polarizagdo, sdo
gualitativamente similares.

87




Formacdo de Linhas Ressonantes em Ventos Estelares

20 : : . ] —— . v : r—
P 50’. d=2—-10 3
152 3 bO3
ot 40F {1 b04
3 ] —— b0
L 1.0 ¥ J0F v - T~ J:
a F e e ~ E
20F YT D 3
| E P N
0.5 _' E /_.' N
102_ P .§ 3
| E ” ‘\"‘
0.0 . . OE_ - R . . T
-1.0 -05 0.0 0.5 1.0 -1.0 ~0.5 0.0 0.5 1.0
w w
2.0- T T T al T £ ¥ T T T T 3
! 1 sob d=10- 30 ]
[ ] j — bos
. ] 4oF i - bo4
p E P ; — — b05
1 & 30F s ~ E
“orer T s S
! & F / SN
i 0¢ , \ E
o5 . ; s \
i ] 10F “ N 3
- 1 e Y
c.ol 0b e’ . . ™.
—1.0 -0.5 0.0 0.5 1.0
w
2.0- T T T T T ] F T T T T T q
L { sof d = 30 - 100§
i ] 3 — vo3
1.5 7] 40 q bD4
. PRI I bO5
w o 1.0F J ¥ 0F 4 N E
L { a E Vs T N
[ 20E 7 e 3
1 E s N 3
05f ] 4 A ]
10F 7 N E
[ ' b
0.0 of..o X . . :,
-1.0 -0.5 0.0 0.5 1.0

w

Figura 4.16 — Perfis de linha ¢ polarizaco da linha para os modelos
b03 (e; = 0), b04 (e; = 0,5) e b0S (e; = 1), para ilustrar os efeitos do
parfimetro de assimetria da fungiio de fase.

4.5.4.4 EFEITOS DO PARAMETRO ¢

Nas secbes 4.5.2 e 4.5.3 vimos que o parimetro ¢; da fungfo de fase de
espalhamento tem pouco (ou nenhum) efeito sobre os perfis de linha integrados e os
perfis de brilho do envolt6rio, embora sendo de importéncia evidente para os perfis de
polarizagdo do envoltério. Vejamos, agora, como esse parimetro influencia os perfis de
linha ¢ de polarizacao.

Na Figura 4.16, comparamos os modelos com vento acelerado b03, b04 e b05,
com pardmetros ¢; = 0, 0,5 e 1, respectivamente. A medida que se aumenta e, dois
efeitos sdo notados: o fluxo no centro da linha cai e fluxo nas asas da linha aumenta. Por
exemplo, vemos no painel central da Figura 4.16 que o perfil do modelo b03 ¢
aproximadamente parabolico, a despeito do fato de a profundidade 6ptica na linha de
visada ser baixa (7, = 0,14). Para modelos com e; maior, o perfil parabdlico d4 lugar a
um perfil plano ou mesmo um perfil com dois picos nas asas.
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Figura 4.17 - Perfis de Linha, polarizagfio ¢ fluxo polarizado para uma
fatia central (4 = -20 a 20 R,) do envoltério para vdrios modelos,
listados & direita. Do painel superior ao inferior, os modelos de cada
painel tém aceleragiio, profundidade dptica, velocidade t€rmica e
parimetro e crescentes, respectivamente

Para o medelo b03 a polarizagfio é identicamente nula e para o modelo b04 a
polarizacfo & 3/4 da polarizagfio para o modelo b05, como esperado (ver equagdo 4.4).

4.5.4.5 POLARIZAGAO DA FATIA CENTRAL

Exploramos, agora, os niveis de polarizagio que podem ser obtidos em
observaces espectrais de fenda longa, com a estrela colocada no centro da fenda. Esse
tipo de observagfo introduz uma assimetria que pode ser explorada através de medidas de
polarizac@o.

Nos quatro painéis da Figura 4.17 mostramos perfis de linha e polarizagdo para
uma fatia que compreende uma secio do envoltério com d = -20 a 20 R,. Mostramos,
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também, o fluxe polarizado, definido com o produto do fluxo pela polarizagio. Como a
polarizacdo origina-se do processo de espalhamento, o fluxo polarizado representa o
fluxo que € espalhado pelos dtomos ou fons no vento. Para todos os modelos, o fluxo
polarizado ¢ aproximadamente parabélico, o que significa que os espalhadores “véem” o
perfil plano emitido pela fonte e o redistribuem, por espalhamento, em torno da
freqiiéncia w = 0.

Muitos modelos produzem niveis detectiveis de polarizagio (> 0,5%) e para
alguns a polarizagio chega a 3%. Deve-se notar, porém, que esses niveis de polarizacio
devem ser encarados como limites superiores, pois vdrios aspectos observacionais, como,
por exemplo, o espalhamento de luz estelar na atmosfera e no espectrografo, podem
reduzir os niveis de polariza¢do observados.

4.6. Conclusdes

Neste capitulo apresentamos um cédigo de Monte Carlo para o cilculo do
transporte radiativo em ventos estelares. Apesar do cédigo ser limitado a espalhamento
puro somente, ¢ um cédigo razoavelmente geral, pois trata a forma correta da funcgio de
fase do EAR e inclui a transferéncia da polarizagio da luz. Além disso, as capacidades
usuais do método de Monte Carlo para tratar geometrias, densidades e leis de velocidade
gerais s#o incluidas. O cédigo foi testado com os resultados analiticos e numéricos de
Ignace (1998a) e os reproduziu com sucesso.

Nosso objetivo foi investigar ventos esféricos e apresentamos resultados para uma
grade de modelos bastante abrangente, Trés observéveis foram alvo de estudos sistemati-
cos: os perfis de linha integrados, os perfis do envoltério e os mapas de linha.

Muitos trabalhos anteriores j4 modelaram os perfis integrados, mas aqui os efeitos
de todos os parmetros do modelo foram sistematizados. Os perfis integrados sdo obtidos
facilmente com nosso cédigo; em um computador rdpido, bastam alguns minutos de
processamento para um resultado acurado, o que torna nosso cédigo de uso muito facil
para o ajuste iterativo de perfis observados.

Os perfis de britho do envoltério sdo discutidos em detalhe. Mostramos um
modelo analitico simples, que foi usado anteriormente por outros autores (Gustafsson ef
al. 1997; Mauron e Caux 1992), que prediz uma lei de poténcia simples, com indice 3,
para o PBE na classificagdo por anéis concéntricos. Nossos resultados mostram que para
a parte interna do vento, a aproximac@io de uma lei de poténcias ndo & vélida, devido a
efeitos geométricos e efeitos dos pardmetros do modelo (lei de velocidades, velocidade
térmica e profundidade éptica).

Para a parte externa do vento (d > R;), que ¢ a regifio mais ficil de ser observada,
nossos resultados confirmam a lei de poténcia. A variagio do indice @ com os pardmetros
do modelo € pequena, o que provavelmente restringe o uso do PBE para vincular as
propriedades do vento. Um resultado particularmente interessante é que o PBE & descrito
por uma lei de poténcias mesmo para regides do vento onde a profundidade 6ptica ao
longo da linha de visada é muito maior que 1.
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Apresentamos resultados do perfil de polarizagio do envoltério, a polarizagdo
integrada em freqiiéncia como fungdo do pardmetro de impacto. De forma geral, o perfil
de polarizagdo é bastante dependente dos modelos para a regido interna do vento {d < 100
R,), o que sugere seu possivel uso para o estudo das condigdes fisicas dessa parte do
vento. Esse observdvel &, porém, muito dificil de ser obtido, ¢ resta ver se ele o serd um
dia.

O estudo dos mapas de linha revelou que os perfis de linha sdo sensiveis a todos
os pardmetros do envoltério explorados nesse trabalho e, portanto, podem ser muito dteis
para investigar as condi¢Ges locais do vento.

Finalmente, simulamos medidas de polarizagio com a estrela colocada no centro
da fenda do espectrégrafo. Esse tipo de medida introduz uma assimetria que resulta em
niveis de polarizagdo detectiveis, e pode, no futuro, fornecer resultados cientificos
importantes.
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Capitulo 5

Envoltoérios Circunstelares de Poeira:
Distribuicdo Espectral de Energia

Resumo

Neste capitulo, descrevemos um cédigo de Monte
Carlo que resolve simultaneamente o problema do transpor-
te radiativo e do equilibrio radiativo em envoltérios de
poeira, Trata-se de um cédigo bastante geral, capaz de
tratar urna ampla gama de configuragtes do envoltorio.

Os principais aspectos fisicos do problema, tais
como a teoria de Mie e o equilibrio radiativo, sdo descritos
em detalhes na secfo 5.2. Na secdo 5.3, € estudada uma
nova forma de tratar o equilibrio radiativo com o método de
Monte Carlo.

O cddigo é detalhado na seglo 5.4 ¢ os testes reali-
zados para sua validacao sdo mostrados na se¢o seguinte.

Nas secgdes 5.6 - 5.9 mostramos um estudo abran-
gente sobre os efeitos do tamanho dos grios de poeira na
distribuicdo espectral de energia e na temperatura do
envoltério. Esse estudo representa a primeira aplicagio do
nosso cédigo.




Envoltérios Circunstelares de poeira: Distribuicao Espectral de Energia

5.1. Introducao

A radiacio que observamos em muitos objetos astrondmicos sofreu um significa-
tivo reprocessamento pela poeira que os circunda. Os grios de poeira absorvem parte da
energia luminosa emitida pela fonte, aquecem-se e irradiam a energia absorvida no IV.
Assim, uma solugio autoconsistente do transporte radiativo nos envoltérios desses
objetos deve levar em conta o equilibrio radiativo, de maneira a determinar a temperatura
de equilibrio dos grios e o espectro IV por eles emitido. '

Estudos prévios desse problema, para geometrias esféricas, incluem as solugbes
aproximadas de Scoville e Kwan (1976), que ignoraram o espalhamento da luz, de Leung
(1976) e aproximagdes de difusdo por Yorke (1980). O problema completo, envolvendo a
solugdo do equilibrio radiativo e a determinagio das temperaturas dos gréos, foi resolvido
por Rowan-Robinson (1980), Wolfire ¢ Cassinelli (1986) e, mais recentemente, por
Ivezié e Eliztur (1997). Estes ultimos, em conjunto com Nenkova, M., sio autores de um
c6digo numérico denominado DUSTY (Ivezi¢, Nenkova e Eliztur 1999), que utiliza as
propriedades de escalonamento do transporte radiativo (se¢@o 5.2.3) para apresentar uma
solugio numérica para modelos razoavelmente gerais, mas que incluem algumas
aproximagdes importantes. O cédigo DUSTY inclui, ainda, a possibilidade de calculos
hidrodindmicos de ventos radiativos em torno de estrelas AGB.

Modelos para geometrias bidimensionais (axi-simétricas) podem ser encontrados
em Efstathiou e Rowan-Robinson (1990, 1991), Collison e Fix (1991) e Men’shchikov e
Henning (1997). Calculos do equilibrio radiativo usando o método de Monte Carlo foram
apresentados por Lefévre, Bergeat, e Daniel (1982), Lefévre, Daniel e Bergeat, (1983),
Wolf, Henning e Secklum (1999) e Lucy (1999).

O transporte da luz polarizada foi menos estudado. Trabalhos que estudam
somente a polarizagio no visivel, por ndo incluirem a emissdo térmica do envoltdrio, sdo
mais freqiientes (por exemplo, Daniel 1978; uma revisdo mais abrangente serd mostrada
no préximo capitulo). A polarizacdo no IV foi calculada, de forma aproximada, por
Fischer, Henning e Yorke (1994), em um estudo sobre envoltdrios de objetos estelares
jovens.

Na sua forma geral, o problema do transporte radiativo em meios com poeira pode
tornar-se muito complexo. Podem ser considerados envoltdrios de geometrias arbitrérias,
com distribuicdes complexas de densidade e, também, misturas arbitrdrias de gréos, com
diferentes distribuicdes de tamanho. Com o aumento das possibilidades observacionais,
que incluem, por exemplo, o mapeamento do fluxo e polarizago do envoltério de fontes
préximas, a polarimetria e espectropolarimetria em vérios dominios espectrais, tornam-se
necessrios modelos capazes de tratar o problema de forma mais geral, e o c6digo de
Monte Carlo € a ferramenta ideal para isso.

Neste capitulo, € descrito um cédigo de Monte Carlo para o transporte da luz
polarizada em meios com poeira, que inclui a resolucdo, de forma auto-consistente, do
equilibrio radiativo. O cédigo € aplicado em um estudo dos efeitos dos pardmetros dos
grios de poeira (tamanho e composigfo) sobre a distribuicdo espectral de energia e pefil
de temperatura de envoltérios circunstelares esféricos.
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5.2. A Natureza do Problema

Consideramos, neste e no préximo capitulo, o transporte da radiagdo polarizada
em envoltérios circunstelares de poeira. Grios de poeira absorvem uma fragio da luz
incidente €, para que o problema do transporte radiativo seja tratado de forma consistente
em todos os dominios espectrais, devemos impor a condigdo de conservagéo da energia,
que implica em que a energia eletromagnética absorvida pelos grios, em um dado
elemento, de volume deve ser por eles reemitida. Isso envolve a resolugiio simulténea do
transporte radiativo e do equilibrio radiativo (se¢fo 5.2.2).

O cendrio basico é o seguinte: considera-se uma fonte luminosa com raio R, que
emite luz como um corpo negro & temperatura Te; circundada por um envoltério de
poeira com determinada geometria, densidade e composigiio quimica. A solugdo do
problema deve fornecer a distribui¢io espectral de energia (DEE) do envoliério, a
temperatura dos graos, a polarizagdo integrada em fungio do comprimento de onda e da
direcio de observagdo, o perfil de brilho e a polarizagio do envoltdrio, bem como
imagens sintéticas do mesmo em cada comprimento de onda.

A geometria do envoltdrio dependerd, obviamente, do problema considerado, mas
uma caracteristica comum a todas as geometrias € que o envoltério ndo € contiguo a
estrela, mas possui um raio interno (r;) maior ou igual ao raio de sublimagdo da poeira
(secio 5.2.3). Esse raio, também conhecido como raio de condensagio ou raio de
destrui¢io da poeira, estd associado 2 regido do envoltério em que a temperatura de
equilibrio dos griios € igual a temperatura de condensagdo (ou sublimagéo) do material do
qual os grios sdo constituidos. Graos de poeira ndo podem existir em raios menores que o
raio de sublimacfo pois sua temperatura de equilibrio seria maior que a temperatura de

sublimagio.

A densidade numérica dos grios de poeira em cada ponto do envoltdrio é dada
pela soma das densidades de cada espécie de gro considerada:

n(F) =20’ (F) =X f '),

onde f' éarazdo entre a densidade numérica da espécie i e a densidade total. O tamanho
dos grios de uma determinada espécie i segue uma lei de distribuicdo de tamanhos, m ),
definida no dominio:

i i
[amin » amcix]'
O transporte radiativo é calculado considerando-se cada espécie e tamanho de grio

individualmente, de maneira que as temperaturas individuais ¢ o espectro emitido por
cada componente podem ser determinados.

O cédigo de Monte Carlo, que serd apresentado mais adiante, trata o problema
geral do transporte radiativo e equilibrio radiativo. Alguns dos principais avangos com
relacfio a trabalhos anteriores s@o:

- calcula-se o transporte da luz polarizada, sendo possivel determinar a
polarizacio em todos os comprimentos de onda;
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- tratam-se geometrias e densidades arbitrdrias. Atualmente encontram-se
implementadas as geometrias descritas na segdo 3.2.2;

- as propriedades dpticas dos grios sio dadas pela teoria de Mie, sem aproxima-
¢oes. Isso inclui o tratamento correto da fung@o de fase de espathamento;

»

- o equilfbrio radiativo é calculado para cada espécie e tamanho de grao
individualmente, em contraposi¢fo ao procedimento usual que considera as
propriedades pticas médias dos diferentes tipos e tamanhos de grio (cf. segéo
5.8). '

Uma restrigdo atual do c6digo é que ele somente trata grios esféricos. Grios
alongados alinhados com o campo magnético circunstelar sdo, as vezes, evocados para
explicar, por exemplo, o padrio dos vetores de polarizagdo observados em alguns objetos
(Fischer, Henning e Yorke 1994), ou o giro do vetor de polarizagdo integrada, observado
na transigdo do visivel para o IV préximo (Trammell e Dinerstein 1994).

A restrigio mais significativa do cédigo € que ele ndo calcula a hidrodinamica do
vento. Tais cilculos sdo importantes para uma descricdo consistente das regibes do
envoltério de estrelas de tipo tardio proximas & fotosfera estelar, onde o vento € acelerado
por pressdo de radiagio. O cddigo pode, entretanto, incorporar resultados de modejos
hidrodindmicos (por exemplo, Ivezi¢ e Elitzur 1995).

Existem algumas outras restri¢des que podem ser eliminadas facilmente. Para
estrelas frias, por exemplo, o espectro de corpo negro pode ser substituido por um
espectro estelar mais realista, usando-se as corregdes empiricas de Engelke (1992), que
procuram reproduzir o efeito espectral dos 4nions H'.

5.2.1. Espalhamento Mie

A solugio do transporte radiativo em meios com poeira depende de uma descrigio
adequada da interagdo da luz com os grios, dada pela teoria de Mie. Em 1908, Gustav
Mie obteve a solugdo do problema do espalhamento e absor¢éio do luz por esferas
dielétricas, em um esforgo para compreender a interacéo da luz com pequenas particulas
de ouro em suspensio na dgua (Mie 1908). Embora a solugéio formal j4 esteja disponivel
h4 muitos anos, somente com o advento de computadores ela se tornou utilizdvel na
prética.

Uma descrigio dessa teoria seria longa demais para o escopo deste trabalho.
Vamos, entretanto, introduzir suas férmulas e defini¢des bdsicas, que serfio necessdrias
mais adiante. A derivagio das férmulas de Mie pode ser encontrada em Bohren e
Huffman (1993).

O problema bisico é o seguinte: dados uma esfera de determinado raio e
composi¢io e um campo eletromagnético incidente, deve-se determinar a fragio da
energia eletromagnética absorvida e o campo eletromagnético espalhado pela esfera. Esse
problema € de solugdo dificil e trabalhosa mas, em termos bastante gerais, o procedimen-
to consiste em expandir a radiagdo espalhada em harmonicos esféricos. Os coeficientes
da expans?o, a, e by, dependem do material de que € composta a esfera e da razio entre
seu raio, a, € 0 comprimento de onda da luz,
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2ma
=—. 5.1)-
x 1 (5.1)

A varidvel x é conhecida como parimetro de tamanho. A dependéncia com o material €
descrita pelo indice de refragdio complexo, m, definido por:

m=n-+ik, (5.2)

onde n € k sdo positivos. O par de quantidades n e k sdo freqiientemente denominados
constantes dpticas do material, terminologia que nio nos parece muito adequada pois n e
k dependem, em geral, do comprimento de onda. Fisicamente, k estd relacionado com a
atenuacdo da onda eletromagnética & medida que esta se propaga no meio € n determina
a velocidade de fase da onda, v=c/n.

Os coeficientes a, ¢ b, sdo dados por:
_my, (mxyy;, (x) — W, (v, (mx)
my, (mx)&, (x) =&, (v, (mx)
_ W (), (x) — my, (O (mx)
" Y, (mx)E, (x) — m& (), (mx)

onde ¥, e &, sdo as fungdes de Riccati-Bessel, definidas em termos das fungdes esféricas
m

n

de Bessel, j, e h,’, como:

v, (0)= pin(P),  E(p)=ph (p).

A pattir de a, e b, podemos calcular as se¢bes de choque de espalhamento,
absorgio e extingdo e os elementos da matriz de espathamento Mie. As se¢des de choque
sao:

zmmﬁa P,

2 L
Oy = -;— > (2n+1)Rela, +b,), (5.3)
n=1

Cubs = Texr — o-esp.

Para calcular as matrizes de espalhamento, inicialmente calculamos as funcdes de
amplitude:

Sy = Z 2(n+1 la,7, (cos6) + b, 7, (cos 8)]
n= i

Sy = 2 2;’”'1 [b,7,(cos 8) +a,7,(cos )]
n=171

(5.4)

onde 7{cos 6) e T(cos §) sio fungBes que descrevem a dependéncia angular da luz
espalhada. Elas s@o definidas como:
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P! dp!
1 H=—=2—, 71 f)=-—=1 5.5
n(c0s0) send n(cos®) de (5-5)

onde P,} sdo as fungdes associadas de Legendre.

Os clementos da matriz de espalhamento, equagdo (2.11), por griaos de poeira
esféricos sdo dados por:

Is2 +[s:P)
sP-Isf)

( 538, +5,8¢ ),
= g(szsl -5,57)

O procedimento computacional para o calculo das secdes de choque e dos
elementos da matriz de espalhamento pode ser encontrado em Wickramasinghe (1973) e
Bohren e Huffman (1995).

Antes de encerrar esta se¢do, devemos introduzir algumas quantidades que serido
necessirias mais a adiante. Definem-se os faftores de eficiéncia de absor¢do, espalha-
mento € extingdo como a razio entre a se¢iio de choque correspondente, equagdes (5.3), €
a frea da segfo transversal geométrica do grio esférico, ou seja:

(3.6)

1
2
1
2
1
2

o Oesp ,
ep =2
(e
na
a
Oext = exzt .
a

QOutra grandeza importante € o albedo, que da a fragdo da luz incidente que € absorvida
pelo grio. Ele é definido como:

y= Qesp )
Qext
Por defini¢do, 0 <y <1.

5.2.2. Equilibrio radiativo

Nesta secio, definimos a condig@io para o estabelecimento do equilibrio radiativo
em um meio material composto por grios de poeira. Nosso problema consiste na
determinacgdo da temperatura de equilibrio dos griios em cada ponto do envoltério e do
fluxo térmico emitido pelos graos em cada comprimento de onda.

Ao longo do meio ndo hi fontes ou sorvedouros de energia, de modo que a
mesma é conservada em todos os pontos, ¢ a condi¢do de equilibrio radiativo impde
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simplesmente que a energia absorvida por um elemento de volume no envoltrio deve ser
igual a energia emitida por esse elemento.

Antes de escrever essa condigio matematicamente, vamos recordar o conceito de
pacote de fétons utilizado no método de Monte Carlo. Vimos, na se¢do 2.3, que um
pacote de fétons é um conjunto de fétons da mesma freqii€ncia que conserva sua
identidade ao longo da simulagfo. Impomos, agora, a condicdo adicional de que,
independentemente de sua freqiiéncia, um pacote de fétons tenha sempre a mesma
energia. Assim, um pacote de fétons de baixa freqiiéncia tem um maior niimero de f6tons
reais que um pacote de fétons de alta freqiiéncia.

Dado o nimero de pacotes de fétons (V) emitidos pela estrela que ilumina o meio
material em um dado intervalo de tempo 4t, todos terdo uma energia dada por:

24
Eo = LAt _ 4R TefAt
PF )
N N

onde L & a luminosidade da estrela.

Assim, a energia absorvida pelos grios de poeira da espécie i, com raio a ¢
localizados em uma dada célula de volume, centrada em 7 , € simplesmente:

Elyy(F,a) = EppN{™(7,a), (5.7)

onde N (¥,a)é o mimero de pacotes de fétons absorvidos pelos grios da espécie i e
raio a.

A energia emitida pelos grios na célula €&:
Ely(7.a)=4mAt] j (7, A,a)dVdA, (5.8)

onde j'(¥,A,a) € o coeficiente de emissdo, no comprimento de onda 1, do grio da
espécie i com raio a. A lei de Kirchhoff relaciona o coeficiente de emissdo j com o
coeficiente de absorgio, ¢, da seguinte forma:

J (7 A,@) = al (7,A,a)B4(T) = n' (F)m' (a)0 s (1,@) B4 (T), (5.9)
onde ni(F)mi(a) é o niimero de griios da espécie i e raio @ na célula. Definindo a segio
de choque de Planck:

[khs (Aa)B(T)dA
[B(T)dA

>

ob(T,a)=

e usando a equagdo (5.8), podemos reescrever (5.9) da seguinte forma:
El . (F,a) = 410p(T,a)[n' (F)m' (a)dV [ By(T)dA. (5.10)

enti

Finalmente, definindo-se:
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N'(F)= [n'(F)av,

célula

o niimero total de grios da espécie i na célula, e lembrando da Let de Stephan-
Boltzmann:

4
(B, (1ydaa =T
T

onde O, € a constante de Stephan-Boltzmann, podemos reescrever (5.10) da seguinte
maneira:

Ef™ (F,a) = 4AIN* (F,a)m’ (a)oo(T,a)0 5T  (F,a)", (5.11)
onde T'(F,a) é a temperatura dos grios da espécie i com raio a.

Em equilibrio radiativo, a energia emitida € igual a energia absorvida pelos gréos
na célula, de forma que:

dEL; (F,a) _ dEgp,(F,a)
dt d
Depois de alguma manipulacio, obtemos:
Epp Ny (7,0)
4N (7,a)ym(a)op[T' (F,a),alc

T!(F,a) = (5.12)
Essa é uma equagdo transcendental que deve ser resolvida iterativamente. Voltaremos a

esse assunto na se¢bes 5.3 e 5.4, onde discutiremos como implementar o equilibrio
radiativo no método de Monte Carlo.

5.2.3. Propriedades de escalonamento do transporte radiativo

Antes de prosseguir, descrevendo o cédigo de Monte Carlo, vamos dedicar uma
secdio para discutirmos as propriedades de escalonamento do transporte radiativo. Nesse
conceito estdo fundamentadas algumas das discussdes subseqiientes.

Rowan-Robinson (1980) foi o primeiro a utilizar o escalonamento em seu
abrangente estudo sobre a emissio IV de envoltérios esféricos de poeira. No seu
formalismo do transporte radiativo ndo sdo consideradas a luminosidade total, 0 tamanho
geométrico do sistema, bem como outras quantidades. Ivezi¢ e Elitzur (1997)
demonstraram a forma geral das propriedades de escalonamento e as estenderam para
geometrias e distribuigdes de densidades arbitrérias. Sua utilidade foi demonstrada em
outros trabalhos dos autores (Ivezi¢ ¢ Elitzur 1995; Ivezié e Elitzur 1996)

As propriedades de escalonamento reduzem bastante o nimero de paridmetros
relevantes ao problema, reconhecendo que muitos pardmetros podem ser incorporados
em alguns outros poucos parimetros adimensionais. Por exemplo, a dimensdo fisica de
um sistema & irrelevante e pode ser alterada arbitrariamente desde que suas dimensdes
relativas sejam preservadas. Isso deve-se ao fato de que as grandezas com dimenséo de
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tamanho (ou inverso de tamanho), como opacidades e deslocamentos, podem ser
incorporadas na profundidade dptica, uma grandeza adimensional. Isso pode ser visto da
propria equagfo de transporte radiativo, que na forma mostrada na equagio (1.4) ndo
apresenta nenhuma quantidade com dimensdo de tamanho. Como as grandezas com
dimensdo de tamanho podem ser removidas do formalismo, um coroldrio € que elas ndo
podem ser obtidas da solugdo do transporte radiativo.

A luminosidade da estrela central € outra quantidade que ndo € relevante ao
problema, sempre que o raio interno do envoltério de poeira seja controlado pela
sublimagdo da poeira. Enquanto o fluxo luminoso na face interna do envoltério, Fj, for
tal que a temperatura da poeira na face interna do envoltério, 7;, seja menor que a
temperatura de sublimagfio do material, T, T; serd dada pela seguinte equacio (IveziC e
Elitzur 1995, equacio 14):

4 = v
! 40'sb ’

onde € uma quantidade que depende do modelo considerado e ¢ obtida da solugdo do
transporte radiativo. Nesse caso, diferentes luminosidades produzem emissdes 1V
diferentes, e a luminosidade € um parimetro relevante do problema. Essa €, em geral, a
situacdo encontrada em nebulosas planctérias, onde a poeira encontra-se muito longe da
estrela central e, portanto, possui temperaturas bem menores que a temperatura de
sublimag@o. Por outro lado, quando o fluxo na regido interna € alto o suficiente para que
T; seja igual a T;, a temperatura interna ndo mais pode aumentar ¢ um aumento de
luminosidade estelar resulta apenas em um deslocamento para fora do raio interno do
envoltério de poeira, de forma que F; permanece fixo. Nesse caso, um determinado F;
estd relacionado a um vinico T; e vice-versa. Modelos para os quais a poeira estd tdo
préxima a estrela quanto possivel t€m o mesmo 7; e, assim, ajustam seu limite interno de
forma a possuir, também, o mesmo F;. Assim, quando o raio interno do envoltério é
conifrolado pela sublimacdo dos grios, a iunica propriedade relevante da fonte é sua
forma espectral, e ndo sua luminosidade.

Como conseqiiéncia das propriedades de escalonamento, somente as seguintes
grandezas devem ser especificadas para descrever completamente o problema do
transporte radiativo e do equilibrio radiativo, quando o raio interno do envoltdrio é
controlado pela sublimagdo da poeira:

1) A geometria do sistema, que depende apenas de dimensdes relativas;
ii) A temperatura de sublimac@o do material;

iii) A forma espectral da radiagdo incidente, uma quantidade adimensional;

iv) A forma espectral dos fatores de eficiéncia de espalhamento e absor¢do, uma
quantidade adimensional;

v) A profundidade éptica, também adimensional;
vi) A funcfo de fase de espalhamento.

Uma outra consegiiéncia das propriedades de escalonamento € que, se os fatores
de eficiéncia de absorgdo e espalhamento de dois grios de poeira com tamanho e/ou
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composicdo diferentes tiverem a mesma forma espectral, entio a DEE e os perfis de
temperatura dos envoltérios (o resultado do transporte radiativo, enfim) serdo os mesmos,
desde que a profundidade 4ptica seja a mesma. Para grios reais, a forma dos fatores de
eficiéncia de graos com diferentes tamanhos ndo é a mesma, mas é razodvel esperar que,
se os fatores de eficiéncia de dois grdos sdo aproximadamente iguais, entdo a DEE dos
modelos com esses griios serdo similares, desde que a profundidade Gptica seja normali-
zada de uma forma adequada. Chamaremos este conceito de escalonamento aproximado
e snas conseqiiéncias e utilidade serdo exploradas nas segdes 5.6 a 5.8,

E importante notar que, embora o valor absoluto das segdes de choque ndo entre
de forma independente no problema de transporte radiativo, ele € necessdrio para
relacionar a profundidade 6ptica com a massa total da poeira no envoltério.

5.3. Um novo método para o célculo do equilibrio radiativo com o
método de Monte Carlo

Descrevemos, na se¢do 5.2.2, como obter a temperatura dos grios em uma célula
de um envoltério quando se conhece o niimero de pacotes de fétons absorvidos por essa
c€lula e também a energia de cada pacote de fétons. O mimero de pacotes de fétons
absorvidos por uma célula depende do campo de radiagdo estelar atenuado e do campo
de radiacdo difuso do envoltério, o qual é constituido por duas componentes: luz estelar
espalhada e radiacfio térmica emitida pelos grdos. Esses campos, cujo conhecimento é
necessdrio para o célculo do equilibrio radiativo, dependem da solugdio do transporte
radiativo que, por sua vez, depende do equilibrio radiativo que determina parte do campo
difuso. Vemos, assim, que o transporte radiativo e o equilibrio radiativo sdo problemas
acoplados, que precisam ser resolvidos simultaneamente.

O procedimento geralmente utilizado para resolver esse problema com o método
de Monte Carlo (por exemplo, Lefévre, Bergeat, ¢ Daniel 1982) compde-se de duas
etapas. Na primeira, emitem-se todos os pacotes de f6tons da fonte luminosa e registram-
se quantos s@o absorvidos pelos graos em cada célula do envoltério. Desta forma, obtém-
s¢ uma primeira estimativa da temperatura em cada célula através da equagfio (5.12).
Essa estirativa leva em conta somente o campo de radiagdo estelar. A segunda etapa
calcula o transporte radiativo dos pacotes de fétons emitidos pelo envoltério e a conseqiiente
alteragio da temperatura do mesmo. Em cada iteragfio, as temperaturas previamente obtidas
sdo usadas para gerar os pacotes de fétons térmicos emitidos pelos graos, célula por célula.
Os pacotes de fotons emitidos sdo propagados pelo envoltério e, ao final da iteragdo, calcula-
se 0 novo perfil de temperatura, que é comparado com o anterior. O programa termina
quando as diferencas entre as temperaturas de duas iteraghes consecutivas sdo menores que
um determinado limite. Em cada iteracio, o comprimento de onda dos pacotes de fétons
emitidos pelas c€lulas € sorteado aleatoriamente a partir da seguinte distribuicdo de
probabilidades:

dP = ¢ (1,a)B, (T (F,a)}dA.

Esse método apresenta a desvantagem de que, em cada iteragdo, todos os pacotes
de fotons absorvidos pelo envoltério devem ser, novamente, reemitidos, para que as
trocas radiativas entre diferentes partes do envoltério sejam consideradas. Para
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envoltérios muito opacos, que absorvem quase a totalidade dos fétons estelares, esse
método torna-se proibitivo computacionalmente. Qutro problema do método € que a
luminosidade estelar nio € automaticamente conservada durante a simulacdo; somente
ap6s a temperatura convergir € que a luminosidade é conservada aproximadamente.

Lucy (1999) adota uma estratégia diferente, segundo a gual os pacotes de fotons
absorvidos sdo imediatamente reemitidos, usando uma distribuicdo de comprimentos de
onda dada pela temperatura atual do envoltério. Embora o comprimento de onda dos
pacotes de fétons emitidos seja incorreto, o método de Lucy assegura automaticamente o
equilibrio radiativo local e conserva a energia implicitamente.

No nosso cddigo, utilizaremos um método desenvolvido por Bjorkman ¢ Wood
(2001), semelhante ao método de Lucy (1999), pelo qual os pacotes de fétons sdo
emitidos imediatamente apds serem absorvidos, assegurando o equilfbrio radiativo local.
Ao longo da simulacdo, a temperatura do envoltério e o comprimento de onda da luz
emitida pelos graos sdo corrigidos através do procedimento descrito abaixo e, ao final da
simulacdio, ja é obtida a distribui¢do correta da temperatura e a DEE do envoltdrio, sem
necessidade de iteragdo, pois tanto o campo estelar atenuado quanto o campo difuso
foram incluidos no cdlculo. O método é geral e aplicdvel para fontes de opacidade
independentes da temperatura, como a poeira astrofisica. Vamos agora a uma breve
descri¢cao do método.

Suponhamos que, no decorrer de uma simulagdo de Monte Carlo, wma determi-
nada célula i do envoltério j4 tenha absorvido N - 1 pacotes de f6tons. Sua temperatura é
dada pela equagéo (5.12). Se a célula absorver mais um pacote de f6tons, um pacote de
fétons térmico deve ser imediatamente emitido, para assegurar o equilibrio radiativo
local. Antes de absorver esse féton, a célula j4 havia emitido N; — 1 pacotes de fétons que
continham uma energia correspondente a emissividade anterior da célula:

Ji(A) =0 (A)By(T; — AT), (5.13)

onde AT é o aumento da temperatura ocasionado pela absorcio do N-&€simo pacote de
fotons. Assim, a energia adicional que deve ser irradiada apos a absorgfo deste pacote de
fétons é:

Kj; ()= i(A) = J{(A) = 0 (W)|B(T;) - B (T; — AT),
que corresponde 2 drea em cinza na Figura 5.1. Se a energia do pacote de f6étons néo for

muito grande (0 que pode ser assegurado escolhendo-se um grande nimero de pacotes de
fétons na simulagdo), a mudanga na temperatura € pequena, € a eXpressio acima torna-se:
dB;

Aji(A) = o (DAT — 2.
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Figura 5.1 ~ Emissividade da poeira antes e apds a absorgéo de um pacote de
fotons. O espectro dos pacotes de fétons emitidos anteriormente é dado pela
emissividade & temperatura anterior da célula (curva inferior). Para corrigir o
espectro anterior para o espectro A nova temperatura, o pacote de fétons deve ser
reemitido usando uma distribuigio de probabilidades dada pela diferenga entre a
nova emissividade ¢ a emissividade anterior (drea em cinza). Adaptado de
Bjorkman e Wood (2001).

Deste modo, para corrigir o espectro emitido anteriormente pelos grdos, deve-se
reemitir um pacote de fotons térmico e sortear seu comprimento de onda a partir da
distribuicdo de Aj;, acima. Assim, a freqiiéncia do pacote de fétons emitido segue a
seguinte distribuiciio de probabilidades:

ap = %A (dBy

. 5.14
! c \ dl jrq, (5.14)

onde C ¢é uma constante de normalizaco.

O procedimento descrito permite a simulacio do transporte radiativo com a
corregdo, no decorrer da simulagfio, da temperatura e do espectro de fregiiéncias emitido
pelo envoltério. No inicio da simulagéo, a temperatura do envoltério € zero em todos os
pontos. Quando um pacote de fStons € absorvido por uma célula, o programa calcula a
nova temperatura da célula, T;(¥,a), e emite um pacote de fétons térmico, em uma
direcdo aleatéria e com comprimento de onda sorteado a partir da distribuigdo (5.14).
Esse pacote de fétons €, entdo, propagado pelo envoltério. Ao final da simulagdo, a
temperatura correta e o fluxo térmico emitido pelo envoltério jd foram computados.
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Antes da simulagio sio calculadas as tabelas com as propriedades dpticas dos graos

[Passo |

»| ¢ emitido com diregdo e posi¢io na

Um pacote de fotons (PF) despolarizado

superficie estelar sorteadas aleatoriamente.

Sua freqiiéncia € amostrada a partir
de uma distribuigfio de corpo negro.

Passo 2

A profundidade éptica que o PF vai atingir

€ amostrada aleatoriamente e o programa

determina se o PF vai interagir com o

................................. e L T U T R DT R T T

N

BN

@

(Passo s g ) envoltério.
A nova temperatura dos grios
da espécic i e tamanho a na iaf?: 6 de Fase
posigéo atual do PF & calcula- Dentro do gdo de fase de espa-
da a partir da condigio de Envoltorio i:ameﬂto é)m a esstl):;z::} gs
equilibrio radiativo [equagdo Passo 3 de Poeira | ; maaa 0 g g:m ]
(5.12)]. Um PF térmico é O programa calcula a ¢ usaqa para ¢ etermimar
gerado com uma direcio distincia geométrica a ser anova diregio de propa-
aleatéria ¢ com freqiiéncia atingida pelo PF e o propaga gagdo do PF.
amostrada a partir da distri- até o ponto de interagio,
buigdo (5.14).
\ Puie (5.14) )
(Passo 4 W
O programa amostra uma espécie
de griio i € um tamanho de grio, a,
a partir da distribuigdo de tama-
absorvido nhos considerada. Em seguida, espathado

0 programa calcula o albedo do
grio. A partir do albedo, o progra-
ma determina se o PF sera absor-
kvidu ou espalhado. y

[ Passo 7

As propriedades do PF (freqiiéncia, |
diregdo de saida, polarizagio, etc.) |
siio registradas,

O ciclo acima ¢ repetido até que todos os fotons da fonte tenham sido emitidos

Figura 5.2 - Principais passos do cddigo de Monte Carlo para resolugio
do problema do transporie radiativo e equilibrio radiativo em
envoltdrios circunstelares de poeira.
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5.4. O cédigo de Monte Carlo

Nessa secdo descrevemos os principais passos do cddigo de Monte Carlo para
solugdo do transporte radiativo e equilibrio radiativo. Vamos nos deter somente nos
pontos em que o cédigo difere do esquema apresentado nos Capitulos 2 ¢ 3. No diagrama
da Figura 5.2 mostramos a estrutura do cddigo e seus principais passos sio explicados
com mais detalhe a seguir.

5.4.1. Pré-célculo das propriedades Opticas

As grandezas que descrevem as propriedades dpticas dos grios (albedo, segio de
choque, fungdo de fase, se¢do de choque de Planck, etc.) sio obtidas a partir da teoria de
Mie. Para uma dada espécie de gréo (silicato, carbono amorfo, carbeto de Silicio, grafite,
etc.), todas as grandezas dependem de pelo menos duas das seguintes varidveis:
comprimento de onda, raio do grdo, temperatura e dngulo de espalhamento.

As féormulas de Mie, usadas para calcular as grandezas acima, demandam muito
processamento, o que torna invidvel utilizi-las ao longo da simulacdo. A solugdo &
tabular essas grandezas previamente, procurando amostrar adequadamente as varijveis
independentes. Ao longo da simulagdo, os valores das grandezas sio obtidos por interpo-
lagdo linear das tabelas pré-calculadas.

O comprimento de onda é uma varisvel independente cujos valores devem ser
escolhidos com cuidado. Deve-se, por exemplo, amostrar adequadamente as bandas
espectrais dos materiais considerados. Além disso, as propriedades opticas tm que ser
calculadas para 1~ 0,01 a 1.000 am, 0 que corresponde a 5 ordens de magnitude. A
solu¢do empregada foi adotar um espacamento logaritmico do comprimento de onda.

Foram realizados testes usando diferentes nimeros de pontos nas tabelas pré-
calculadas, para identificar 0 menor ntimero de pontos que pode ser usado com seguran-
¢a. Isso € importante pois, dependendo dos pardmetros da simulagfio, as tabelas podem
chegar a ocupar mais de 20 Mbytes de espago na meméria do computador. Tabelas muito
grandes podem inviabilizar a simulagdo. Os valores tipicos do ndmero de pontos das
varidveis independentes sdo 120 para o comprimento de onda e temperatura, 20 para o

tamanho dos grios e 300 para o dngulo de espalhamento.

Outras quantidades armazenadas nas tabelas pré-calculadas sio as utilizadas para
amostragem de varidveis ao longo da simulag?o, descritas abaixo.

5.4.2. Emissao do pacote de fétons pela fonte (passo 1)
A fonte luminosa emite segundo uma distribui¢io de corpo negro. Para sortear o
comprimento de onda dos pacotes de fétons, a partir da fungfio de Planck, usamos um

método criado por Carter e Cashwell (1975). Definindo y = helkAT, podemos escrever a
fungdo de Planck na sua forma normalizada:
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3
by=2 2
r e’ -1

Para amostrar um comprimento de onda a partir desta distribui¢ao, gera-se inicialmente
um nimero aleatério, &, e determina-se o valor minimo de {, [, que satisfaz a condigio:

I 4
—d T
22l
j=1 90
Em seguida, obtém-se quatro nimeros aleatérios adicionais, &, &, &, &, e calcula-se y
pela relagdo:

In(§&,65¢,)

lmin

Nao sabemos como Carter e Cashwell (1975) obtiveram esse método. A referéncia onde
ele esti contido € umn tanto obscura € ndo conseguimos obté-la.

5.4.3. Amostragem de uma espécie e tamanho de grdo (passo 4)

Quando o pacote de fétons € propagado (passo 3 do diagrama da Figura 5.2) e
interage em um dado ponto do envoltdrio, o programa deve sortear com que espécie de
grio o pacote de fétons interage (caso uma mistura de gros esteja sendo considerada) e,
entdo, sortear o raio do grio. Para sortear a espécie de grio, define-se:

_flog

p .
I O_T

onde f' & araziio entre a densidade numérica da espécie i e a densidade total, 0'} ,€a
secdo de choque total de extingio para os graos da espécie i e or € a segio de choque total
de extingio do meio, dada por:

0'T=Zf"0'§~.

Da definigio de p;, segue-se que Xp; =1. Dado um nimero aleatério &£, a espécie
sorteada, k, satisfaz a seguinte relagdo (equacio 2.6).

k
Y. pisé.
i=1

Os valores de p; dependem de A, e sdo calculados antes da simulag@o.

Uma vez sorteada a espécie de grio, sorteia-se o raio do grio, a,, a partir da
funcdo de distribuigdo de tamanhos de grio, usando o principio fundamental do método
de Monte Carlo (equagéo 2.5). Dado um nimero aleatério &, a; € obtido pela solucéo da

equagao:
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a, k
‘5—_‘ J‘ mk(a)GE_M;?.’.Qda,
or

% rin

onde O'fﬂ (a,A) é asecdo de choque de extingdo do grio de espécie k e tamanho a.

Na prética, define-se uma grade de n, pontos no intervalo [a,’;in , a,‘;uix ], calcula-se

o valor da integral acima para cada um dos pontos e armazena-se em uma tabela. Durante
a simulagdo essa tabela é interpolada com respeito a & para determinarmos a;.

Finalmente, sorteados a espécie e tamanho do grdo com o qual o pacote de f6étons
interage, o programa deve determinar se o pacote de fétons vai ser absorvido ou
espalhado. Inicialmente, deve-se calcular o albedo do grio no comprimento de onda do
foton, ¥, interpolando-se linearmente a tabela pré-calculada comrespondente. Dado um
niimero aleatério & tem-se que:

se & > y,, 0 foton € espalhado,
se £ < 7,, 0 f6ton € absorvido.,

5.4.4. Calculo da nova temperatura da célula (passo 5)

Durante a simulac@o, o envoltério é dividide em vérias células, tipicamente 120,
as quais associa-se uma dada temperatura, considerada constante. No caso de geometria
esférica, por exemplo, as células sao cascas concéntricas. Inicialmente, adotou-se um
mesmo tamanho radial para todas as células. Entretanto, esse procedimento revelou-se
inadequado pois a temperatura do envoltério varia muito rapidamente proximo & estrela,
principalmente para profundidades dpticas elevadas. Optou-se, entdo, por escolher a
espessura das células de forma que todas tivessem a mesma profundidade éptica radial, o
que acarreta que as células préximas a estrela sejam muito menores que as c€lulas mais
externas, resultando em uma amostragem mais eficiente da variagdo radial da tempera-
tura. Para uma lei de densidade n = ny'r>, a espessura Ar da célula de raio r é dada apro-
ximadamente por Ar = ng'A7-r*, onde Até a profundidade éptica da célula.

O programa mantém um contador para registrar quantos pacotes de fétons foram
absorvidos pelos grios de dada espécie e tamanho, em cada célula. Sempre que um paco-
te de fotons € absorvido, o programa atualiza o contador e determina a nova temperatura
dos graos, T'(7,a), usando a equacio (5.12). Dessa forma, as temperaturas individuais de
cada espécie e tamanho de grio podem ser determinadas (mais adiante serd mostrado que
grios de tamanhos diferentes tem, realmente, temperaturas de equilibrio diferentes).

Seguindo o esquema descrito na secdio 5.3, ap6s um pacote de foétons ser
absorvido no envoltdrio, um pacote de fétons térmico € emitido no mesmo ponto, com
uma diregio aleatdria e comprimento de onda A, amostrado da distribuigéo (5.14). Para
tanto, usamos novamente o principio fundamental:

A
E dB, (T
E=C | aabs(z,as)—;](, ) dA,
Aosin T*(F.az)
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Tabela 5.1 - Eficiéncia do método da rejeigdo para grdos de silicato.

a (um) Eficiéncia

0,05 57%
0,15 25%
0,25 9,3%
0,50 3,0%
1,00 1,0%

Constantes dpticas de Ossenkopt, Henning e Mathis (1992)

onde C é uma constante de normalizagio. Como anteriormente, calculamos uma tabela de
£ em fungdo do comprimento de onda, espécie'de grao, raio de grio e temperatura que
serd usada durante a simulagdo para sortear ;.

5.4.5. Amostragem do dngulo de espalthamento (passo 6)

Nos capitulos anteriores, adotamos o método da rejeigdo para amostrar o 4ngulo
de espalhamento de uma fungdo de fase dipolar (espalhamento eletrdnico) ou mista
(espalhamento ressonante). A eficiéncia do método (cf. secdo 2.4.2) para a fungio de fase
dipolar é de 66%, podendo ser ainda maior para a fungdo de fase mista do espalhamento
ressonante. Para grios de poeira, entretanto, a eficiéncia pode ser muito baixa, pois a
fungdo de fase apresenta um pico em @ ~ 0°, que € tanto mais pronunciado quanto maior
for o grao ou menor for o comprimento de onda (ver Figura 5.19 a pag. 129).

A Tabela 5.1 mostra a eficiéncia do método para alguns tamanhos de grio de
silicato. A eficiéncia é baixissima para grios muito grandes. Para @ = 1 um, por exemplo,
a eficiéncia é de apenas 1%, o que significa que € necessdrio gerar em torno de 100
niimeros aleatdrios para que o angulo seja amostrado. Apesar de ser ineficiente para graos
grandes, tivemos de usar o método da rejeicio no cdédigo, por ainda ndo termos
encontrado outra alternativa. Em termos computacionais, a consegiiéncia € que o tempo
de processamento para grios grandes pode tornar-se até 40% maior.

5.5. Testes para validagao do cédigo

Para testar nosso cédigo de Monte Carlo, comparamos nossos resultados com os
publicados por Ivezi¢ ef al. (1997), em um artigo intitulado Benchmark Problems for
Dust Radiative Transfer. Como o titulo diz, nesse artigo os autores fornecem resultados
de um problema simplificado com o intuito de servir como verificagdo para outros
pesquisadores que desenvolvem seu préprio codigo. Os autores usaram trés cddigos
diferentes para verificar a consisténcia dos mesmos ¢ assegurar a acurdcia dos resultados
fornecidos.

O modelo bésico usado pelos autores consiste em uma fonte central pontual
circundada por um envoltéric esférico de poeira com uma cavidade interna. A fonte
irradia como um corpo negro com temperatura T,r = 2.500 K. O raio da cavidade interna,
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r;, € controlado pela sublimagfo da poeira, cuja temperatura de sublimacio foi conside-
rada T; =800 K. O raio externo ¢ 1.000 r;. A distribuicio de densidade da poeira ¢
descrita por uma lei de poténcias, n(r) = no (r: /r)”, onde np é uma constante obtida ao se
fixar a profundidade 6ptica do envoltério para um determinado comprimento de onda. As
propriedades Opticas da poeira, descritas pelos fatores de eficiéncia de absorc¢io e
espalhamento, foram escolhidas como fungdes analfticas, a saber:

Qab.s:Qespzl’ para2.<1 umc

1 1
Qabs :I! Qesp :Fa para A>1 ML

Para simplificar ainda mais o problema, o espalhamento foi considerado isotrdpico.

Os autores apresentam resultados para oito diferentes modelos com dois valores
de p (0 e 2) e quatro valores de profundidade 6ptica, normalizada a 1 ym (7 = 1, 10, 100
e 1.000).

Mostramos na Figura 5.3 as distribui¢des de temperatura para seis dos oito
modelos considerados (p = 0 e 2, e 7;=1, 10 e 100). A linha cheia corresponde aos
nossos resultados e a linha pontilhada aos resultados de Ivezi¢ et al. (1997). Vemos que
ambos resultados concordam satisfatoriamente. Na Figura 5.4, mostramos o espectro
emergente dos envoltérios. Ao invés do fluxo, mostramos a grandeza adimensional
denominada forma espectral, definida como

AF) | [FadA=AF4 I F .

A linha cheia corresponde ao resultado de Ivezi¢ et al. (1997) e nossos resultados sio
indicados comn os simbolos (¢). O espectro estelar (corpo negro a 2.500 K) também foi
desenhado (linha cheia), para ilustrar como o envoltério reprocessa mais energia,
absorvendo-a e emitindo-a em comprimentos de onda maiores, & medida que sua
profundidade 6ptica aumenta.

5.6. Escalonamento aproximado

Nas proximas segdes, apresentamos um estudo da DEE e da temperatura de
envoltorios esféricos de poeira. Esse é um estudo puramente exploratdrio e representa
uma primeira aplicacfio do nosso cédigo de Monte Carlo.

Estamos interessados, em particular, nos efeitos dos tamanhos dos graos de poeira
nos resultados e, por isso, vamos iniciar com situagGes simplificadas (grios de tamanho
dinico) e passar para situagdes mais gerais (distribuicio de tarmanhos), com o objetivo de
identificar e sistematizar importantes simetrias do problema. Outros pardmetros do
envoltério ndo serdo alvo de estudo sistemético, mas seus efeitos sdo sumariados no final
do capitulo.
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Figura 5.3 — Distribuigio da temperatura da poeira para os modelos
considerados por Ivezié et al. (1997). Sio mostrados resultados para
duas distribuigdes de densidade (r” para p = 0 e 2) e trés profundidades
opticas a 1 ym (5 = 1, 10, 100).
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Figura 5.4 — Fluxo dos modelos considerados por Ivezi¢ et al. (1997).
S#o mostrados resultados para duas distribui¢des de densidade (+* para
p =0 e 2) e trés profundidades 6pticas a 1 um (7 = 1, 10, 100).

O modelo bisico considerado consiste em um envoltério esférico de poeira com
raio da cavidade interna r;, raio externo r. = 1.000 r; e perfil de densidade proporcional a
rZ. Salvo quando especificado o contrério, r; serd tomado como o raio de sublimagdo da
poeira.

Consideraremos grios de trés composi¢des: silicato césmico, cujos indices de
refracio sdo dados por Ossenkoft, Henning e Mathis (1992), carbono amorfo, cujos
indices sdo fornecidos por Zubko ef al. (1996) e carbeto de silicio (SiC), cujos indices
foram determinados por Pegourié (1988). A temperatura de sublimagdo desses materiais
foi considerada 1.000 K para o silicato, 1.500 K para o carbeto de silicio e 800 K para o
carbono amorfo. A escolha dessas temperaturas ¢ um tanto arbitrdria, mas reflete
aproximadamente as temperaturas usadas na literatura (por exemplo, Ivezi¢ e Elitzur
1997 e Lorenz-Martins e Lefévre 1994). A escolha das constantes épticas dos materiais
também foi arbitrdria, ¢ ndo buscamos justificar, aqui, a escolha de uma fonte em
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detrimento da outra. Tal escolha pode justificar-se quando se estudam objetos astrondmi-
cos especificos, mas é um tanto irrelevante no presente caso, dada a natureza exploratéria
deste estudo. Virios outros trabalhos fornecem constantes Gpticas para os materiais aqui
considerados. Por exemplo, Laors e Draine (1993) fornecem constantes Opticas para
silicato astrondmico e grafite, Hoare (1990), Mathis e Whiffen (1989) ¢ Hanner (1988)
tabularam as constantes Opticas para carbono amorfo.

Em resumo, as diferencas entre 0s modelos estudados a seguir estdo nas caracte-
risticas da poeira, na profundidade 6ptica do envoltdrio, na temperatura da fonte e, oca-
stonalmente, na temperatura da face interna do envolt6rio. O problema serd investigado
nos moldes do escalonamento aproximado, conceito que foi introduzido resumidamente
na secdo 5.2.3 e que serd enunciado a seguir.

Como vimos anteriormente, um envoltério de poeira absorve parte da radiacao da
fonte central, que pode estar na regifio do UV ao IV préximo, dependendo da temperatura
efetiva da fonte, e a redistribui no IV. Vimos também que, de acordo com as propriedades
de escalonamento do transporte radiativo, o parimetro relevante ao problema ¢ a forma
espectral dos fatores de eficiéncia e nio sua magnitude (cf. secdo 5.2.3). Como veremos
abaixo, as formas dos fatores de eficiéncia de grios de tamanhos diferentes guardam
semelhancas importantes entre si, principalmente quando sfio consideradas regides espec-
trais especificas. Assim, espera-se que as DEEs de envoltdrios com a mesma composigdo
quimica mas com tamanhos de grdo diferentes, apresentem, também, semelhancas
importantes.

O conceito de escalonamento aproximado, por nés introduzido, estabelece que a
distribuicdo espectral de energia no IV de envoltérios com diferentes tamanhos de grio
serd aproximadamente igual se as trés condi¢Ges abaixo se verificarem:

1. as formas dos fatores de eficiéncia de absorcdo dos diferentes tamanhos de
grio considerados forem semelhantes na regifo espectral onde os grios
emitem a maior fracfio da energia térmica;

2. o fluxo IV total, integrado em todos os comprimentos de onda, for o mesmo;

a temperatura dos graos no raio interno do envoltdrio for a mesma para todos
os envoltdrios.

Veremos que o conceito de escalonamento aproximado ¢ 1til para sistematizar os
efeitos do tamanho dos graos, sendo evidenciadas importantes semelhangas na emissio
IV dos mesmos. Veremos, também, que em certos regimes de profundidade 6ptica, o
escalonamento aproximado pode implicar que as DEEs de envoltérios com grios de
tamanho diferentes sejam muito préximas entre si em todo o espectro e ndo somente no
1V, o que tem conseqii€ncias observacionais importantes.
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5.7. Resultados para modelos com um tamanho de gréo

5.7.1. Distribuigdo espectral de energia

Nesta se¢do, exploramos os efeitos do tamanho dos grios na DEE, quando s&o
considerados grios de tamanho tnico. Vamos, inicialmente, estudar os fatores de
eficiéncia de grios de tamanhos diferentes e estabelecer a regido espectral em que eles
sdo semelhantes (condigdo 1 do escalonamento aproximado). A teoria de Mie define trés
regibes espectrais onde os grios possuem propriedades opticas comuns:

i) A < ma: nessa regido, chamada de limite geométrico, as propriedades dpticas
sdo aproximadamente independentes de A, € Qegp ~ Qabs ~ 13

i) A = 57 nesse intervalo os fatores de eficiéncia estdo no chamado limite de
Rayleigh, onde o tamanho da particula € muito menor que o comprimento de
onda. Neste ¢aso, Qesp o< e, para graos amorfos, Qgps o< At enquanto que
para gtios cristalinos, Qgps o 1/47%;

iili) m < A < 5ma: nessa regido espectral, os fatores de eficiéncia dependem
bastante do tamanho e composi¢io do grio. Chamaremos essa regido de
regido de Mie.

Mostramos nas Figuras 5.5, 5.6 ¢ 5.7, os fatores de eficiéncia de absorgio e
espalhamento para alguns tamanhos de griios de silicato cdsmico, carbono amorfo e
carbeto de silicio, respectivamente. As trés regides acima s3o facilmente identificiveis
nessas figuras. Vemos que os fatores de efici€ncia para todos os tamanhos de grio séo
préximos 2 unidade na regiio do UV (regido i), e que as formas dos fatores de eficiéncia
sdo semelhantes para comprimentos de onda maiores que ~ 10 um (regido ii). No visivel
e IV proximo, correspondente 2 regifo de Mie, os fatores de eficiéncia sio bastante
diferentes. Pode-se, inclusive, notar a presenca da banda espectral em 0,18 um,
caracteristica de carbono amorfo, presente no grao menor (@ = 0,05 um) e ausente nos
demais.

A partir da discussfo acima, podemos reescrever a condigio 1 do escalonamento
aproximado em termos mais precisos. Essa condigo serd satisfeita quando a maior parte
da emissdo IV ocorrer em comprimentos de onda maiores que o limite de Rayleigh, para
o tamanho de gréo considerado.
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Figura 5.5 - Patores de eficiéncia de absor¢do (esquerda) e de
espalhamento (direita) para graos esféricos de silicato cdsmico
(constantes dpticas de Ossenkopt, Henning e Mathis 1992), para cinco
tamanhos de grio, como indicado.
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Figura 5.6 - Fatores de eficiéncia de absorgao (esquerda) e de espalhamento
(direita) para grios esféricos de carbono amorfo (constantes dpticas de
Hanner 1988), para cinco tamanhos de grio, como indicado.
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Figura 5.7 - Fatores de eficiéncia de absorgao (esquerda) e de espalhamento
(direita) para grios esféricos de carbeto de silicio (constantes dpticas de
Pegourié 1988), para cinco tamanhos de griio, como indicado.
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Figura 5.8 — DEE de cinco envoltdrios de silicato cédsmico com diferentes
tamanhos de grio, como indicado, com profundidade optica 7 = 5
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Temos que encontrar uma forma adequada de normalizar a profundidade Gptica
do envoltério, de forma a revelar as similaridades resultantes do escalonamento
aproximado. A forma usual de se normalizar a profundidade éptica € defini-la para um
dado comprimento de onda, como foi feito na segdo 5.5. Na Figura 5.8, mostramos a
DEE para vdrios envoltérios de silicato césmico, cada um com um diferente tamanho de
grio. A profundidade ptica no visivel, A = 0,55 um, € 5 para todos os modelos. Vemos
que as DEEs sdio muito diferentes entre si, o que mostra que a normalizag¢@o escolhida
nio revela as semelhangas essenciais do problema. Introduziremos, a seguir, uma nova
forma de normalizar a profundidade 6ptica.

Vamos distinguir tr8s casos diferentes, correspondentes a trés regimes de
profundidade optica, que serdo estudados em separado. No caso A, o envoltério &
opticamente fino tanto nos comprimentos de onda emitidos peia fonte quanto no IV. No
caso B, o envoltério € opticamente espesso para comprimentos de onda pequenos (visivel
e UV), mas opticamente fino no IV. No caso C, o envoltério € opticamente espesso
também no IV, até pelo menos o comprimento de onda para o qual o limite de Rayleigh €
atingido para todos os tamanhos de gréo considerados.

5.7.1.1. CASO A: ENVOLTORIOS OPTICAMENTE FINOS

Neste caso, a DEE serd dada, qualitativamente, pela soma do fluxo estelar leve-
mente atenuado com a emissdo IV do envoltério, que apresenta um pico que coincide
aproximadamente com o pico da curva de corpo negro com T = T;. Na maioria dos casos
o pico estd em torno de 1,5 a 3 um. Para materiais com bandas espectrais, como silicatos
e o carbeto de silicio, o pico real da emisséo IV pode estar em outra parte do espectro.
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Vamos introduzir a grandeza 7.,, a profundidade dptica de reprocessamento,
definida de forma que envoltérios com a mesma Tep 1I1A0 reprocessar (isto €, absorver e
reemitir) a mesma fragdo da energia da fonte luminosa, fragéio essa dada por:

“Trep

1-e

Continuando a discussdo qualitativa do parigrafo anterior, se envoltérios com grios de
tamanhos diferentes possuirem o mesmo Trep, €les atenuardo a mesma quantidade de
radiagao estelar (integrada sobre todos os comprimentos de onda) e produzirdo a mesma
emissdo IV integrada, por defini¢do. Esta normalizagfio satisfaz, portanto, a condigio 2
do escalonamento aproximado. Se a emissdo IV ocorrer em comprimentos de onda onde
o limite de Rayleigh ja foi atingido (condi¢iio 1 do escalonamento aproximado), para
todos os tamanhos de grao considerados, entdo as formas (além do nivel) dos espectros
IV emitidos pelos diferentes modelos deverfio ser aproximadamente iguais.

Essa situagdo € ilustrada na Figura 5.9. Cada painel mostra a DEE para quatro
envoltérios de silicato césmico' com diferentes tamanhos de griio, para uma dada
temperatura efetiva (T = 2.500, 5.000, 10.000 e 20.000 K). Para todos os envoltérios, a
profundidade 6ptica foi normalizada de forma que 7., = 0,1, que corresponde a um repro-
cessamento de 9,5% da radiacdo incidente, e o raio interno foi tomado como o raic de
sublimagio da poeira. Para fins de comparacio, foi colocada, nos grificos da Figura 5.9,
a curva de corpo negro correspondente ao espectro estelar. Na Tabela 5.2 (pag. 121), sdo
apresentadas outras quantidades caracteristicas dos modelos, tais como o raio de
condensacidoc da poeira, a massa total do envoltério, dada em func¢io da massa do
envoltério com graos de raio a = 0,005 um, e a profundidade Optica em alguns compri-
mentos de onda. Na Figura 5.10 é mostrada a profundidade dptica de extingdo em fungio
do comprimento de onda, para modelos com T.p= 2.500 K.

Tanto a profundidade 6ptica quanto r; sio determinados iterativamente. Cada
simulag@o fornece a porcentagem de energia absorvida no vento e a temperatura interna
do envoltério. A profundidade 6ptica e as dimensGes do envoltério sfo, entdo, ajustados
de forma a resultar em 9,5% de reprocessamento e uma temperatura na face interna do
envoltdrio igual & temperatura de sublimagio do material considerado.

A Figura 5.9 corrobora a discussio qualitativa acima. Para todos os tamanhos de
grio e temperaturas estelares, as DEEs para pequenos comprimentos de onda sdo muito
semelhantes, como conseqiiéncia da mesma atenuacfio. Além disso, a emissdo IR dos
graos possui intensidade e forma semelhantes, Segue-se que a DEE € similar em todos os
comprimentos de onda.

A diferenca média entre as DEEs de cada painel da Figura 5.9 vai de 7%, para
T=2.500 K, a 9%, para T,r=20.000 K. Para esta tltima temperatura estelar, a diferenca
mdxima entre as DEEs é de 25%, para A = 1,7 um.

! Na discussdo que se segue, optamos por apresentar os resultados apenas para modelos com grios de
silicato. Todos os resultados apresentados sfio qualitativamente vilidos também para os oulros materiais
estudados {carbono amorfo e carbeto de silicio).
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Figura 5.9 — DEE de quatro envoltérios de silicato césmico com
diferentes tamanhos de grio e com profundidade éptica dada por 7, =
0,1. Cada painel mostra os resultados para uma temperatura estelar
diferente, como indicado. Sobreposta s DEEs enconira-se uma curva
de corpe negro com temperatura correspondente a temperatura efetiva
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Figura 5.10 — Profundidade Gptica de extingiio versus comprimento de
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Na Figura 5.9, as maiores diferencas siio observadas para o modelo com grio de
maior tamanho (a = 0,25 um) pois, como a temperatura da poeira na parte interna do
envoltério € de 1.000 K, o pico de emiss@o dos grdos ocorre em A ~ 2,9 pm, regido onde
os fatores de eficiéncia de grios com a = 0,25 um j4i comecam a sair do limite de
Rayleigh. De fato, para envoltérios com grios de carbono amorfo, material cuja
temperatura de sublimag¢fio foi tomada como 800 K, sio observadas diferengas menores
entre a DEE do modelo com grao com a = 0,25 um e as dos modelos com £ra0s menores,
pois o pico de emisséo, nesse caso, ocorre em 1 ~ 3,6 um.

Podemos notar na Figura 5.9, ainda, que as DEEs para os modelos cuja tempera-
tura da estrela central é menor (7,r = 2.500 K) sdo mais proximas entre si. Isso ocorre
porque a regido espectral onde os fatores de eficiéncia dos graos diferem mais
substancialmente (A ~ 1 a 3 um) coincide com o pico da radiagdo estelar, que corresponde
a cerca de 90% da radiagio emergente, o que “mascara” as pequenas diferencas na
emissdo 1V, tornando-as ainda mais dificeis de serem detectadas.

Essa situagdo de semelhanga aproximada entre as DEEs para modelos com grios
de tamanhos diferentes € alterada quando consideramos a DEE para envoltérios com
graos maiores que 0,25 um. Esses grios ndo satisfazem a condi¢do 1 do escalonamento
aproximado, pois a emissdo IV ocorre para comprimentos de onda menores que o limite
de Rayleigh. Para o grio com a = 0,50 um, por exemplo, esse limite é atingido para
comprimentos de onda maiores que ~ 8 um, muito maiores que o pico da emissdo IV.
Espera- se que, nesse caso, ocorram diferengas aprecidveis na DEE no IV. De fato, isso é
observado na Figura 5.11, onde mostramos a DEE para trés envoltérios com graos de
tamanho a = 0,005, 0,50 ¢ 1,0 um. Os desvios na regidio A=2 a 4 um s3o bastante
evidentes. Além disso, como a emissdo IV integrada é a mesma para todos os modelos, o
excesso de fluxo para os modelos com gréos grandes na regiio A=2 a 4 ym resulta em
um fluxo correspondentemente menor para comprimentos de onda no IV distante. A
diferenca média entre as DEEs da Figura 5.11 vai de 11%, para Ty = 2.500 K, até 29%,
para Tr = 20.000 K, sendo que as diferengas maximas sdo de 30% em A= 19 pm, para T,r
=2.500 K, € 49% em A = 2,3 um, para T.r= 20.000 K.

Da discussdo dos parigrafos precedentes, pode-se concluir que a temperatura da
face interna do envoltério, T;, ¢ um parimetro-chave para definir-se a validade do escalo-
namento aproximado, mais especificamente, o intervalo de tamanhos de gridos para os
quais a condiciio 1 do escalonamento aproximado € vilida. Quanto menor for T;, maior
serd o tamanho de grio para o qual essa condigdo ainda serd satisfeita. Para ilustrar,
mostramos, na Figura 5.12, a DEE para seis envoltérios de silicato césmico com diferen-
tes tamanhos de grio, todos com 7; = 300 K. Como mencionado anteriormente, essa é
uma situagdo possivel em nebulosas planetérias, por exemplo. Vemos que as DEEs sdo
praticamente idénticas para todos os tamanhos considerados, exceco feita ao modelo
com a = 1,0 um e Ty=20.000 K, para o qual existem diferencas na regido de 4 ~ 8 um.
Se excluirmos os modelos com a = 1,0 um, a diferenca média entre as DEEs torna-se
menor que 3%.
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Figura 5.11 - DEE de trés envoltérios de silicato cdsmico com
diferentes tamanhos de grio ¢ com profundidade 6ptica dada por ., =
0,1. Cada painel mostra o resultado para uma temperatura estelar
diferente, como indicado. Sobreposta s DEEs encontra-se uma curva
de corpo negro com temperatura correspondente 3 temperatura efetiva
da fonte.
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Figura 5.12 - DEE de seis envoltérios de silicato césmico com
diferentes tamanhos de grao e com profundidade 6ptica dada por 7., =
0,1. A temperatura da face interna do envoltério € 300 K. Cada painel
mostra o tesultado para uma temperatura estelar diferente, como
indicado. Sobreposta as DEEs encontra-se uma curva de corpo negro
com temperatura correspondente 2 temperatura efetiva da fonte.
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Os resultados para o caso A podem ser sumariados como segue: embora as DEEs
apresentadas na Figura 5.9 nio sejam idénticas, elas sfio préximas o suficiente para tornar
muito dificil extrair-se informacdo sobre o tamanho dos grdos somente a partir das
DEEs, quando os grdos considerados satisfazem a condigdo 1 do escalonamento
aproximado. Segue-se que para objetos com envoltérios opticamente finos de poeira, a
DEE pode fornecer somente informagio sobre %.p, a quantidade de energia reprocessada
no envoltdrio.

Tanto a massa em forma de grios no envoltdrio, uma quantidade importante,
relacionada com a taxa de perda de massa da estrela, quanto o tamanho dos grios séo
grandezas contidas em 7.,. Essa quantidade € obtida a partir do ajuste da DEE observada
com a tedrica. Uma vez fixada 7.,, obtém-se 73, a profundidade éptica equatorial em
fungio do comprimento de onda. A massa em graos do envoltério relaciona-se com a
profundidade 6ptica e o tamanho dos grios pela relacdo:

M, = 1—36 aprnr, D
Ot (A

onde p € a densidade do material. Essa expressfo mostra que ¢ necessdria uma determi-
nagdo independente de uma das seguintes quantidades, massa em griaos do envoltorio ou
tamanho dos grios, para que a outra seja determinada a partir da DEE. Obviamente, uma
vez determinado 7., de um envoltério, pode-se obter uma estimativa da massa em grios
do mesmo a partir de uma estimativa razodvel do tamanho dos grios. A Tabela 5.3
mostra a massa em graos dos envoltdrios em funcdo da massa do modelo com a = 0,005
um e, a partir dela, pode-se avaliar o erro na determinacio da massa em gros quando ndo
se conhece o tamanho do grdo. Tais erros podem chegar a mais de 50%, mas mesmo essa
cifra pode ser pequena, quando comparada as incertezas observacionais geralmente
associadas a determinacdes da taxa de perda de massa. Assim, do ponto de vista
observacional, o resultado mais relevante ¢ que, na maioria dos casos, € muito dificil,
sendo impossivel, extrairem-se informagdes sobre o tamanho dos grios a partir das DEEs
somente, no caso de envoltorios opticamente finos com graos de tamanho tnico.
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Tabela 5.2 — Pardmetros dos modelos mostrados nas Figuras 5.9 e 5.11

a (pm) MIMa0005s  TdR,) 755 Tio Tico
Ty = 2.500 K
0,005 1,00 4,5 0,308 0,183 2481073
0,05 0,97 4,64 0,64 0,167  2,27-10°
0,15 0,85 5,62 2,98 0,101 1,36107
0,25 0,74 6,26 1,54 7,08:10%  941-10*
0,50 0,49 5,53 0,42 6,2610%  7,89-10™
1,00 0,39 4,3 0,25 0,10 1,010°
Tyr=S5.000 K
0,005 1,00 26,1 0,138 820107 1,11-10°
0,05 0,98 30,5 0225  58610% 79310
0,15 0,88 40,3 0,90 304102  4,10-10
0,25 0,76 37,8 0,66 3,03-102  4,03-10*
0,50 0,51 26,5 0,29 432107  54510*
1,00 0,41 18,0 0225  9,10:10% 9,63-10*
T,s= 10.000 K
0,005 1,00 168 53102  3,1510% 42610
0,05 0,96 238 5810% 151102 2,0410*
0,15 0,88 241 0,40 1,35-10%  1,82-10%
0,25 0,76 192 0,405  1,86:10% 24810
0,50 0,50 115 0245  3,65102 4,60-107
1,00 0,41 72,2 0,222 898102 95010
Ty = 20.000 K
0,005 1,00 10010° 2,32:10%  13810% 1,87-10*
0,05 1,00 15310° 225107 586:10° 793107
0,15 0,92 1,1210° 0,300  1,0210% 1,37-107
0,25 0,78 818 0358 164102 2,19-10*
0,50 0,52 458 0248  3,7010% 4,66-10"
1,00 0,43 283 0235 951107 1,01-10°

Nesta tabela, M/M .o 005 Tepresenta a massa em grios do envoltério em fungdo da
massa do modelo com grio de raio a = 0,005 um, r;, o raio da cavidade interna ¢
Tss, Tio © Tigo» 2 profundidade dptica dos envoltérios nos comprimentos de onda
0,55, 10 e 100 um, respectivamente. O diferente nimero de algarismos signifi-
cativos nas colunas 2-6 reflete diferente precisiio empregada na determinagio
das grandezas.
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5.7.1.2. CASO B: ENVOLTORIOS OPTICAMENTE ESPESSOS NO VISIVEL E UV

Espera-se, neste caso, que o comportamento da DEE na regido do IV seja similar
ao do caso A, ou seja, tanto a forma quanto o nivel da emissdo IV de modelos com gridos
de tamanhos diferentes devem ser semelhantes, desde que se verifiquem as condigdes do
escalonamento aproximado. Mas, na regifio do IR préximo, visivel e UV, as
profundidades épticas maiores vio resultar em uma maior atenuagio do fluxo incidente e,
nesse caso, as diferengas nos fatores de eficiéncia dos diferentes tamanhos de grio serdo
importantes.

Na Figura 5.13 apresentamos resultados para os mesmos modelos da Figura 5.9,
mas com profundidade Gptica normalizada de forma que 7., = 1, 0 que corresponde a um
reprocessamento pelo envoltério de 63,2% da energia incidente. Algumas quantidades de
interesse dos modelos estdo na Tabela 5.3 e a profundidade dptica de extin¢do para os
modelos com T, =2.500 K € mostrada na Figura 5.14.

As DEEs no IV da Figura 5.13 sfo muito semelhantes, como esperado, mas as
diferengas s3o maiores que as ocorridas no caso A. As DEEs para comprimentos de onda
menores sio bastante diferentes e espelham as variagdes dos fatores de eficiéncia de
absor¢do e espalhamento.

Assim, vé-se, nesse caso, uma situacio diferente da do caso anterior. Apesar de
as DEEs no IV serem muito semelhantes, como previsto pelo escalonamento aproxi-
mado, as DEEs no visivel sdo bastante diferentes, 0 que em termos observacionais
significa que é possivel extrairem-se informagdes sobre tamanho de grio € massa em
grios do envoltdrio a partir da DEE.

H4, entretanto, dois pontos importantes que devem ser considerados. O primeiro
é que para se obter informagdes sobre tamanhos de grios, sdo necessdrias observagoes
na regiio onde as DEEs sdo diferentes, ou seja, no UV, visivel e IR préximo.

O segundo ponto, que serd abordado na se¢éo 5.8, € que a aproximagio de grdo de
tamanho dnico nfio corresponde ao esperado em envoltdrios estelares, nos quais os
tamanhos dos grios estdo distribuidos de acordo com uma fungdo de distribui¢do. Essa
distribuicdo tem como conseqiiéncia que as propriedades épticas “efetivas” da distribui-
¢do sejam a média das propriedades dos grdos, ponderada pela fungéo de distribuicgo.
Veremos, na se¢io 5.8, como isso afeta as DEEs e mostraremos que, mesmo no caso B, a
obtencio de informagfo sobre o tamanho dos grios a partir da DEE pode ser dificil,
quando uma distribuicfio de tamanhos € considerada.
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Tabela 5.3 — Pardmetros dos modelos mostrados na Figura 5.13

a (um) MiMy000s  riR,) Tis Tio Tioo
T,;=2.500K
0,005 1,00 5,08 3,51 2,09 2,83-107
0,05 1,07 5,44 7,50 1,95 2,64-10°
0,15 1,42 7.79 37,4 1,27 1,70-102
0,25 1,24 9,18 17,5 0,804  1,07-107
0,50 0,54 7.37 3,85 0,574 723107
1,00 0,38 5,34 231 0,934  9,89-10°
T,r=5.000 K
0,005 1,00 29,2 1,73 1,03 1,39-10?
0,05 1,17 35,0 3,20 0,832  1,13-10?
0,15 0,98 494 1050 0357  4,7710°
0,25 0,66 453 6,10 0280  3,73.10°
0,50 0,40 31,1 2,60 0,388  4,88107
1,00 0,37 22,0 2,14 0,865 916103
T,=10.000K
0,005 1,00 173 0,665 0,39 5736107
0,05 1,50 291 0,805 0,209  2,83-10°
0,15 0,68 262 3,47 0,118  1,58-1073
0,25 0,64 209 3,82 0,176  2,34-107
0,50 0,45 129 2,32 0,346  4,36-10°
1,00 0,45 88 2,18 0,881  9,33-107°
| T,r=20.000 K
0,005 1,00 1,04-10° 0273 0,163  2,20-10°
0,05 0,90 1,64-10° 0225 58510% 79210*
0,15 0,74 1,17:10° 28 951102 127107
0,25 0,66 861 3,44 0,158  2,10-10°
0,50 0,42 472 2,36 0,352 443107
1,00 0,46 334 2,31 0,934  9,89-107

Nomenclatura idéntica a da Tabela 5.2, pag. 121,
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5.7.1.3. CAs0O C: ENVOLTORIOS OPTICAMENTES ESPESSOS TAMBEM NO IV

Nesse caso, o envoltério é tio espesso que 100% da luz incidente € reprocessada
pelos grios. Como conseqiiéncia, a grandeza 7., torna-se sem significado ¢ devemos
procurar outro esquema de normalizagio da profundidade éptica. Vale recordar que nosso
objetivo é obter, se for possivel, uma normalizagio que resulte em DEEs semelhantes
para os diferentes tamanhos de grio considerados.

Por definigdio, todos os envoltérios, nesse caso, sdo opticamente espessos até pelo
menos o comprimento de onda para o qual o limite de Rayleigh € atingido para todos os
tamanhos de grio considerados. Essa condigdo significa que a maior parte da radiagio
emergente do envoltério terd comprimento de onda maior que o limite de Rayleigh (A>
0,1 a 10 um, dependendo do tamanho dos grios do modelo). Como a forma do fator de

eficiéncia de absorcio é semelhante para todos os tamanhos de grdo nessa regiao
espectral, temos que:

1) se normalizarmos a profundidade éptica de forma que ela seja a mesma em
todos os envoltdrios para comprimentos de onda no limite de Rayleigh;

2) se os perfis de temperatura resultantes dessa normalizacdo forem similares
para todos os envolidrios,

entio as DEEs resultantes também serdo similares pois, como visto na se¢do 3.2.2, a
emissividade do vento é:

i = no "By (T),
expressdo que pode ser rescrita como:
: ab
Jae<=Ty SBA(T).

Na Figura 5.15, mostramos a DEE resultante para a normalizagio proposta acima,
onde foi escolhida uma profundidade optica 5 para A = 100 um. Na Figura 5.16, a

temperatura de cada envoltrio € mostrada em fun¢io de d, parfimetro adimensional
definido como:

d

I
RS

ou seja, d é a distincia da fonte expressa em raios da cavidade interna.

As distribui¢Bes de energia resultantes sdo diferentes. Elas possuem a mesma
forma mas o pico da distribuigfio ocorre em comprimentos de onda diferentes. O motivo
da discrepancia é que os perfis de temperatura ndo sdo iguais, como mostra a Figura 5.16,
e a condigiio 2 acima nio foi verificada. Pode-se notar, entretanto, que, na regido mais
externa do envoltério (d > 10), a forma das curvas de temperatura € semelhante, o que
equivale 2 dizer que a temperatura, nessa regido, ¢ aproximadamente descrita por uma
fungdo K-Ad), onde K € uma constante que depende do modelo. O que define o valor de K
é o comportamento da temperatura na regido interna do vento (d < 10), que depende dos
detalhes do transporte radiativo e das propriedades dpticas do grio.
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Figura 5.15 —~ DEE de quatro envoltdrios de silicato césmico com
diferentes tamanhos de grio e com profundidade éptica dada por 7= 3
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Figura 5.16 — Temperatura de quatro envoltérios de silicato césmico
com diferentes tamanhos de grio e com profundidade optica dada por

7=3 parad = 100 um.

Antes de prosseguir, vamos recordar a lei do inverso do quadrado para o fluxo
emitido por uma esfera de brilho uniforme. Dada uma esfera de raio r, temperatura T e
brilho Bi(T), o fluxo detectado, em um determinado comprimento de onda, por um
observador situado & distincia d do centro da esfera, F(d), € dado por:

2
r

Fy(d)=nB,(T IR

Dividindo pelo fluxo integrado em todos os comprimentos de onda, F, obtemos:

F 47%r* B, (T)
F L ’

onde L é a luminosidade da esfera.

126




Capitulo 5

Vamos usar a expressdo acima para descrever o fluxo dos envoltérios da Figura
5.15. Introduzimos a grandeza r,, 0 raio efetivo de emissdo a um determinado
comprimento de onda, tal que o fluxo F, emitido pelo envoltdrio pode ser descrito como

o fluxo emitido por uma esfera de raio rere brilho B (T)|r_r :
=ry

2
£y *4;r 7 Ba(T)

F L

onde L &, agora, a luminosidade do envoltdrio, a mesma da estrela central.

r=ref

As DEEs da Figura 5.15 podem ser entendidas qualitativamente da seguinte
forma: os comprimentos de onda menores (A < 10 um), que apresentam pequeno fluxo,
originam-se nas regides mais quentes do vento, cujos raios efetivos sdo pequenos. A
medida que se consideram raios efetivos maiores, o fluxo aumenta em fungio do aumento
da 4rea de emissdo. Entretanto, com o aumento de r.;, a temperatura cai e, portanto, o
brilho da esfera diminui, o que explica os baixos fluxos para A > 100 ym.

Vemos, assim, que o fluxo em um determinado comprimento de onda depende do
raio efetivo de emissio que, por sua vez, depende da profundidade éptica: quanto maior a
profundidade dptica, maiores os raios efetivos para um determinado A, e mais deslocado
para o vermelho o espectro resultante. O fato de as temperaturas possuirem forma seme-
lhante nos sugere que, para obtermos DEEs semelhantes, devemos alterar a profundidade
éptica dos modelos da Figura 5.15, de forma a alterar os raios efetivos de emissdo para
cada comprimento de onda, para que as DEEs se ajustem entre si.

Isso foi feito por inspegdo, ou seja, alteramos a profundidade dptica dos modelos
até obtermos DEEs semelhantes. Os modelos com grios maiores apresentam a DEE
deslocada para ¢ vermelho, o que indica raios efetivos maiores, de acordo com a
discussdo acima. Assim, o procedimento consistiu em diminuir paulatinamente a
profundidade 6ptica dos grios maiores, até obterem-se DEEs similares.

Os resultados podem ser vistos nas Figuras 5.17 e 5.18. As distribuicGes de
temperatura sdo similares 3s da Figura 5.16, mas mais proximas entre si, e as DEEs séo
praticamente idénticas. Outros parimetros dos envoltérios estdo descritos na Tabela 5.4.

Do ponto de vista observacional, a situagfio ¢ semelhante a discutida no caso A:
como € possivel obterem-se DEEs similares para griios de tamanhos diferentes ¢ massas
do envoltdrio diferentes, segue-se que a DEE ndo pode fornecer informacdes acerca das
duas grandezas individualmente, e informag3o sobre uma das grandezas deve ser obtida
de forma independente para que a outra seja vinculada.

H4 que se mencionar, entretanto, que a conclusfio acima € vilida somente para a
regido espectral de A ~ 10 a 300 um, onde estd a maior parte do fluxo dos modelos. O
c6digo de Monte Carlo nfio se mostrou eficiente para simular o fluxo desses modelos
(apesar de ser bastante eficiente para modelar a temperatura) pois um grande nimero de
pacotes de fétons é requerido para tal, o que ¢ invidvel computacionalmente, dadas as
profundidade 6pticas muito elevadas.
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Figora 5.17 — DEE de quatro envoltorios de silicato césmico com
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Figura 5.18 — Temperatura para quatro envoltérios de silicato cdsmico.
As profundidades épticas foram normalizadas como na Figura 5.17.

Tabela 5.4 — Pardmetros dos modelos mostrados na Figura 5.17

a (un) MIM0ps r(R,) Ts Tio 7100
T,r=20.000 K

0,05 1,00 2,2:10° 1,42:10° 369 5

0,15 0,12 2,510° 1,10:10° 372 5

0,25 1,80 32-10° 7,2010° 331 4.4

0,50 2,24 4,010° 181-10° 270 3,4

Nomenclatura idéntica 3 da Tabela 5.2, pag. 121.
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espalhamento para radiagio com comprimento de onda A4 = 0,55 um,
incidente sobre grios de silicato césmico de diferentes tamanhos.

5.7.2. Efeitos de uma func¢do de fase anisotrépica na distribuicdo de energia
espectral

Vamos, nesta segdo, desviar-nos um pouco da linha de discussdo que vinhamos
tracando para estudar os efeitos da fungdo de fase de espalhamento na DEE e na
temperatura do envoltério. A maioria dos cédigos numéricos, que tratam do transporte
radiativo da luz em meios com poeira, considera a funcgio de fase de espalhamento como
isotr6pica. O motivo principal dessa escolha é que ela simplifica substancialmente o
problema, tornando mais simples a integracdo numérica das equagbes de transporte
radiativo. Uma fungdo de fase isotrépica é uma aproximagcio razodvel para comprimentos
de onda no limite de Rayleigh, onde a fungfio de fase é dada aproximadamente por uma
funcdo de fase dipolar. Por outro lado, para o visivel e UV, a fun¢do de fase apresenta um
pico em & ~ 0°, ou seja, a maior parte da luz € espalhada para frente. Como mostrado na
Figura 5.19, quanto maior for o griio, mais acentuado o pico em 8~ 0°. Como conseqiién-
cia, para o campo de radiagio difuso, emitido pelo envoltério no IV, a fungdo de fase
isotrépica é uma aproximagdo aceitdvel, o que pode ndo ser verdade para o campo de
radiacfio estelar, principalmente se grios grandes estiverem presentes. '

Nesta segiio, mostramos que a fung¢do de fase anisotrépica tem efeitos relevantes
no transporte radiativo, com efeitos considerdveis na DEE e na normalizagéo da profun-
didade 6ptica. Vamos, inicialmente, estudar o problema qualitativamente. Consideremos
uma fonte pontual envolta por uma camada esférica de poeira cujos graos sio caracte-
rizados por um albedo igual a 1 (espalhamento puro), em um dado comprimento de onda.
A luz oriunda da fonte central espalha-se na camada de poeira e, depois de um certo
niimero de espalhamentos, deixa ¢ meio. O ndmero médio de espalhamentos depende da
profundidade 6ptica e da funcdo de fase. Se esta for isotrépica, o nimero médio de espa-
ihamentos ser4 aproximadamente <N,**> = 7%, para 7> 1. Se, por outro lado, a fungdo de
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fase for anisotrépica, em particular se os grios espalharem 100% da luz para frente, o
niimero médio de espalhamentos serd menor, dado por <N,”*> = 7, para 7> 1,

Se o albedo for menor que 1, de forma que os grios espalhem parte da radiacéo
incidente e absorvam o restante, o maior nimero de espalhamentos no caso de funcio de
fase isotrépica levard a um aumento do reprocessamento da radiagcdo incidente pela
poeira, quando comparado ao caso de fun¢do de fase anisotrépica, pois o espalhamento
miltiplo aumenta a probabilidade de absorgio da luz. Para espalhamento simples, a pro-
babilidade de absor¢fo da Iuz é 1 - ¥; para N espalhamentos, a probabilidade & 1 — ™.
Em outras palavras, considerar a funciio de fase como isotrépica tem como efeito
aumentar a opacidade efetiva do vento.

Para envolt6rios muito densos, espera-se que esse efeito seja de pouca monta pois
o reprocessamento pelos grios jd € proximo a 100%. Da mesma forma, para envoltérios
muito ténues, o espalhamento muiltiplo € escasso, e as diferengas introduzidas pela fungdo
de fase de espalhamento serdo pequenas. O mesmo acontecerd quando o albedo é muito
baixo, pois praticamente toda interagdo com um grio resulta em absor¢io da luz, ao invés
de espalhamento. Assim, espera-se que eventuais efeitos da fungiio de fase sejam
importantes quando esta for altamente anisotrépica e o albedo for alto, situagio que
ocorre para comprimentos de ondas no visivel e UV,

Para investigar a importancia da funcio de fase na DEE, comparamos resultados
de modelos com fungdo de fase anisotrépica (correta) com modelos com fungio de fase
isotrépica. Na Figura 5.20, mostramos a DEE para quatro modelos com diferentes tama-
nhos de grio ¢ para temperatura da fonte de 20.000 K. Em cada painel, as DEEs para os
modelos com diferentes fungdes de fase (isotrépica e anisotrépica) sdo comparadas, para
um dado tamanho de grio. A profundidade 6ptica dos modelos com fungio de fase aniso-
trépica foi normalizada de forma que 7., = 1; a mesma profundidade éptica foi usada
para os modelos com fungao de fase isotrépica.

Os resultados mostram que a funcfio de fase isotrépica realmente aumenta a
quantidade de radiagfo reprocessada pelo vento pois, para todos os tamanhos de grio, a
DEE para fungfio de fase isotrépica apresenta um fluxo menor no visivel ¢ UV, € um
fluxo no IV correspondentemente maior. As colunas 2 e 3 da Tabela 5.5 mostram esse
efeito quantitativamente, comparando a quantidade de radiagfio reprocessada nos dois
casos. Para os casos com fungio de fase correta, 63,2% da radiago € reprocessada, por
defini¢do, enquanto que para os casos com fun¢do de fase isotripica esse valor chega a
70%. A quinta coluna da Tabela 5.5 mostra a profundidade 6ptica, para 4 = 0,55 um, que
os modelos com fungfo de fase isotrépica deveriam ter de forma a reprocessar 63,2% da
radiagiio ou, em outras palavras, de forma a ter 7., = 1. As diferencas entre esses valores
e os valores mostrados na quarta coluna sio de até 24%. Assim, o uso de modelos de
DEEs que consideram a fungdo de fase como sendo isotrdpica, para inferir massas de
envoltérios ou taxas de perda de massa, podem resultar em erros dessa ordem de
magnitude.
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Figura 5.20 — Efeitos da funcio de fase de espalhamento na DEE. S&o
comparados resultados para modelos com fungéo de fase isotrdpica e
anisotrdpica, com diferentes tamanhos de grao, como indicado, para
uma fonte com temperatura efetiva de 20.000 K. A profundidade 6ptica
dos modelos com fungfio de fase anisotrépica foi normalizada de forma
que %., = 1; a mesma profundidade 6ptica foi usada para os modelos
com funcio de fase isotrdpica. '

Tabela 5.5 — Comparagdo entre modelos com diferentes fungoes de fase

(FF) de espalhamento.
% de reproces- % de reproces- z 55 corrigida para os
a(um)  samento para samento para FF (5 ; p cz;; modelos com FF
FF correta (a) isotrdpica (b) a)e isotrépica
0,05 63,2 69,2 0,225 0,185
0,15 63,2 71,3 2,80 2,46
0,25 63,2 71,0 3,44 2,91
0,50 63,2 71,0 2,36 1,91
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Figura 5.21 - Diferenga de temperatura entre modelos com fungdo de
fase isotrépica e modelos com fungfo de fase correta. A temperatura da
fonte é T,,= 20.000 K ¢ o tamanho do grdo & 0,05 um.

A fung¢fo de fase também tem efeitos sobre a temperatura do envoltério. A Figura
5.21 mostra a diferenca de temperatura para os modelos com a = 0,05 um da Figura 5.20.
A temperatura em um dado elemento de volume depende do nimero de pacotes de fétons
absorvidos nesse elemento que, por sua vez, depende da intensidade média local, J.
Como J € maior para fungdes de fase isotr6picas, a temperatura também serd maior. Na
Figura 5.21, diferencas de até 120 K sdo observadas. Um erro na determinagio da
temperatura de equilibrio traduz-se em um erro na determinagio do raio intemo de
condensacio da poeira,

5.8. Resultados para uma distribuicéo de tamanhos de grio

Modelos de formagdo e crescimento de grios indicam que os mesmos se formam
a partir de pequenas “sementes” e crescem através do acréscimo (ou “adsorgiio”) de
dtomos e moléculas do meio (Dominik, Sedlmayr e Gail 1993). E natural, portanto,
esperar-se que um modelo consistente para meios com poeira em astrofisica inclua
diferentes tamanhos de grio.

No meio interestelar, ji ¢ bem estabelecido que os tamanhos dos grios seguem
uma distribui¢do de tamanho. A distribui¢do mais conhecida, e amplamente usada na
literatura, € a distribuigdo MRN (Mathis, Rumpl e Nordsieck 1977). Ela pressupde a
existéncia de um corte inferior e superior no tamanho dos grios (@mm € Gmir
respectivamente) e uma distribui¢éo segundo uma lei de poténcias:

m(a)eca ¥, para a,;, Sa<a,, (5.15)

onde o valor usual de g, @uin € ama: € 3,5, 0,005 um e 0,25 um, respectivamente. Essa
distribuigfo foi revista algumas vezes na literatura. Kim, Martin ¢ Hendry (1994), por
exemplo, propuseram uma distribuigiio que substitui o corte superior abrupto por uma
queda exponencial suave:
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m(a)e<a %e™'® paraa>a (5.16)

min
onde wm valor tfpico de ap é em torno de 0,1 um. Essa distribuigiio leva em conta a
possivel existéncia de graos grandes (a > 0,25 ym).

Em envoltérios estelares, distribui¢ctes de tamanho de grios t€m sido freqiiente-
mente empregadas para reproduzir observagdes. Jura (1994), por exemplo, investigou a
parte externa do envoltério da estrela carbonada IRC+10°216 e sugeriu uma distribuigdo
de tamanhos como a da equagdo (5.16), com ap = 0,1 um, para explicar a polarizagio
circunstelar na banda K do IV. Ivezi¢ e Eliztur {1996) estudaram o mesmo objeto usando
um modelo bastante sofisticado (DUSTY, Ivezi¢, Nenkova e Eliztur 1999) e sugeriram
que a distribuigdo de tamanhos proposta por Jura também deve estar presente na regido
interna do envoltério. Essa distribui¢@o é requerida para explicar um aparente excesso de
fluxo para A < 1 um, que ndo havia sido explicado por modelos anteriores que néo
consideraram grios grandes (Griffin 1990; Lorenz-Martins e Lefévre 1994),

Nesta secdo vamos investigar, nos moldes do escalonamento aproximado, a
distribuicdo espectral de energia e a distribui¢iio de temperatura de envoltérios com uma
distribui¢do de tamanhos de grios. A distribui¢do adotada € a MRN, adequada para esse
estndo puramente exploratério.

O procedimento usual empregado nos modelos que tratam o equilibrio radiativo
em envoltérios estelares € fazer uma média dos fatores de eficiéncia dos graos, ponderada
pela distribui¢io de tamanhos. Os fatores médios de eficiéncia resultantes sdo, entéo,
usados no cédigo. Por exemplo, se m(a) é a distribuicio de tamanhos normalizada, os
fatores de eficiéncia da distribuicio sero dados por:

Amix
T
qab.i‘,esp = Jm(a)qabs,esp (a)da .

L

Dois efeitos fisicos importantes n3o sdo considerados ao se usar essa aproxima-
¢do. O primeiro refere-se & fungfo de fase de espalhamento pois, como vimos (Figura
5.19), a mesma depende do tamanho do grio e tem efeitos importantes na opacidade
efetiva e na temperatura do envoltério. Em geral, autores que usam a aproximagdo de
considerar a média dos fatores de eficiéncia recorrem a uma funcg@o de fase isotropica.

QOutro efeito fisico diz respeito as temperaturas de equilibrio dos grdos, que séo
diferentes para grios de tamanhos diferentes. Como pode ser visto na terceira coluna das
tabelas 5.2 ¢ 5.3, os diferentes tamanhos de grio apresentam raios de condensacdo (r;)
bastante distintos, o que indica que, se esses grios coexistirem na mesma regio do
espago, os tamanhos de grio associados com raios de condensagdo menores serdo mais
frios que os de raio de condensago maior. Grosso modo, no intervalo a = 0,05 a 0,25
pm, 0s grios maiores serdo mais quentes em envoltdrios de estrelas frias (pois possuem r;
maior) € mais frios em estrelas quentes. Os modelos que usam a média da distribuicao
ndo sio capazes de levar em conta as diferencas de temperatura de cada tamanho de gréo
na distribuicao. -
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Tabela 5.6 - Modelos com distribuicdo de tamanhos de grdo.

Grupo 1 Grupo 2
Modelo 1 a=0,005a005um Modelo 1 a=0,05a0,15 um
Modelo2 a=0,00520,15um Modelo2 a=0,0520,25um
Modelo3 a=0,00520,25um Modelo3 a=0,05a0,50 um
Modelo4 a=0,00520,50um Modelo 4 a=0,05a 1,00 um
ModeloS a=0,0052a1,00 um

Deve-se observar que o fato de grdos de diferentes tamanhos terem temperaturas
de equilibrio distintas, pode, em principio, invalidar o escalonamento aproximado,
quando o mesmo ¢ aplicado no estudo de uma distribuigdo de tamanhos de grio, pois a
condi¢do 3 do escalonamento aproximado ndo seria satisfeita. No momento, apenas
mencionamos um resultado da se¢do 5.8.2, onde mostramos que existe uma importante
simetria entre a emissividade do grdo e sua temperatura de equilibrio, que preserva o
escalonamento aproximado na maioria das situagdes.

5.8.1. Distribuicdo Espectral de Energia

Seguindo ¢ mesmo esquema da se¢do 5.7, estudaremos os trés regimes de
profundidade 6ptica considerados anteriormente: casos A, B e C. Para estudarmos os
efeitos do tamanho dos grios, consideraremos distribuigdes MRN com diferentes apn;, €
Amax, dentre os seguintes valores:

- @i 0,005 € 0,05 um;
- dmae 0,05, 0,15, 0,25, 0,50 e 1,0 um.

Para sistematizar nossos resultados, definimos dois grupos de modelos. O
primeiro grupo, com an; = 0,005 um, conta com cinco modelos. O segundo grupo, com
quatro modelos, tem g, = 0,05 um. Os nove modelos dos dois grupos estdo listados na
Tabela 5.6. Os modelos serdo referidos no texto segundo a nomenclatura i-j, onde i € o
niimero do modelo e j o nimero do grupo. Assim, 4-2, por exemplo, refere-se ao modelo
4 do grupo 2.

5.8.1.1. CASO A: ENVOLTORIOS OPTICAMENTE FINOS

Como anteriormente, neste ¢aso os envoltérios séo opticamente finos no IV ¢ nos
comprimentos de onda emitidos pela fonte. Os resultados para os modelos do grupo 1 séo
mostrados nas Figuras 5.22 e 5.23% Todos os modelos foram normalizados de forma que

? Daqui até o final do capftulo mostraremos somente os resultados para temperaturas efetivas de 2.500 e
20.000 K.
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Tep = 0,1. O raio da cavidade interna € um pardmetro mais dificil de ser determinado
pois, como jd mencionado, cada tamanho de grao tem uma temperatura de equilibrio dife-
rente. Para os modelos apresentados, escolhemos r; como 0 raio de condensac¢ao do
menor tamanho de grio da distribuicio. Essa é uma aproximagdo para o problema, cujas
conseqiiéncias serdo exploradas na segdo 5.8.2. Os valores de r;, bem como outras
quantidades associadas aos modelos, estdo mostrados nas Tabelas 5.7 € 5.8.

Na Figura 5.24, mostramos a profundidade dptica de extingio para os modelos do
grupo 1. Como 7 ec Oy, as curvas mostram a forma do coeficiente médio de extingao,
segundo a distribui¢do de tamanhos adotada. A comparagio da Figura 5.24 com a Figura
5.10, pag. 117, mostra que os coeficientes médios de extingdo, nesse caso, sd0 muito mais
préximos entre si do que os coeficientes para os tamanhos de grio individuais, como
esperado.

Para grios de tamanho tnico, vimos (segdo 5.7.1.1) que os modelos com grdos
cujo raio satisfaz a condigdo I do escalonamento aproximado produzem DEEs muito
semelhantes entre si, mas desvios importantes surgem quando sfo considerados graos
maiores, que nao satisfazem aquela condigdo. Quando consideramos uma distribuigdo de
tamanhos de grio, as DEEs tornam-se ainda mais semelhantes (compare-se a Figura 5.22
com a Figura 5.9, pag. 117).

Se, para grios de tamanho dnico, foram observadas diferencas médias entre as
DEEs em torno de 7 a 9%, entre os modelos com grios de até 0,25 pm (secdo 5.7.1.1),
agora a diferenca média entre as DEEs da Figura 5.22 ¢ de apenas 3% para T,r = 20.000
K ¢ 5% para T, = 2.500 K. As diferengas méximas sdo da ordem de 5% e 10% para
Ty=20.000K e T,r=2.500K, respectivamente. As diferencas sdo muito pequenas, 0 que
torna os modelos praticamente indistinguiveis entre si. Ao contrrio do que acontece para
os modelos de grios de tamanho tnico, as maiores diferengas entre as DEEs ocorrem,
nesse caso, para as menores temperaturas estelares. A razdo para isso € digna de nota e
relaciona-se com a emissividade dos diferentes tamanhos de grio. Voltaremos a esse
assunto na segdo 5.8.2.

Se consideramos distribuigies com griios maiores (modelos 4-1 e 5-1 da Tabela
5.6), as diferencas aumentam. Observam-se os mesmos efeitos qualitativos que na Figura
5.11, pag. 119, ou seja, um fluxo menor no IV distante tanto para estrelas frias quanto
para estrelas quentes e, para as Gitimas, diferengas na forma da DEE na faixa espectral,
A ~1 a3 pm. Mesmo para essas distribuigBes, entretanto, as diferengas sdo pequenas
(~ 9 a 12%), muito menores que as observadas nos resultados para grdos de tamanho
dnico (compare-se a Figura 5.23 com a Figura 5.11). E importante notar, ainda, que as
diferencas para distribuigdes com ams > 0,25 um devem ser tomadas como limites
superiores, somente. A distribuicio MRN resulta em um nimero relativo de grios
grandes muito major que a distribuicdo da equagio (5.16), mais favorecida pelas
observagdes (Jura 1994). Segundo essa distribuicdo, grios grandes estariam presentes em
propor¢des muito menores ¢ seus efeitos na DEE seriam menos importantes.
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Figura 5.22 — Distribuigio espectral de energia para os modelos 1-1, 2-1 ¢
3-1, como indicado, com profundidade dptica dada por 7., = 0,1. Cada
painel mostra o resultado para uma temperatura estelar diferente.
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Figura 5.23 — Distribuigio espectral de energia para os modelos 1-1, 4-1 ¢
5-1, como indicado, com profundidade 6ptica dada por 7., = 0,1. Cada
painel mostra o resultado para uma temperatura estelar diferente.
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Figura 5.24 — Profundidade éptica de extingiio versus comprimento de
onda para os modelos do grupo 1 com temperatura da fonte T,p= 2.500 K,
normalizada de forma que 7., = 0,1.
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Figura 5.25 — Comparagio entre os modelos 3-1 e 2-2, para uma

temperatura estelar de 20.000 K. A Figora mostra que, para essa

temperatura estelar, grandes diferengas na emissdo I'V sdo observadas.

Conclui-se que a distribui¢io de tamanhos tem duas conseqiiéncias principais para
os resultados do caso A:

- As DEEs de modelos com diferentes distribuicoes de tamanho sdo muito
proximas entre si, mais proximas que as dos modelos com grdos de tamanho
dnico;

- A distribuicio de tamanhos estende o limite de validade do escalonamento

aproximado para valores de a4 maiores que aqueles que satisfazem a
condigdo 1.

Do ponto de vista observacional, isso refor¢a. ainda mais as conseqii€ncias do
escalonamento aproximado que, para envoltérios opticamente finos, resulta em DEEs
praticamente indistinguiveis entre si em todos os comprimentos de onda, em envoltérios
com diferentes distribui¢des de tamanho de grio.

A discussiio acima, acerca dos resultados para os modelos do grupe 1, € vélida
também para os resultados do grupo 2, o que indica que o parimetro @, nio € relevante
ao escalonamento aproximado, para envoltdrios opticamente finos. Entretanto, observam-
se diferengas importantes na forma da DEE, em particular na emiss@o IV, entre modelos
dos dois grupos, como mostra a Figura 5.25. Tais diferencas originam-se da escolha do
raio interno do envoltério, que foi tomado como o raio de condensagiic do menor
tamanho de grio (ver secio 5.8.2).
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Tabela 5.7 — Pardmetros dos modelos mostrados nas Figuras 5.22 e 5.23.

a (um) MIMuogeror.1 r(R,) Bs Tio Tioo
Ty=2.500K
0,005 a 0,05 1,00 4,5 038 0,179  2,42-10°
0,005 20,15 0,85 4,5 1,37 0,151  2,04-10°
0,005 20,25 0,70 4,5 1,69 0,123  1,67-10°
0,005 2 0,50 0,52 4,5 1,19 940102 1,2510°
0,005 a 1,00 0,46 4,5 085 875107 1,1-10°
T,r=20.000K
0,005 a 0,05 1,00 1,0-10° 00173 8,0010° 1,08-10*
0,005 20,15 0,93 1,0010° 0,067 7,3810° 9,9810°
0,005 2 0,25 1,04 1,010 0,113 825102 1,11-10*
0,005 20,50 1,22 1,0.10° 0,125 987107 1,3210*
0,005 a 1,00 1,42 1,0-10* 0,117 12010% 1,53-10*

Nesta tabela, M/M 1.1, 1; Tepresenta a massa em graos do envoltério em fungéo
da massa do modelo 1-1, r; o raio da cavidade interna e %s, %o © Zigos @
profundidade dptica dos envoltérios nos comprimentos de onda 0,55, 10 e 100 um,
respectivamente.

Tabela 5.8 — Pardmetros do modelos do grupo 2, para o caso A

a (um) MIMyoderoz1 TdR)) Bs Tio Tico

T,r=2.500 K

0,0520,15 1,00 4,64 2,08 0,134 1,81-10°

0,05 20,25 0,88 4,64 2,12 0,106 1,43-10°

0,05 2 0,50 0,60 4,64 131 824107 1,0910°

0,05 a 1,00 0,63 464 0878 791107 99610
T, =20.000K

0,0520,15 1,00 1,53-10° 0,111  7,1510°  9,66107

0,05 20,25 1,33 1,53-10° 0,173  8,6910° 1,17-10"

0,05 2 0,50 1,63 1,53.10° 0,19  1,1910%  1,58-10"

0,05 a 1,00 2,58 1,53-10° 0,193 1,7410%7  2,19-10"

Nomenclatura similar 4 da Tabela 5.7.
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5.8.1.2. CASO B: ENVOLTORIOS OPTICAMENTE ESPESSOS NO VISIVEL E UV

Ao contrdrio do caso A, para o qual ¢ valor de dmm, no intervalo considerado
(0,005 a 0,05 um), mostrou nio afetar substancialmente a DEE, para o caso B o valor de
@mm & mais relevante. Na Figura 5.26 mostramos a DEE para os modelos 1-1, 2-1 e 3-1 e,
na Figura 5.27, a DEE para os modelos 1-2 e 2-2. Como anteriormente, a profundidade 6p-
tica dos modelos foi normalizada de forma que 7., = 1 € o raio intermo dos envoltérios foi
escolhido como o raio de condensagio dos grios com menor raio (Tabelas 5.9 e 5.10).

Na Figura 5.27, nota-se um resultado diferente do obtido na segdo 5.7.1.2: ao
confrério do caso B para envoltérios com grios de tamanho tnico, as DEEs dos modelos
1-2 e 2-2 sdo muito semelhantes, nio sé no IV mas também no visivel e UV. As
diferengas médias entre a DEE dos modelos sdo maiores que no caso A, mas ainda assim
pequenas, da ordem de 8% para T, = 2.500 K e 5% para T, = 20.000 K. Da mesma
forma, as DEEs dos modelos 2-1 e 3-1, na Figura 5.26, sdo, também, préximas entre si,
com diferencas um pouco maiores.

A DEE do modelo 1-1, entretanto, é bastante diferente para pequenos
comprimentos de onda, quando comparada as dos modelos 1-2 e 1-3. A razdo dessa
diferenga pode ser facilmente entendida se consxderarmos a profundidade Optica de
extingdo de cada modelo, apresentada na Figura 5.28. E facil ver, nessa figura, que a
curva do modelo 1-1 tem uma forma diferente da dos demais modelos, para A< 1 ym.
Ocorre que os grios de silicato muito pequenos (@ < 0,01 um) somente atingem o limite
geométrico em comprimentos de onda muito curtos (4 < 0,01 um) e, portanto, ainda estédo
na regiio de Mie para comprimentos de onda no visivel. Essa diferenca na forma da
extingfio para o modelo 1-1 & suficiente para gerar as diferencas na DEE para pequenos
comprimentos de onda.

Vemos que o caso B para modelos com distribuigdo de tamanhos pode ser muito
diferente do caso B para modelos com grios de tamanho Gnico. Para esses dltimos, a
grande discrepincia na forma dos fatores de eficiéncia no visivel e UV resulta em DEEs
mgmﬁcatwamente diferentes no visivel, apesar de as DEEs no IV serem aproximada-
mente iguais, devido ao escalonamento aproximado. No caso de modelos com
distribui¢io de tamanhos, a forma da profundidade Optica de extingdo pode ser
semelhante também no visfvel e, para esses casos, as DEEs também serdo semelhantes
nesta regiao espectral.

Assim, se os tamanhos de grio da distribui¢do considerada satisfizerem a condi-
¢do 1 do escalonamento aproximado (o que significa considerar grios menores que um
determinado tamanho) e estiverem no limite geométrico para os comprimentos de onda
do espectro da fonte (o que significa tomar grios maiores que um determinado valor),
entiio as DEEs resultantes de modelos com diferentes distribui¢bes serdo semelhantes em
todos os comprimentos de onda. Quanto mais fria a fonte ¢ menor for a temperatura dos
grios na face interna (com conseqiiente emissdo em comprimentos de onda maiores, cf.
final da pagina 118), maior serd o intervalo de tamanhos de grio para o qual as condigGes
acima serdo validas.
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Figura 5.26 - Distribui¢éo espectral de energia para os modelos 1-1, 2-1 e
3-1, como indicado, com profundidade ptica dada por ., = 1. Cada painel
mostra o resultado para uma temperatura estelar diferente.
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Figura 5.27 - Distribuigio espectral de energia para os modelos -2 ¢
2-2, como indicado, com profundidade éptica dada por %., = 1. Cada
painel mostra o resultado para uma temperatura estelar diferente.
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Figura 5.28 — Profundidade éptica de extingfio versus comprimento de
onda para os modelos do grupo 1 (esquerda) e grupo 2 (direita), norma-
lizada de forma que 7, = 1. A temperatura da fonte € T,,=2.500 K

140




Capitulo 5

Tabela 5.9 — Pardmetros dos modelos do grupo 1, para o caso B

a (um) MIMyogeo 11 TiR,) %s Tio Ti00
T,r=2.500K
0,005 a 0,05 1,00 5,08 4,46 2,07 2,80-10
0,0052a0,15 1,02 5,08 15,9 1,75 2,37-107
0,005 a 0,25 0,92 5,08 19,2 1,40 1,90-107
0,005 a 0,50 0,66 5,08 12,4 0,98 1,30-10
0,005 a 1,00 0,52 5,08 8,1 0,83 1,05-1072
T, =20.000K
0,005 2 0,05 1,00 1,0410° 0,196 9,09-10% 1,23.102
0,005 20,15 0,83 1,0410° 0,676 745107 1,01-107
0,005 20,25 0,89 1,04-10° 1,1 8,01-107  1,09-102
0,005 20,50 1,07 1,0410° 124 979107 1,30-107
0,005 a 1,00 1,31 1,0410° 1,22 0,126  1,58-107

Nomenclatura idéntica 4 da Tabela 5.7.

Tabela 5.10 — Parémetros dos modelos do grupo 2, para o caso B

a (um) MIM pogets 2.1 rd{R,) s Tio Tioo

Ty=2.500K

0,05a0,15 1,00 544 24,6 1,58 2,14-1072

0,05 a 0,25 0,87 5,44 25,1 1,23 1,66-102

0,05 a 0,50 0,52 5,44 13,5 0,85 (,12:102

0,05 a 1,00 0,51 5,44 8,4 0,76 9,53-102
Ty = 20.000 K

0,05 a 0,15 1,00 16410° 1,04 670107 90510

0,05 2 0,25 1,33 1,6410° 1,63  80010% 1,08-107

0,05 0,50 1,63 1,64-10° 1,78 0,112 {,48-10°

0,05 a 1,00 2,58 1,64-10° 1,81 0,163 2,05-107

Nomenclatura similar 3 da Tabela 5.7.
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Figura 5.29 — Temperatura do envoltério para o modelo 4-1, com
profundidade dptica S para A = 100 um (caso C). A Figura mostra a
temperatura para alguns tamanhos de grao.

5.8.1.3. Cas0O C: ENVOLTORIOS OPTICAMENTE ESPESSOS TAMBEM NO {V

Este caso €, em todos os aspectos, similar ao caso C para modelos com gréos de
tamanhe dnico. A Figura 5.29 mostra a temperatura de alguns tamanhos individuais de
grio para o modelo 4-1, com profundidade éptica 3, para 4 = 100 ym, e fonte com
temperatura T, = 20.000 K. Como a profundidade dptica € muito alta, os grdos encon-
tram-se termalizados, ou seja, em equilibrio termodinimico local, o que implica que as
temperaturas dos grios de diferentes tamanhos sdo iguais (cf. proxima se¢io). Além
disso, a fungio de fase € irrelevante, pois o campo de radiagdo é isotrépico. Assim, o
conjunto de grdos de diferentes tamanhos comporta-se como se fosse um conjunto de
grios de tamanho tnico com propriedades Opticas dadas pela média ponderada pela
fun¢ao de distribuigdo.

Dessa forma, as conclusdes enunciadas na se¢fio 5.7.1.3, para modelos com graos
de tamanho 1inico no caso C, sdo extensiveis para uma distribui¢do de tamanho de griios
(e, também, para uma mistura de grios de composicoes diferentes).

5.8.2. Temperatura dos Graos da Distribuicdo

Um resultado do nosso cédigo, que pode ser previsto a partir da andlise dos
fatores de eficiéncia dos graos, € que, dado um conjunto de gréos de diferentes tamanhos,
iluminados por um campo de radiagdo com determinada caracterfstica espectral, cada
grio terd uma temperatura diferente, dependente do seu tamanho. Esse resultado pode ser
estendido para misturas de grios de materiais distintos, em que cada componente terd
uma dada temperatura de equilibrio.

Como vimos na segfo 5.2.2, a temperatura dos grios de um determinado tamanho,
em uma determinada célula do envoltério, € dada por (equagiio 5.12):
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T4 oc Nabs )
op(T)
O ntimero de pacotes de fétons absorvidos, N, é proporcional & se¢do de choque de
absorc¢do, de forma que a expresso acima fica:

T4 ocf“—(b%—)-. (5.17)
P

Na Figura 5.30, mostramos a fragdo da equagdo (5.17) para alguns tamanhos de
griio, com a segdio de choque de Planck calculada para T = 1.000 K, a temperatura de
sublimacdo do silicato. A Figura mostra, de forma qualitativa, a temperatura que os gréos
de cada tamanho teriam quando iluminados por um campo de radiagio com dado
comprimento de onda. S3o mostradas, também, as curvas de corpo negro para as
temperaturas de 2,500 e 20.000 K, para indicar os comprimentos de onda emitidos por
fontes com as duas temperaturas efetivas estudadas nesta se¢@o.

* Se grios com tamanhos iguais aos mostrados na Figura 5.30 forem iluminados por
um campo de radiagdo correspondente a um corpo negro com temperatura de 2.500 K,
cujo pico de emissdo ocorre para A = 1,2 um, as maiores temperaturas oCorrerao para os
grios de tamanho intermedidrio (a ~ 0,25 a 0,50 um) enquanio que as menores tempera-
turas ocorrerfio tanto para os griios menores (a < 0,25 um) quanto para os maiores (@
0,50 um). Entretanto, como os valores de O/ 0p(T) para os diferentes tamanhos de graos
sio muito préximos entre si, para A ~ 1 a 2 ym, ndo se esperam grandes diferengas nas
temperaturas de equilibrio dos grdos, quando os mesmos sdo iluminados por uma fonte
fria.

A situacdo altera-se completamente se os grios forem iluminados por um campo
de radiagdo de corpo negro com temperatura de 20.000 K, cujo pico de emissdo ocorre
para 4 = 0,15 pm. Nesse caso, os grios mais quentes serdo aqueles com a ~ 0,05 um.
Todos os demais serdo mais frios, incluindo o menor grio considerado (a = 0,005 um).
Ao contririo do que ocorre no caso de fonte fria, espera-se, neste caso, que as {emperatu-
ras de equilibrio sejam bastante diferentes para cada tamanho de gréo. Da Figura 530e
da equagdo (5.17), podemos estimar a razdo entre as temperaturas méaxima ¢ minima

esperadas:
1/4
Tuas [ 2) _ps,
T, 0,05

min
uma diferenca bastante aprecidvel.

As Figuras 5.32 e 5.33 mostram, para o modelo 5-1 (a = 0,005 a 1,0 um), o perfil
de temperatura dos grios, para alguns dos tamanhos da distribuigao, em fungiode d, e a
temperatura de equilibrio na face interna do envoltério em funcio do raio do grdo, para as
temperaturas efetivas de 2.500 ¢ 20.000 K, respectivamente. Os resultados de nossos mo-
delos para as temperaturas do envoltdrio vio ao encontro da discussao qualitativa acima.
Chamamos atengiio, em particular, para o caso de fonte quente, para a qual a temperatura
de equilibrio na face intemna do envoltdrio varia mais de 600 K com o raio do grdo.
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Figura 5.30 — Segdo de choque de absorgiio dividida pela segiio de choque
de Planck calculada para uma temperatura de 1.000 K, para seis grios de
silicato césmico com diferentes tamanhos. As unidades de oy, /op e B;
sfo arbitrdrias,
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Figura 5.31 ~ Segho de choque de absorgio multiplicada pela funciio de
distribuicio de tamanhos, para seis grios de silicato cOsmico com
diferentes tamanhos. As unidades de m{a}o,; e B sdo arbitrdrias.
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Figura 5.32 — Temperatura do envoltério para o modelo 5-1. Esquerda:
perfil de temperatura para alguns tamanhos de grdo. Direita:
temperatura de equilibrio na face interna do envoltério em fungio do
tamanho do grio. A temperatura da fonte € 2.500 K e a profundidade
Gptica é normalizada de forma que ., = 0,1 (caso A).
7=20000K; 7_ = 0.1 1300F , . : . .
' T o.i0pm
e QL E E
1000 |- - o.ggﬁ: 4 %
E ~ws 0.70pum 3 E
e 0.90pm 11005 3
1 oot
g 2
s00F- 3
100 - soof 3
[ L3 ] 7005— —
1 L N 5QQE 1 N L | M L 3
1 10 100 1000 Q0 0.2 0.4 [+1 08 1.0
d afpm)
Figura 5.33 - O mesmo que a Figura 5.32, para uma fonte com

temperatura de 20.000 X,

Os resultados das Figuras 5.32 e 5.33 s@o para um modelo opticamente fino (%, =
0,1, caso A). Nesse regime de profundidade 6ptica, a temperatura dos grios de um
determinado tamanho ndo é afetada significativamente pela presenga de outros graos,
pois o campo de radiagdio estelar é pouco atenuado e o campo difuso do envoltdrio
desempenha um papel secundério no aquecimento. Dessa forma, a temperatura de equilf-
brio dos grios de dado tamanho (digamos, ao) é semelhante & temperatura dos gréos para
um modelo que considera graos de tamanho Gnico com a = ao.

A medida que a profundidade Gptica aumenta, o campo de radiag@o estelar torna-
se cada vez mais atenuado, até que o campo de radiagdo do envoltério passa a ser
composto predominantemente pelo campo difuso, o qual tende a tornar-se isotropico e
independente das propriedades dos grios. Como conseqiiéncia, a diferenca entre a
temperatura dos diferentes tamanhos de grios tende a diminuir. Quando a profundidade
6ptica ¢ muito alta, os grios entram em equilibrio térmico e o campo de radtag@o torna-
se, por defini¢do, o de um corpo negro. Sabemos que o espectro de corpo negro nio
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depende das propriedades épticas do material, mas somente de sua temperatura. Segue-se
que, nesse regime de profundidade Optica, a temperatura ¢ idéntica para todos os gréos,
independentemente de sua composi¢do ou tamanho (como visto na secio anterior, para o
caso C, Figura 5.29).

Quando se considera uma distribuigdo de tamanhos de grio, duas sdo as conseqii€n-
cias das diferencas na temperatura de equilibrio dos grios de cada tamanho. A primeira
relaciona-se com o fato de que a emissio IV do envoltério € composta pela soma de
emissdes a temperaturas diferentes, o que pode afetar a DEE no IV. Do ponto de vista do
escalonamento aproximado, isso equivale a dizer que o conjunto de grios de tamanhos
diferentes ndo satisfaz a condi¢io 3, que pressupde que a temperatura de equilibrio dos

grios de diferentes tamanhos deve ser similar.

Outra conseqiiéncia tem relagdo com o raio de condensagio da poeira. A discusséo
anterior, que mostra que cada tamanho de grio tem uma dada temperatura de equilibrio,
implica que, quando consideramos o mesmo raio interno para todos os tamanhos de gréo,
pode haver grios que, na face interna, terfio uma temperatura de equilibrio maior que a
temperatura de sublimagio do material. Isso nos sugere que um tratamento consistente do
problema deve levar em conta o fato que cada tamanho de grio deve ter um raio de
condensagdo proprio. Consideremos, por exemplo, o caso do modelo 2-2 para uma
temperatura da fonte de 2.500 K, caso em que os graos maiores terdio temperaturas de
equilibrio maiores que o graos menores. Nesse caso, proéximo a estrela somente os gréos
pequenos podem estar presentes, e 0s grios maiores surgem a medida que se afasta da
estrela.

Ainda estamos trabalhando na solugfio do problema que considera o raio de
condensagdo de cada tamanho de grio, de forma consistente. Esse problema ¢ razoavel-
mente complicado, mesmo usando o método de Monte Carlo. No que segue,
investigamos em que circunstincias a aproximagao de usar o mesmo raio de condensacao
para todos os tamanhos de grao ¢ valida e em quais situacdes € requerido o tratamento
mais consistente, indicado acima. Vamos investigar, também, ¢uais as conseqii€ncias,
para o escalonamento aproximado, do fato dos diferentes tamanhos de grio de uma
distribuicio de tamanhos terem temperaturas de equilibrio diferentes.

Uma das suposi¢des do escalonamento aproximado é a semelbhanca da emissi-
vidade dos grios de diferentes tamanhos, que satisfazem a condigdo 1. Tal suposicio,
entretanto, pressupde que os grios estejam aproximadamente a4 mesma temperatura
(condigéo 3 do escalonamento aproximado). O fato de as temperaturas de equilibrio dos
grios de tamanhos diferentes de uma dada distribui¢do de tamanhos poderem ser muito
dispares, pode, em principio, invalidar o escalonamento aproximado, pois a emissio IV
do envoltério seria o resultado da soma de emissividades a temperaturas diferentes.
Entretanto, a emissividade e a temperatura dos griios, guardam, na maioria dos casos,
uma importante simetria entre si, que preserva o escalonamento aproximado, como
VEeremaos.

Em equilibrio radiativo, a energia total emitida por um grio (emissividade inte-
grada em todos 0s comprimentos de onda), € igual 2 energia absorvida pelo grdo, que é
proporcional a:

Eemit(a) = Eabs (a) o< m(a)o.abs 4
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ou seja, em uma distribui¢cio de tamanhos, a energia emitida (ou absorvida) pelos grios
de cada tamanho & proporcional A segfio de choque do grio, vezes o nimero relativo de
grios do tamanho considerado. O produto m(a)0us da equacdo acima € mostrado na
Figura 5.31, que foi colocada, por conveniéncia, abaixo da Figura 5.30 (pag. 144). Vemos
que, excegio feita ao grio com a = 0,005 um, o valor relativo de m(a)0us dos varios
tamanhos de grio é muito similar ao valor de 0Ou./0p(T), mostrado na Figura 5.30. Isso
tem uma conseqiiéncia muito importante: quando as temperaturas de equilibrio dos gréos
sdo préximas entre si (0 que ocorre para estrelas frias), a emissividade de cada tamanho
de grio também & similar; mas quando as temperaturas dos graos sio muito diferentes (o
que ocorre para estrelas quentes), caso em que o escalonamento aproximado poderia ser
invalidado, os grios mais quentes tém uma emissividade muito maior que os grios mais
frios, de forma que o espectro IV é dominado pelos grios quentes.

Isso é ilustrado na Figura 5.34, na qual mostramos a DEE para o modelo 2-2 (0,05
a 0,25 um), para as duas temperaturas estelares estudadas. Note-se que excluimos
propositadamente os modelos do grupo 1 na presente discussdo, pois a presenca de graos
com a < 0,05 ym modifica um pouco os resultados, como veremos mais adiante. A linha
cheia mostra, como usual, a DEE, a linha tracejada mostra a emissdo IV do envoltorio,
somada para todos os tamanhos de grio, e a linha cheia com pontos (¢) mostra a emissdo
IV de alguns tamanhos de grio individuais.

Para estrelas quentes, os grios pequenos dominam a emissédo IV e, nesse caso, a
emissdo IV do envoltério é pouco afetada pela emissio dos grdos maiores, que possuem
temperaturas mais baixas. Para o caso de estrelas frias, o nivel da emissdo IV € similar
para todos os tamanhos de grio, e sua forma também & semelhante’, como resultado do
fato de as temperaturas de equilibrio serem semelhantes.

Vejamos, agora, 0 que ocorre quando levamos em conta os grios muito pequenos
(a < 0,05 um), para os quais a simetria apontada acima entre emissividade integrada e
temperatura de equilibrio deixa de existir. Para tanto, vamos estudar o modelo 3-1 (0,005
a 0,25 um), cuja DEE € mostrada na Figura 5.35.

A Figura 5.35 mostra que, para estrelas frias, a emissfo parad >3 um é dominada
pelos grios pequenos (a = 0,03 um, na figura). Para estrelas quentes, os graos pequenos
também dominam, mas os grios com a ~ 0,005 a 0,05 um (a = 0,02 ¢ 0,04 um na Figura
5.35) tém emissividades semelhantes e possuem temperaturas de equilibrio muito
diferentes (~ 300 K). Nesse caso, a DEE no IV é composta por duas componentes a
temperaturas distintas, 0 que ocasiona modificacdes na sua forma. Mais especificamente,
0 pico de emissfo IV torna-se mais alargado.

3 A emissao para A < 1 um é bastante diferente pois ¢ afetada pelas diferengas nos fateres de eficiéncia de
absorgdo, mas isso ndo € relevante ao problema atual.
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Figura 5.34 ~ Linha cheia: DEE; Linha tracejada: emissdo IV do
envoltério; Linha cheia com pontos (»): emissdo IV de alguns tamanhos
de grdo individuais, como indicado. S3o mostrados resultados para o
modelo 2-2, normalizado de forma que 7., =0,1.
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Figura 535 — Linha cheia: DEE; Linha tracejada: emissfo IV do
envoltdrio; Linha cheia com pontos (#): emissfo IV de alguns tamanhos
de grio individuais, como indicade. S#io mostrados resultados para o
modelo 3-1, normalizado de forma que 7, =0,1.

Na Figura 5.25, pag. 137, apontamos as diferengas existentes entre a DEE no 1V
para os modelos dos grupos 1 e 2. A razdo dessa diferenca fica, agora, evidente. Ela refle-
te as variacOes de temperatura nos grios pequenos, que dominam a emissfo, devido 2
escolha do raio de sublimacio. O modelo 3-1 para T, = 20.000 K, mostrado na Figura
5.35, € um bom exemplo de um caso para o qual a aproximacio de considerar 0 mesmo
raio interno para todos os tamanhos de grao estd incorreta,

Da discussdo precedente, conclui-se que nos casos em que as temperaturas de
equilibrio dos grios so préximas, ou nos casos em que a emissdo IV do envoltdrio é
dominada por graos que estdo & mesma temperatura, a aproximacgio de considerar-se o
mesmo raio interno para todos os tamanhos de grio € vélida. Ao contrario, quando
diferentes tamanhos de grio possuem emissividades semelhantes e temperaturas diferen-

tes, como é o caso da Figura 5.35-b, entdo a aproximacio nao € vilida, e deve-se
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considerar um tratamento mais consistente, que leve em conta o fato de que a cada
tamanho de grio deve-se associar um dado raio interno, consistente com o fato da
temperatura de equilibrio do grao no ponto em que ele estd mais préximo 2 estrela deve
ser a temperatura de destruicio.

5.9. Efeitos de outros parametros do envolidrio na DEE

Nas segOes precedentes, apresentamos um estudo sistematico dos efeitos do
tamanho dos grios na distribuigio espectral de energia e também na temperatura do
envoltério. Existem outros parimetros que nio foram alvo de estudo sistemdtico, mas que
sfo bastante relevantes ao problema. Nesta secdo ilustramos os efeitos de trés desses
parimetros. Dois deles, o perfil de densidade e o raio externo do envoltdrio, estdo
relacionados com a distribuicdo espacial da poeira. O outro é a temperatura de
sublimacdo do material.

5.9.1. Raio externo do envoltdrio

O valor do raio externo do envoltério é importante quando se deseja modelar, de
forma consistente, a DEE para comprimentos de onda sub-milimétricos ou milimétricos,
pois a maior parte do fluxo nessa regido espectral origina-se nas regides externas e frias
do envoltdrio.

Os efeitos da variagdo do raio externo sdo ilustrados na Figura 5.36. Vemos que
quanto maior o raio externo, maior o fluxo para comprimentos de onda longos. Isso
ocorre, pois maiores raios externos resultam em maior quantidade de “poeira fria”
(distante da estrela), que emite em baixas freqiiéncias.

Os valores de r, usualmente considerados para envoltérios de estrelas de tipo
tardio vio de algumas centenas a alguns milhares de raios estelares. Nota-se, na Figura
5.36, que para os valores de 7, mais préximos ao esperado (100, 500 e 1.000 r), as
diferencas entre as DEEs sfo pequenas, em particular para os dois dltimos modelos, o que
torna dificil a determinacdo de 7. a partir de observagdes da DEE. Soma-se a isso o fato
de que os valores dos fatores de eficiéncia sio pouco conhecidos na regido espectral onde
os efeitos de r, sfo mais proeminentes.

5.9.2. Perfil de densidade da poeira

A Figura 5.37 mostra os efeitos do perfil de densidade na DEE. Sao comparados
modelos com perfil dado por uma lei de poténcias, ¥, com trés valores de p distintos, a
saber: 1,5, 2 e 2,5. Esse parimetro altera a DEE de duas maneiras: ele muda a quantidade
de poeira responsdvel pela emissdo a um dado comprimento de onda e altera, também, o
perfil de temperatura do envoltério.
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Figura 5.36 — Distribuigio espectral de energia para modelos com a = 0,05
um, Ty=2500Ke 5, =0,1 e r; = 4,64 R+. Cada curva mostra a DEE para
um envoltério com diferente raio externo (r.), como indicado.
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Figura 5.37 — Distribui¢do espectral de energia para modelos com g =
0,05 pm, T ;= 2500 K, 5., = 0,1 e ri = 4,64 R., Cada curva mostra a
DEE para um enveltério com um diferente perfil de densidade, n ar?.

As alteragbes ocasionadas pelas mudangas nos perfis de temperatura desempe-
nham meramente um papel secunddrio, sendo a distribuic@o espacial da poeira bem mais
relevante. Quanto mais acentuado o perfil de densidade de um envoltério, menor a
densidade nas regiGes externas do mesmo, ¢ menor o fluxo para comprimentos de onda
longos. Nesse aspecto, o efeito do perfil de densidade € similar ao do raio externo do
envoltério, pois ambos os parimetros alteram o fluxo luminoso para comprimentos de
onda longos.
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Figura 5.38 — Distribuigfo espectral de energia para modelos com @ = 0,05
pm, Ty=2.500K, %, =0,1¢ ri=4,64 Re. Cada curva mostra a DEE para
uma temperatura de sublimag@o diferente, como indicado.

5.9.3. Temperatura de Sublimagéo do Material

A temperatura de sublimaggio dos grios geralmente associados a objetos estelares
nio é conhecida com preciso. Pode-se estimar a temperatura de condensagdo de um
dado material através de experimentos em laboratério, célculos termodindmicos ou
através de observagGes. O primeiro método apresenta resultados ndo confiéveis, pois as
condigGes presentes na regifio do envoltério onde os grios se formam s&o dificeis de se
reproduzir em laboratério. O segundo método também ndo se tem mostrado satisfatério,
até 0 momento. E comum ver trabalhos de autores diferentes resultando em estimativas
da temperatura de condensagdo muito discrepantes. Por exemplo, McCabe (1982) e
Cherchneff e Barker (1992) estimaram a temperatura de condensagdo do carbeto de
silfcio em 1.500 K e 1300 K, respectivamente. '

A Figura 5.38 mostra os efeitos da variagdo da temperatura de condensacdo na
DEE, para envoltdrios opticamente finos. Como esperado, essa variacdo ndo afeta a DEE
para pequenos comprimentos de onda, que ndo s#o influenciados pela emissao IV. Para
comprimentos de onda longos, no limite de Rayleigh, a temperatura de condensacgido ndo
afeta a forma da DEE mas, sim, a sua escala. Isso é resultado do deslocamento para a
direita (7; menor) ou esquerda (7s maior) do espectro de emissao do envoltério. As
mudangas introduzidas na DEE no IV pela variagao de T, sdo, nesse aspecto, similares as
mudancas geradas pela variagio da profundidade Gptica.
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5.10. Conclusdes

Na primeira parte deste capitulo, secdes 5.1 a 5.5, descrevemos um cédigo de
Monte Carlo que trata o transporte radiativo e equilibrio radiativo em envolt6rios
circunstelares de poeira. O codigo € bastante geral e trata uma ampla gama de
configuragdes da fonte e, principalmente, do envoltério. Um tratamento consistente do
transporte radiativo foi incorporado, que considera as propriedades dpticas individuais
dos graos de diferentes tamanhos e/ou composi¢des. O cédigo foi testado, de forma bem
sucedida, com os resultados de modelos publicados por Ivezi¢, Groenewegen,
Men’shchikov e Szczerba (1997).

O cédigo possui muitas outras possibilidades, que nfo foram, aqui, exploradas,
mas podem ser muito iteis quando do estudo de determinado objeto através de vdrias
técnicas observacionais. O cddigo € capaz, por exemplo, de gerar imagens sintéticas do
envoltdrio em um dado comprimento de onda ou filtro espectral e calcular, também, os
perfis de brilho (funcdes de visibilidade) do mesmo.

Na segunda parte do capitulo, foram descritos os efeitos do tamanho dos grdos na
DEE e no perfil de temperatura do envoltério, quando griaos de tamanho tnico sio
considerados e, também, quando se considera uma distribui¢do de tamanhos de grio
(secOes 5.7 e 5.8). Foi introduzido o conceite de escalonamento aproximado, que se

baseia nas semelhancas entre os fatores de efici€ncia de absorg@o de grios com tamanhos

diferentes para sugerir que, quando certas condictes sdo satisfeitas, as DEEs no IV de
envolidrios com diferentes tamanhos de grio ou diferentes distribui¢cdes de tamanho so
muito semelhantes.

A discussdo acerca da DEE nos moldes do escalonamento aproximado mostrou-se
muito 1til para sistematizar o problema. Em vérias das situacdes estudadas, o escalona-
mento aproximado resultou em DEEs muito semelhantes ndo somente no IV, mas em
todo os comprimentos de onda, ¢ que tem importantes conseqiiéncias observacionais.

Foi introduzida a quantidade 7.y, a profundidade éptica de reprocessamento, que,
por defini¢do, assegura que modelos com a mesma 7., reprocessam a mesma quantidade
de energia e, portanto, satisfazem a condig@o 2 do escalonamento aproximado.

Foram estudados trés regimes de profundidade Optica, caso A (envoltério
opticamente fino para os comprimentos de onda emitidos pela fonte e também no IV),
caso B (envoltério opticamente espesso no visivel e fino no IV) e caso C (envoltério
opticamente espesso também no IV). Para cada um desses casos, estudamos, em
separado, modelos com tamanho de grdo Gnico e modelos com distribuigiio de tamanhos.

Para o caso A, vimos que todos os modelos que satisfazem as tr€s condigoes do
escalonamento aproximado produzem DEEs muito semelhantes entre si em todo o
espectro. Em particular, os modelos com distribui¢co de tamanhos produzem DEEs que
sdo praticamente indistinguiveis.

Para o caso B, os modelos de grio de tamanho dnico produzem DEEs que séo
semelhantes no IV, mas muito diferentes no visivel, fato que resulta das grandes
diferengas entre as propriedades opticas dos grios de diferentes tamanhos nessa regido
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espectral. Para modelos com distribui¢do de tamanhos a situacdo € outra. Vimos que,
dependendo do tamanho do menor grio da distribui¢iio, muitos modelos produzem DEEs
que sfio muito similares entre si.

No caso C, vimos que é possivel encontrar uma normalizagio da profundidade
éptica que resulta em DEEs muito semelhantes. Ndo foi possivel, entretanto, sistematizar
o problema, & maneira do que foi feito para os casos A e B, e as profundidades Opticas
foram obtidas por inspecio.

De forma geral, as situacGes listadas acima, para as quais o escalonamento
aproximado acarreta DEEs muito semelhantes entre si para modelos diferentes, t8m duas
conseqiiéncias observacionais principais. A primeira é que o tamanho de grdo (ou os
tamanhos maximo e minimo da distribuigdo) ndo pode ser obtido da DEE somente. A
segunda, que estd relacionada com a primeira, é que isso resulta em uma incerteza na
determinagio da massa em grios do envoltdrio.

Foram mostradas, também, de forma quantitativa, as conseqiiéncias de considerar-
se uma funcdo de fase isotrépica para o célculo do transporte radiativo. Vimos que isso
tem efeitos significativos tanto na DEE quanto no perfil de temperatura do envoltdrio.
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Capitulo 6

Envoltérios Circunstelares de Poeira:-
Polarizacao

Este capitulo trata da polarizagiic integrada da
radiagio emergente de envoltdrios circunstelares de poeira.
Seu objetivo é sistematizar os efeitos das propriedades
dpticas dos grios e também da profundidade 6ptica do
envoltério. Usamos um modelo basico, definido na segéo
6.2, para estudar e sistematizar esses efeitos.

A polarizagdo do modelo bdsico apresenta um
comportamento espectral bastante intrincado, sendo que em
alguns casos observam-se giros de 90° da diregdo de polari-
zagdo em diferentes comprimentos de onda, oscilagdes no
nivel de polarizag¢do, etc.

As causas que concorrem para a formacdo desse
padriio sdo identificadas como microscépicas, referentes as
propriedades intrinsecas dos grios, e macroscdpicas, relaci-
onadas ao envoltdrio. As primeiras sdo estudadas nas
secdes 6.3 e 6.4 e as ultimas nas se¢des 6.5 e 6.6.



Envoltérios Circunstelares de poeira: Polarizacdo

6.1. Introducao

Neste capitulo, estudamos a polarizagio da luz produzida por envoltérios
circunstelares de poeira. O mecanismo de polarizagio € o espalhamento da luz, e ndo é
considerada a extin¢do dicrdica por graos de poeira alongados, alinhados por um campo
magnético.

Estudos prévios da polarizacdo de envoltérios de poeira incluem modelos que
consideraram somente espalhamento simples (Zeller 1971; Shawl 1974). Os resultados
foram usados para descrever a polarizacdo de estrelas de tipo tardio e estrelas jovens.
Modelos com espalhamento miltiplo, usando o método de Monte Carlo, foram
desenvolvidos por Daniel (1978, 1980). Whitney e Hartmann (1992) desenvolveram um
codigo de Monte Carlo bidimensional, que inclui espalhamento muiltiplo, para calcular
imagens e mapas de polarizacdo sintéticos de envoltdrios de objetos estelares jovens.
Mais recentemente, Vochchinnikov e Karjukin (1994) criaram um codigo baseado em
uma modificagdo do método de Monte Carlo, que os autores denominaram “método das
trajetorias simetrizadas”. O método apresenta algumas vantagens, em especial no que diz
respeito A velocidade do processamento, mas nfio é um método geral, sendo aplicivel
somente para uma certa gama de profundidades Gpticas e para algumas geometrias.
Fischer, Henning e Yorke (1994) desenvolveram um cédigo de Monte Carlo para célculo
de mapas de polarizagio e intensidade em envoltérios de estrelas jovens, cujo estigio
evolutivo € anterior a seqiiéncia principal. O cédigo inclui, de forma aproximada, a
emiss#o térmica pelos graos do envoltdrio.

Os cddigos mais recentes mencionados acima levam em conta os principais
efeitos fisicos do problema, consideram o espalhamento miiltiplo, empregam um trata-
mento correto da dptica dos grios e sdo capazes de calcular, comretamente, a polarizagio
no visivel e no UV para um dado modelo, pois o fluxo nessa regiio espectral independe
da emissdo térmica do envoltorio. Para comprimentos de onda no IV préximo, entretanto,
o fluxo emitido pelos grdos pode representar uma parcela significativa do fluxo total, e,
nesse caso, a polarizagio dependerd da solucgéo do equilibrio radiativo (cf. se¢do 6.6). O
codigo de Monte Carlo descrito neste trabalho € o primeiro a apresentar solugdes auto-
consistentes para a polarizagdo no IV. Além disso, ¢ o primeiro a apresentar solugdes
simultineas, para um dado modelo, tanto para o equilibrio radiativo quanto para a
polarizacdo em todo o espectro, 0 que torna o cédigo um instrumento poderoso para a
modelagem simultanea de varios tipos de observagoes.

O estudo apresentado neste capitulo visa, da mesma forma que no capitulo anteri-
or, identificar e sistematizar as principais propriedades e caracteristicas do problema.
Veremos que a dependéncia espectral da polarizagdo de envoltdrios de poeira pode ser
muito intrincada, apresentando grandes variagGes com o comprimento de onda, sendo
comum observar-se a troca de sinal da mesma, o que corresponde a um giro de 90° da
direcio de polarizagio. As causas desse intrincado comportamento sfo identificadas
como sendo de origem microscopica (devidas as propriedades intrinsecas do grio) e
macroscopicas (resultantes da geometria do envoltério), e serfio estudadas em separado.
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6.2. Modelo Basico

Sdo trés as caracteristicas de um envoltdrio de poeira que determinam os niveis de
polarizagio da radiagio integrada emergente: a geometria, a profundidade Gptica e as
propriedades de polarizagdo dos gréos.

1) Geometria: se a geometria nfio apresentar algum tipo de assimetria, a
polariza¢do integrada serd, necessariamente, nula (a ndo ser que a fonte
luminosa ji possua alguma polarizacio intrinseca, caso que ndo serd aqui
considerado). As geometrias que mais favorecem a polarizagio sdo aquelas
nas quais a matéria estd distribuida ao longo de um plano ou eixo bem
definido. Um exemplo cldssico sdo discos circunstelares equatoriais;

2) Profundidade éptica: a profundidade dptica controla a polarizagio de duas
maneiras principais. Quanto maior a profundidade dptica, maior o fluxo
espathado e, por conseguinte, maior a polarizagio. Entretanto, se a profundi-
dade éptica for muito alta, o nimero de espalhamentos serd elevado, o que
resultari na isotropizagiio do campo de radiagiio, ¢ na eventual diminuigdo dos
niveis de polarizagdo. Outro efeito da profundidade ptica, que ocorre quando
h4 um contraste de densidade entre duas ou mais regides de um envoltdério, € o
giro de 90° da diregdo de polarizacio, que serd estudado mais adiante.

3) Propriedades de polarizacdo: grios de poeira, ac contrério de elétrons livres,
tém propriedades de polariza¢do que dependem da sua composigio, tamanho e
do comprimento de onda. Tais propriedades tém efeitos conspicuos na
polarizagdo do envoltério.

A polarizagio integrada depende, também, da dire¢do de observacio, dada pelo
dngulo i entre a linha de visada e o eixo z do sistema. Para geometnas axi-simétricas e
envoltérios opticamente finos, a polarizagio € proporcional a sen’ i (seciio 6.4).

Para estudar a polarizagio de envoltérios de poeira, vamos considerar um modelo
bisico de envoltério, que serd usado ao longo do capitulo. A geometria adotada ¢
mostrada na Figura 6.1. A fonte central, de raio R, tem uma temperatura efetiva de
2.500 K. A geometria do envoltdrio € esférica, com uma cavidade interna de raio r; = 5
R, e raio externo r, = 500 R,. A lei de densidade ¢ elipsoidal, dada pela equagéo (3.4),
que aqui reproduzimos, reescrita da seguinte forma:

1

_ho 6.1
) 21+(a 12 -nu?’ ©D

onde r e u = cos @ sdo as coordenadas esféricas usuais. A auséncia da coordenada ¢ na
expressdo acima indica que a distribui¢fio de densidades € esfericamente simétrica em
torno do eixo z (b = a, na equagio 3.4). Os valores de a e ¢ foram escolhidos de forma
que a/c = 4, o que corresponde 2 uma profundidade éptica no plano do equador 16 vezes
maior que a profundidade éptica ao longo do eixo polar.
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Figura 6.1 — Geometria do modelo bdsico usado neste capitulo. O
envoltério € esférico, com uma cavidade interna de raio 5 R , ©um raio
externo de 500 R . A lei de densidade € dada pela equagfio 6.1. A razdo
entre a profundidade dptica equatorial e polar é 16, de forma que
a*lc* = 16. Os perfis de isodensidade sao mostrados em tons de cinza.
Os vetores ilustram esquematicamente a polarizacio da radiagiio emer-

gente de diferentes partes do envoltdrio.

Outras geometrias bidimensionais (axi-simétricas), que nfo a da Figura 6.1,
poderiam ter sido escolhidas. A geometria adotada, entretanto, incorpora os principais
efeitos fisicos que desejamos estudar neste capitulo.

Para sistematizar as propriedades de polarizagio de envoltérios de poeira, vamos,
ao longo do capitulo, estabelecer paralelos com a polariza¢do de envoltérios de elétrons
livres. A Figura 6.1 ilustra, esquematicamente, como € a polarizagio esperada para a
geometria adotada, para um envoltério de elétrons opticamente fino. Os vetores indicam a
polarizacdo da luz oriunda de diferentes partes do envoltério, produzida pelo
espathamento simples da luz estelar despolarizada. Como a geometria € axi-simétrica, o
pardmetro de Stokes U € identicamente nulo, o que é ilustrado pelos vetores a 45° e 135°
com relacdo ao eixo z que, por serem simétricos ao longe do envoltédrio, cancelam-se
mutuamente. J4 o parimetro Q é dado pela soma do fluxo espalhado no equador (vetores
verticais) com o fluxo espalhado nos pélos (vetores horizontais), que sdo ortogonais entre
si. O pardmetro Q resultante, entretanto, € ndo-nulo ¢ positivo, pois o fluxo polarizado
emergente da regido equatorial é maior que o fluxo polarizado dos pdlos. Assim, a
polarizagdo integrada do envoltdrio € ndo-nula e perpendicular ao plano do equador.
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Figura 6.2 — Polarizagiio do modelo bésico (Figura 6.1), para um envoltério
de clétrons, visto ao longo do plano do equador (i = 90°), em funcdo da
profundidade Gptica do equador (%,). A linha pontilbada mostra a
polarizacdo do modelo de Brown e McLean (1977).

Na Figura 6.2 é mostrada a polarizagio integrada do modelo bésico, para um
envoltério eletrénico, quando o mesmo € visto ao longo do plano do equador (o que
comresponde a i = 90°), em fungfio da profundidade 6ptica ao longo do equador (%),
definida como:

rE
Toq =NoOT jn(r,,u)|ﬂ=0dr ,

i

que, para a lei de densidade da equacio (6.1) fica:

1 1
Teq =HoOT [? - r—]. (6,2)
! €

Na Figura 6.2 é mostrado, na verdade, o parimetro de Stokes integrado Q, que €
positivo quando a diregdio de polarizago é perpendicular ao plano do equador e negativo
quando a polarizagdo € paralela a esse plano. A polarizacdo cresce rapidamente com 7,
como resultado do aumento da razio entre fluxo espalhado e fluxo total. A polarizagio
atinge um méximo em torno de %, = 2,5 e depois decresce, tornando-se negativa a partir
de %, = 7,5, o que corresponde a um giro do vetor de polarizacéo de 90°. A explicacéo
para esse fendmeno é que, & medida que a profundidade optica do equador cresce, a
radiacdo emergente do equador torna-se fortemente atenuada, ao passo que a radiagéo
emergente dos pélos, opticamente mais finos, torna-se mais intensa. Como a luz
proveniente dos pélos € polarizada negativamente, hd um efeito de cancelamento ¢ a
polarizagio liquida é reduzida. Para 7, muito elevados, a luz espalhada nos pélos domina
¢ a polarizagdo liquida torna-se negativa.
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Figura 6.3 — Polariza¢iio do modelo bdsico (Figura 6.1), para um envoliério
composto de elétrons, em fungio do dngulo de inclinagio (f). Cada curva
corresponde a uma profundidade Sptica ao longo do equador, como indicado.

Esses resultados foram obtidos inicialmente por Fox {1994), em um estudo analitico
que resolveu o transporte radiativo a partir de uma aproximagéo que considerava a radiacio
como sendo espalhada somente uma vez antes de deixar o envoltério. Os resultados de Fox
devem, entretanto, ser vistos como qualitativos apenas, ji que o espalhamento miiltiplo tem
efeitos muito grandes na polarizacdo. Wood er al. (1996), em um abrangente estudo da
polarizagdo de envoltbrios eletrbnicos axi-simétricos, asseveraram que o espalhamento
multiplo impediria a ocorréncia do giro de polarizagio. Nossos resultados mostram o
contrdrio, o giro de polarizacio ocorre, € o nivel de polarizagdo negativa atinge altos
valores, Pl > 5%; aparentemente Wood et al. (1996) nfio exploraram suficientemente os
parametros de sua grade de modelos.

Na Figura 6.3 mostramos a polarizagiio do envoltdrio para varios dngulos entre o
eixo de simetria (eixo z) e a dire¢fio de observacdo. Quando o envoltério é observado ao
longo do eixo z (i = 0°), a polarizacdo € nula pois a geometria projetada no plano do céu é
rotacionalmente simétrica em torno desse eixo. Esse é um resultado geral para qualquer
geometria axi-simétrica. Para profundidades Opticas baixas e moderadas, O é monotoni-
camente crescente com i, consistente com o aumento do grau de assimetria da projecdo do
envoltdrio no plano do céu. Para profundidades pticas altas, Q apresenta um méximo para
um dado iy, que € tanto menor quanto maior a profundidade 6ptica.

Vejamos, agora, como fica a polarizagdo do modelo basico se, no lugar de
elétrons, considerarmos grios de poeira. A principal diferenca entre a polarizagio por
elétrons e por poeira € que para elétrons a polarizagfio ndo apresenta variagio espectral,
pois tanto a sec@o de choque de Thomson quanto a fungio de fase de espalhamento séo
independentes de A. Vamos considerar, como um exemplo, um envoltério com grios de
silicato césmico com raio a = 0,25 um e um envoltério com grios de carbono amorfo
com o mesmo tamanho. A distribui¢do espectral de energia e a polarizac@o resultantes
sdo mostradas nas Figuras 6.4 e 6.5, para uma profundidade Gptica 30 ao longo do
equador, calculada em 4 = 0,55 um.
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Figura 6.4 — DEE e polariza¢io para uvm envoltdrio de grios de silicato cdsmico, coma =

0,25 um. A geometria é a da Figura 6.1 e a profundidade dptica do equador é 75 = 30.

Painel superior: DEE para alguns ingulos de inclinag@o, como indicado; Painel inferior:

polarizacio versus comprimento de onda, para os mesmos dngulos.
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Figura 6.5 — O mesmo que a Figura 6.4 para grios de carbono amorfo.
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Antes de discutirmos os resultados, devemos mencionar como a polarizagdo para
pequenos comprimentos de onda (visivel ¢ UV) foi calculada. O cédigo de equilibrio
radiativo € muito pouco eficiente para calcular a polarizagdo nessa regido espectral, pois
o fluxo espalhado emergente é muito baixo, devido & baixa emissio estelar e também a
alta absor¢do quando o envoltério é opticamente espesso. Assim, nio se obtém um nime-
ro suficiente de fétons nessa regidio para se calcular a polarizagio com uma estatistica
razoavel. A solugiio empregada foi utilizar um cddigo modificado que resolve somente o
transporte radiativo e ndo o equilibrio radiativo, e que adota uma fonte que emite um
espectro plano (igual para todos os comprimentos de onda), no intervalo espectral em que
se deseja calcular a polarizagfio. Nas Figuras 6.4 ¢ 6.5, a DEE em todo dominio espectral
¢ a polarizagio para 1 > 0,8 sfio calculadas pelo c6digo de equilibrio radiative enquanto
que a polariza¢do para 4 < 0,8 um é obtida através do cddigo modificado.

O comportamento da polarizagio mostrada na Figura 6.4 é bastante complexo.
Niveis aprecidveis de polarizagio ocorrem apenas para comprimentos de onda menores
que, aproximadamente, 6 um. Outra caracteristica importante sdo os trés giros da
polarizagio, que ocorrem no visivel e IV préximo. Os giros em 4 = 0,3 ¢ 0,9 um sdo
independentes do dngulo de inclinacio, ou seja, eles ocorrem no mesmo comprimento de
onda para todos os dngulos de inclina¢o. J4 o giro em torno de 1,5 um ocorre em um
diferente comprimento de onda para cada inclinagdo, o que € evidenciado pelo fato de as
curvas para diferentes inclinagbes ndo cruzarem o eixo das abcissas no mesmo A Além
disso, a polarizagio no visivel é caracterizada por grandes oscilagdes, cuja amplitude
chega a 5%. Comparando-se os niveis de polarizagio da Figura 6.4 com os produzidos
por um envoltério de elétrons, nota-se que os envoltérios de poeira podem produzir niveis
de polarizagdo muito maiores. Enquanto o médulo da polariza¢io para 0 modelo bésico
com elétrons é em torno de 4% para i = 90° e 7, = 30, a polariza¢io do modelo bisico &
maior que 10% para A = 0,55 um, comprimento de onda para o qual o envoltério tem uma
profundidade éptica 30.

A polarizac#o para o envoltério de carbono amorfo (Figura 6.5) é muito diferente
da polarizagio para o de silicato. Para o carbono amorfo a polarizagio é negativa em
praticamente todo o espectro, e apresenta somente uma inversio de sinal em torno de 3
pm, muito menos conspicua que as inversdes do silicato. Outra caracteristica que
diferencia os dois materiais é que a polarizacdo para carbono amorfo torna-se proxima a
zero para comprimentos de onda em torno de 0,9 um. Finalmente, as oscilagdes da
polarizagdo na regido do visivel, muito intensas para o silicato, nfio existem para o
carbono amorfo.

E interessante analisar, também, em uma breve digressdo, o comportamento da
DEE. A DEE no IV ¢ praticamente independente da inclinacio; isso deve-se ao fato de
que o envoltério € opticamente fino nessa regido espectral, e a radiagdo emergente
independe da profundidade 6ptica. Para o visivel, o fluxo é mais intenso para pequenas

inclinagBes e diminui significativamente 3 medida que a inclinagdo aumenta,
correspondente a alta opacidade do envoltdrio nessa regido espectral.

As causas que concorrem para a formagio do padrdo de polarizagdo podem ser
divididas em dois grupos: causas macroscopicas, relacionadas com a geometria e
profundidade éptica do envoltério, e microscépicas, ligadas as propriedades intrinsecas de
polarizagdo dos gréos. Estas dltimas serio estudadas a Seguir e as primeiras na seco 6.5.
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6.3. Propriedades de polarizagao dos graos de poeira

6.3.1. Efeitos do albedo

Sendo o espalhamento 0 mecanismo de polarizagiio da luz, o fator de eficiéncia de
espalhamento desempenha um papel fundamental na polarizacfo. A polarizagdo de um
envoltério de poeira depende, além da sua geometria, do fluxo espalhado pelos grios. Se
o fluxo espalhado for muito pequeno comparado ao fluxo integrado do envoltdrio, a
polarizagdo serd baixa, mesmo para geometrias que favorecem a polarizag@o.

Dado um conjunto de grios iluminado por um campo de radiagdo, o albedo dos
grios fornece, justamente, a razdo entre o fluxo espalhado € o fluxo total, quando ndo se
observa diretamente a fonte. Assim, um determinado grio de poeira somente polariza a
luz em um determinado intervalo espectral, para o qual o albedo € significativamente
maior do que zero.

Mostramos nas Figuras 6.6 e 6.7 o albedo do silicato césmico e do carbono
amorfo em fungdo do comprimento de onda, para virios tamanhos de grio e distribui¢des
de tamanhos de grio. As figuras ilustram a regifo espectral onde o fluxo espalhado serd
ndo-nulo. De forma geral, o albedo para grios de tamanho tnico tende a 0,5 no limite
geométrico, tem valores maiores na regido de Mie e cai rapidamente no limite de
Rayleigh.

Observa-se, nas figuras, uma diferenca importante entre carbono amorfo e
silicato. O albedo do silicato apresenta um pico pronunciado para comprimentos de onda
em torno de 7, correspondente a uma ressondncia; esse pico estd também presente no
albedo do carbono amorfo, mas € muito menos pronunciado. Compare-se, por exemplo, a
Figura 6.6-b com a Figura 6.7-b: o albedo ¢, em alguns comprimentos de onda, quase
duas vezes maior para o silicato que para o carbono amorfo.

O motivo dessa diferenca é que o carbono amorfo é um material com
propriedades de condutor, o que, matematicamente, significa que &£ > 0, onde & € a parte
imagindria do indice de refragdo. Como mencionado na segfo 5.2.1, k estd relacionado
com a atenuagdo da onda eletromagnética & medida que esta se propaga no material. Ja o
silicato tem caracteristicas de dielétrico, ou o que se convencionou chamar dielétrico
“sujo”, material para o qual k£ = 0. A diferenca entre os valores de k dos dois materiais
resulta em uma diferenca na eficiéncia de absorgio (e portanto no albedo), a qual € maior
para dielétricos do que condutores. De forma geral, Qups o< A! para dielétricos e, Qaps o<
A2 para condutores, nos comprimentos de onda no limite de Rayleigh.
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Figura 6.6 — Albedo versus comprimento de onda. a) albedo para seis
tamanhos de grio, como indicado; b) albedo médio para cinco
distribuigdes de tamanho com @G, = 0,005 pm (modelos do grupo 1,
segiio 5.8); ¢) albedo médio para quatro distribui¢es de tamanho com
@min = 0,05 pm (modelos do grupo 2, segio 5.8).

Do comportamento do albedo, podemos tirar algumas conclusdes sobre as
propriedades de polarizagio dos graos. Como o fluxo espalhado somente € significativo
quando o albedo é maior que zero, isso impde um limite superior para o comprimento de
onda em que serd observada a polarizagio produzida por um dado conjunto de gréos. Um
envoltério com grios de silicato césmico com a = 0,25 um, por exemplo, somente
polariza a luz para comprimentos de onda até aproximadamente 9 pm (cf. Figura 6.6-a).
Esse limite superior corresponde, aproximadamente, ao que € observado na Figura 6.4.
Na verdade, a polarizagio nesta figura vai somente até aproximadamente 6 um, mas esse
¢ um efeito da profundidade Gptica, que sera estudado mais adiante.

Outra conseqiiéncia dessa andlise é que a detecgfio de polarizagdo intrinseca de
um determinado envoltério estelar impde um valor inferior para o méximo tamanho de
grios presentes no envoltério. Por exemplo, se um objeto tem polarizagdo em 4 = 10 pm,
grios com tamanho de ao menos a ~ 0,50 um devem, necessariamente, estar presentes.
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Figura 6.7 — O mesmo que a Figura 6.6, para carbono amorfo.

6.3.2. Propriedades de polarizacao dos grdos de poeira

A discussdo anterior mostrou a regifio espectral onde espera-se que um determi-
nado conjunto de grios produza um fluxo espalhado ndo-nulo. Entretanto, um fluxo
espalhado ndo necessariamente serd polarizado. Uma condigdo necessdria para a forma-
¢do da polarizagfio € que a geometria do conjunto de grios que produz o fluxo espalhado
deve apresentar, como vimos, algum tipo de assimetria. OQutra condigio necessaria recal
sobre as propriedades de polarizagdo dos grios.

Como foi visto no capitulo 1, os parimetros de Stokes normalizados de um feixe
de luz ndo polarizado sdo I =1, 0 =0, U =0, V = 0. Se esse feixe de luz for espalhado
para um &ngulo 6, por um grio de determinadas caracteristicas, seus novos pardmetros de
Stokes serdo dados por:

I=1
Q=P,(6)/P(8)
U=0 )
V=0

onde P, e P, sio os elementos da matriz de espathamento por poeira, equagdes 5.6 € 2.11.
Os parimetros de Stokes acima estdo representados com relagio ao plano de espalha-
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mento. Vale recordar que Py e P; dependem, além do dngulo de espalhamento, da
composi¢do e tamanho do grio e do comprimento de onda da vz incidente.

Definimos a quantidade:
B

P:«»— =
. A

(6.3)

a polarizacdo da radiagdo espaihada em fung@o do dngulo de espalhamento; tem-se que
IPI<1. Se P é positivo, a luz espalhada € polarizada perpendicularmente ao plano de
espalhamento. Se P é negativo, a luz espathada é polarizada paralelamente ao plano de
espalhamento. O grau de polarizagio ¢ simplesmente |Pi ¢ independentemente do tama-
nho e composigio do grio, P(0°) = P(180°) = 0.

Para espalhamento Thomson ou espalhamento Rayleigh, vimos (capitulo 1) que P
tem uma forma muito simples:

. 2
p= 1-cos“ (@)

= ) 6.4
1+ 0052(9) ©4

P ¢é sempre positivo, de maneira que a polarizagio produzida por esses dois processos €
sempre perpendicular ao plano de espalhamento.

Para espalhamento Mie, P pode ser muito mais complexo. A Figura 6.8 ilustra a
dependéncia de P com o dngulo de espalhamento para um grio de silicato cdsmico com
a = 0,15 um. Para comprimentos de onda no limite de Rayleigh, correspondentes a um
parimetro de tamanho x << 1 (A =1 e 5 um), P é dado, aproximadamente, pela equacio
(6.4), como esperado. Para comprimentos de onda na regido de Mie (4 = 0,55 uym) e no
limite geométrice (A = 0,1 pum), a forma de P é mais complexa. Em particular, nota-se que
P & negativo para vérios angulos de espalhamento, o que indica que a polarizago, nesses
casos, € paralela ao plano de espalhamento.

Quando luz estelar despolarizada € espalhada em diferentes partes do envoltério
de um sistema estelar ndo resolvido angularmente, a polarizacfo liquida € o resultado da
soma da luz espalhada na direco do observador, em todo o volume do envoltério. A
radiacfio que atinge o observador €, dessa forma, composta de luz que foi espalhada nos
mais variados Angulos de espalhamento. Assim, € natural esperar que uma média da
funcdo P, definida adequadamente, guarde relagdo com a polarizacdo do envoltério.
Definimos a quantidade <P> como a média de P ponderada pela funcdo de fase de
espalhamento:

_ LLB/Rswas
L, g(wydu

onde g(u) € a fungdo de fase. Para luz incidente despolarizada, g = Py, € a expressio
acima fica:

{P)

¥
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Figura 6.8 — P versus dngulo de espalhamento para um grio de silicato

césmico, com g = 0,15 um. Cada curva mostra P para um determinado

comprimento de onda.

o

1
I—1P 2dp
: .
- R
Cilculos de <P> em fungdo do comprimento de onda s@o mostrados na Figura

6.9, para alguns tamanhos de grio de silicato cdsmico. Para comprimentos de onda
longos, no limite de Rayleigh (1 > 5/m), <P> tende a 0,5, valor, este, correspondente a

média de P da equag@o (6.4) ponderada pela funcdo de fase dipolar:

I p* -1du
j_lp +1du

Para comprimentos de onda na regifio de Mie (1 ~ a), <P> apresenta um comportamento
oscilatério e, o que € mais importante, apresenta duas rafzes' em Ao e A;. Bstes valores
guardam uma relagfio com o tamanho do grio, como veremos abaixo. Finalmente, no
limite geométrico, <P> cresce lentamente com a diminuicio do comprimento de onda.

(6.5)

(7)--

( )Dapalar =0,5.

lep> para o grio com a = 0,05 gm possui, também, duas raizes, mas uma delas enconira-se fora da escala
do gréfico na Figura 6.9.
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Tabela 6.1 — Raizes de <P> (g e A1) e valores de x correspondentes para
grdos de silicato césmico.

a(um) Ao (um) Xo A1 (um) X1
0,01 0,014 444 0,035 1,78
0,02 0,028 444 0070 1,78
0,04 0,057 4,44 0,14 1,78
0,06 0,085 4,44 0,21 1,78
0,08 0,11 4,44 0,28 1,78
0,10 0,14 4,44 0,35 1,78
0,12 0,17 4,44 0,43 1,75
0,15 0,21 4,44 0,56 1,68
0,20 0,28 4,44 0,76 1,65
0,25 0,35 4,44 0,95 1,65
0,30 0,43 4,42 1,14 1,66
0,35 0,50 4,38 1,32 1,67
0,40 0,57 4,38 1,51 1,66
0,45 0,64 4,38 1,72 1,65
0,50 0,71 4,38 1,92 1,64

Na Figura 6.9, as curvas para os diferentes tamanhos de gréo sdo semelhantes,
mas encontram-se deslocadas entre si. Isso reflete o fato de que as férmulas de Mie
dependem, para um dado valor do indice de refragio, apenas do pardmetro de tamanho x
(cf. equagdes 5.3 ¢ 5.4) e ndio de a e 1 separadamente. Se o indice de refragdo dos graos
de poeira fosse independente de 4, haveria um xo € x;, para os quais:

Ay = eﬂl:ﬂ—l—.

r 2r
O indice de refragdo, entretanto, varia consideravelmente com o comprimento de onda e
as relagdes acima nfo sfio estritamente vélidas. Apesar disso, xg e x sdo razoavelmente
independentes de a, como mostra a Tabela 6.1, onde estdo tabuladas as raizes de <P>
para virios tamanhos de grio e os valores de xp e x; correspondentes. Um valor de xp de
4,4 pode ser usado, com boa precisdo, para estimar-se a primeira raiz de <P>, para um
dado a. J4 a segunda raiz de <P> tem uma dependéncia mais acentuada em relacdo ao

tamanho do gréo.

Nas Figuras 6.10 e 6.11 sdo mostrados <P> para algumas distribuigdes de
tamanho. O valor de <P> da distribuigio € calculando usando-se a seguinte expressao:

[ 6 o (@)m(a)(P(a))da

I::: O, (a)m(a)da

axo

(7)=
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Tabela 6.2 — Raizes de <P> (Ay e A1) e valores de x correspondentes para
distribuigdes de grdos de silicato césmico.

a (um) Aoum) x  Aum) x
0,05a0,25 0,11 2,89 0,27 1,17
0,06 a 0,25 0,13 2,96 0,34 1,13
0,07a0,25 0,15 3,03 0,39 1,13
0,08a0,25 0,16 4,00 0,45 1,12
0,09 20,25 0,18 3,17 0,51 1,11
0,10a0,25 0,19 3,24 0,54 1,16

A diferenca entre as Figuras 6.10 e 6.11 estd no valor de @ 0,005 um para a
Figura 6.10 e 0,05 um para a Figura 6.11. Nota-se que o valor de ans € relevante, pois
ocorrem mudancas de sinal para os modelos com dn, maior, que ndo s3o observadas nos
demais modelos. Na préxima segfo, mostramos um modelo semi-analitico que relaciona
<P> com a polarizagdo do envolt6rio, e mostra que a presencga de inversdes de sinais em
<P> pode constituir-se em um teste observacional importante. As raizes de <P> para
algumas distribui¢des de tamanho estdo listadas na Tabela 6.2.

Valores de <P> para grios de carbono amorfo sdo mostrados nas Figuras 6.12 e
6.13. A principal diferenga com relago ao silicato ¢ que, & excecio do grio com maior
raio, nio se observam mudancas de sinal em <P>. As oscilagdes observadas para o
silicato, préximo 2 primeira raiz de <P>, também estdo ausentes. Outra diferenga, que
tem conseqiiéncias para a polariza¢io do envoltério, é que <P> na regifio de Mie e no
limite geométrico € significativamente maior para o carbono amorfo, em especial o <P>
para distribui¢des de tamanho.

6.4. Um modelo semi-analitico para envoltérios opticamente finos

Como mencionado anteriormente, quando se observa um determinado envoltdrio,
detecta-se a luz espalhada em todo o seu volume (se o envoltério nfo for resolvido
angularmente) ou ao longo da coluna de material correspondente ao dngulo sélido da
observaggio (quando for possivel a observacdo de partes distintas do envoltério). Em todo
caso, espera-se que a luz espalhada integrada seja composta por luz que foi espalhada em
todos os 4ngulos de espalhamento. Existem vérias situagbes em que isso pode ndo ser
verdade como, por exemplo, a de um disco geometricamente fino observado ao longo do
polo (i = 0°); nesse caso, a luz que atinge o observador foi espalhada principalmente em
angulos préximos a 90°. Vamos supor, entretanto, que a luz espalhada integrada
corresponda 2 luz espalhada em todos os &ngulos, o que é razodvel para a maioria das
geometrias, em especial para geometrias fechadas (que envolvem toda a fonte luminosa,
em contraposi¢do a geometrias de disco ou jatos) ou, ainda, geometrias observadas ao
longo do plano ou eixo em que a matéria se encontra concentrada.

170




<P>

<P>

<P

Capitulo 6

<P>

0.i5um

0.2

<P>

0.0

~0.4L

0.25um

T ;
0.50um

-0.4

a1

1.0
A{prm)

10.0 0.1 1.0 0.0
Mg}

Figura 6.12 - <P> versus comprimento de onda para quatro tamanhos
de grios de carbono amorfo, como indicado.

Ay
&,
L v -
¢.0 Q.0
-0.2f ~ -0.2F —:
0.65-0.15pm. 0.05-0.25um
-0.a[ L -0.4 .
0.1 .0 10.0 [+3] 1.0 10.0
AMum} Apm)

Figura 6.13 - <P> versus 1 para duas distribuigtes MRN com @y, =
0,005 um e e = 0,15 e 0,25 pm. O material € o carbono amorfo.
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Dentro dessa suposi¢do, é razodvel esperar-se que <P>, definido na segdo anterior,
guarde relacio com a polarizagdo do envoltério, que denominaremos P.. A seguir
mostramos um modelo semi-analitico que reproduz satisfatoriamenie a polarizagdo para
envoltérios opticamente finos. Veremos que <P> pode, com toda propriedade, ser
considerado como a eficiéncia de polarizacio do envoltério de poeira.

Vamos considerar quatro modelos de envoltério, correspondentes a quatro confi-
guracdes de grio, que serfio usados para ilustrar os resultados do modelo semi-analitico.
A polarizagio para estes modelos € mostrada na Figura 6.14 a-d.

Vamos construir 0 modelo em duas etapas: primeiramente procuraremos estimar a
forma da polarizagio do envoltdrio e, em seguida, o nivel da polarizagdo a partir da geome-
tria do envoltério. E importante observar que, com esse modelo, procuraremos reproduzir a
polarizagio de forma aproximada, apenas, dado o caréter das nossas suposigOes.

Se for valida a suposicio de que <P> € a eficiéncia de polarizagio do envoltdrio,
entdo a forma da polarizagio é dada simplesmente pela multiplicacdo de <P> pela
profundidade 6ptica do envoltdrio, pois, no regime opticamente fino, a polarizagdo €
proporcional & profundidade 4ptica (ver abaixo). Note-se, entretanto, que essa profun-
didade 6ptica ndo é a profundidade ptica de extingdo mas, sim, a profundidade 6ptica de
espalhamento, relacionada com o fluxo espalhado pelo envoltério. Ela € escrita como:

Tesp (/l) o Gesp (;L)n(] ’

ou, alternativamente,
Tasp (1) % G s DV (A)g.
Assim, a forma de P,, a polarizaggo do envoltério, € expressa matematicamente como:
P,(A) & Ty (DY (AKP(AD)) (6.6)

Resta-nos, agora, estimar o nivel da polarizacio produzida pelo modelo bésico de
envoltério da Figura 6.1 para todos os comprimentos de onda e para uma dada profun-
didade optica. Para isso, utilizaremos o modelo analitico de Brown e McLean (1977), que
serd descrito resumidamente a seguir.

Brown e McLean (1977) apresentam expressdes analiticas para a polarizagio de
envoltdrios eletrdnicos axi-simétricos. O transporte radiativo é calculado a partir de
vérias simplificacdes, que limitam o emprego das expressdes. As principais simplifica-
¢Oes consistern em considerar o espalhamento simples da radiacdo e em usar uma fonte
puntiforme. Além disso, os autores ndo consideram nem a atenuagdo da luz estelar pelo
envoltério nem a atenuacgio da luz espalhada pelo envoltério. Assim, as expressdes de
Brown e McLean (1977) podem somente ser empregadas para envoltérios opticamente
muito finos € com dimensdes muito maiores que a fonte. Nestas situagdes, porém, o
modelo de Brown e McLean (1977) fornece resultados razoavelmente acurados € tem o
mérito incontestavel de fornecer solugbes para geometrias axi-simétricas gerais, através
de um tratamento muito elegante do problema. Para ilustrar o limite de validade do
modelo de Brown e McLean (1977), mostramos na Figura 6.2, pidg. 159, a polarizagio
predita pelo modelo em comparaciio com os nossos resultados. Importantes desvios jd sio
observados para 74> 1.
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No modelo de Brown e McLean (1977), a polarizagio da luz espalhada pelo
envoltério € dada por:

Pesp= Senziz.,
20¢+sen” i
com:
_ 1ty
C1-3y’

onde ¥ é um fator de forma, relacionado com a distribuigdo espacial da poeira. Este fator
é definido como a razdo entre dois “momentos” (integrais) da funcédo de distribuicdo de
densidades:

Lyt wopdr
[ [L nCr. pydpudr

Os limites da integral em r ndo foram indicados pois eles dependem da geometria
escolhida. Para uma geometria esférica, = 1/3, para uma geometria prolata, 0 < y < 1/3
e para uma geometria oblata, 1/3 <y <1.

(6.7)

A quantidade de interesse observacional ndo € P.p, mas sim a polarizacio
resultante quando se inclui o fluxo estelar direto. Nesse ponto, Brown e McLean (1977)
consideraram, como uma aproximagdo, que nem o fluxo espalhade nem o fluxo estelar
sio atenuados pelo envoltério. Nessa aproximaggo, vélida, como dissemos, para profun-
didades Gpticas muito baixas, a polarizagio do envoltério €:

P, =27(1-3p)seni,’? (6.8)

onde ¥ & a profundidade Gptica média do envoltério, definida como:
~ 3 1
=501 jr I n(r, pydrdyt. (6.9)

Da equacdo (6.8), vemos que a polarizacio do envoltério € proporcicnal &
profundidade 6ptica. Para uma geometria esférica, para a qual y= 1/3, P, € identicamente
nulo, para uma geometria oblata P, > 0 e para uma geometria prolata P, < 0.

Vamos usar a equagio (6.8) para estimar a polarizacio de um envoltdrio de poeira
axi-simétrico com fator de forma % em fungdo de A e da profundidade Gptica. Primeira-
mente, devemos relacionar ¥ com 7, a normalizacio da profundidade éptica por nés
utilizada. A relacdio é fécil de ser obtida para leis de densidade para as quais vale a
relagdo:

n(r, 1) =f(ryg(y).

? Esta expressao difere, por um fator dois, da expressio publicada por Brown ¢ McLean (1977), fator esse
que foi, aparentemente, olvidado pelos autores.
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¢) Polarizagdo para um envoltério de carbono amorfo  d) O mesmo que c) para a = 0,50 um.
com a = 0,15 um. A geometria € a do modelo bisico,
com profundidade Sptica %5 = 0,3.

Figura 6.14 — Modelos de envoltério para ilustrar o modelo semi-
analitico. Linha cheia: resultados do cédigo de Monte Carlo. Linha
tracejada: modelo semi-analitico.

Nesse caso, a integral em r na equagdo (6.9) €, justamente, 7, (vide equagio 6.2), de
forma que:

T
T

d (6.10)
eq

I
|
®

onde fi = 111 g(i)dte . Das equagdes (6.6), (6.8) e (6.10), obtemos, para a polarizagio de

um envoltdrio axi-simétrico de poeira opticamente fino:
3 - .
P(A) = 2 e (DY AXPAE(L-37)sen’ i, (6.11)

onde o lado direito da equacfio acima foi multiplicado por 2, tendo-se em vista que o
valor miximo de <P> € 0,5 e ndo 1.
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Vejamos, agora, como a expressio acima se compara com os resultados de nosso
c6digo de Monte Carlo para o modelo basico. Resolvendo as integrais em (6.6) e (6.10)
para a funcdo de densidade (6.1), obtemos:

y=0,129 e fi=0,681.

Na Figura 6.14 comparamos os resultados do modelo semi-analitico com o0s
resultados do cédigo de Monte Carlo. Os resultados concordam muito bem, principal-
mente se considerarmos as grandes suposicdes simplificadoras envolvidas. O sucesso do
modelo semi-analitico implica que a suposi¢do feita a respeito de <P> € verdadeira, ou
seja, <P> descreve a eficiéncia de polarizagiio do envoltério e fornece a forma da polari-
zagdo no regime opticamente fino.

Deve-se, entretanto, atentar para a condigio de que a geometria do envoltério seja
tal que <P> corresponda, realmente, & eficiéncia de polarizagfio dos grios (cf. discussao
no inicio desta secio). Vejamos, por exemplo, como o0s resultados se comparam quando
consideramos um envoltério prolato, em vez de um oblato, para o qual a/c = 1/10. Nesse
caso, a poeira concentra-se predominantemente ao longo do eixo de simetria do sistema.
Quando o envoltério € observado ao longo do equador, a luz espalhada que atinge o
observador foi espalhada por angulos préximos a 90°. Comparamos o resultado do
modelo semi-analitico com o resultado do cddigo de Monte Carlo para uma geometria
prolata na Figura 6.15. Os resultados diferem bastante para comprimentos de ondas
menores que 1 um, o que significa que <P> nédo € uma boa aproximagao para a eficiéncia
de polarizagdo do envoltdrio prolato.

O estudo desta se¢io mostra que a forma espectral da polarizagdo do envoltério,
no regime opticamente fino, é dada por <P>, pelo albedo e pela segdo de choque de
extingio, como mostra a equacdo (6.11), e &, portanto, fortemente dependente do
tamanho do grio ou da distribui¢io de tamanhos de grio. Isso significa que a polarizagio
pode ser um vinculo muito importante para essas quantidades que, como vimos no
capitulo 5, sdo, em geral, fracamente vinculadas pela distribuigdo de energia espectral.
Chamamos atengdo, em particular, para as mudancas de sinal de <P> para o silicato
césmico, que podem constituir um teste observacional importante para os pardmetros da
distribuicdo de tamanhos de gréo.

Nesse ponto, ji podemos explicar algumas das caracteristicas observadas na
polarizagdo mostrada nas Figuras 6.4 e 6.5, pag. 161. As inversdes de polarizagéo do
envoltério de silicato, em A =0,35 e 0,95 pm, e as oscilagdes da polarizagdo no visivel
espelham exatamente o comportamento de <P>. Essa €, também, a explicagdo para o
cancelamento da polarizagdo do envoltério de carbono amorfo em 4 =1 um.

6.5. Giro de polarizacéo devido a profundidade Optica

Na secdo 6.2 vimos que a polarizagio do modelo bésico com elétrons apresenta
uma mudanca de sinal, correspondente ao giro em 90° da diregdo da polarizagio, para
uma profundidade Sptica do equador em torne de 7,5, fendmeno que ocorre quando a luz
espalhada no equador torna-se muito atenuada ¢ a luz espalhada nos pélos domina a
polarizacdo.
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Figura 6.15 — Comparagio entre os resultados do cédigo de Monte
Carlo e do modelo semi-analitico, para um envoltério de silicato
cdsmico com uma geometria prolata, com afc = 1/10. A profundidade
dptica no equador é 55 = 0,02,

Para envoltdrios de poeira, esse fendmeno ocorre, muitas vezes, para profundi-
dades Opticas menores, devido a absorgiio da luz pelos grios. O espalhamento miltiplo da
luz nas regides mais espessas do envoltdrio (no caso, o plano do equador), aumenta a ate-
nuacio da luz espalhada emergente, o que diminui a profundidade éptica para a qual a
radiacio dos p6los passa a dominar a polarizaggo.

Na Figura 6.16 mostramos a polarizago para envoltérios de silicato com diferen-
tes profundidades 6pticas, para ilustrar o giro da polarizagio devido a profundidade Sptica.
Na Figura 6.16-a, a profundidade 6ptica € baixa ou moderada em todo o espectro, e nio se
observa o giro da polarizac@o por efeito da profundidade Gptica; os dois giros indicados
pelas linhas verticais tracejadas sdo devidos a dptica dos grios. Nos demais modelos, sio
observados varios giros da polarizagio que, por ocorrerem em comprimentos de onda
diferentes dos indicados pelas linhas verticais, sfo devidos & profundidade éptica.

Tais giros ocorrem quando a profundidade éptica do envoltério atinge um
determinado valor; para envoltérios opticamente espessos (Figura 6.16-d), o giro ocorre
no IV e a medida que a profundidade 6ptica do envoltério diminui, o giro passa a ocorrer
em comprimentos de onda menores. Nossos resultados mostram que o giro da
polarizacdo correlaciona-se melhor com a profundidade 6ptica de absorgdo, ao invés da
profundidade Optica de extingfio. Na Figura 6.16-c, por exemplo, o giro da polarizagio
ocorre em torno de 1 um, e coincide com o giro devido as propriedades do grio. Nessa
regifio espectral, a profundidade dptica de extingdo é 7,5 e a profundidade dptica de
absorcao [dada por 7 = %x(1-p] € 1,1. Na Figura 6.16-d o giro ocorre em torno de 1,5
pm, onde 7 = 4,5 € Ty, = 1,3. Essa correlagio foi observada para varias profundidades
6pticas. Para o carbono amorfo essa correlagio entre o giro da polarizagio e a
profundidade éptica de absorgdo também foi observada, mas o giro somente ocorre para
Ty da ordem de 5. Conclufimos que o que controla o giro da polarizagdo € a profundidade
Optica de absorgdo; para silicato o giro ocorre quando 7., é da ordem de 1 e para carbono
amorfo quando 7, € da ordem de 5.
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Figura 6.16 — Efeitos da profundidade Gptica na polarizagfo, ilustrada para
envoltdrios de silicato c6smico com a = 0,25 pum. As linhas tracejadas
verticais indicam os valores de A correspondentes as raizes de <P>, g e ;.

Na Figura 6.16 vemos que o giro da polarizagdo devido & profundidade 6ptica, ao
contrério dos giros devidos & Gptica dos grios, ndo € bem definido em comprimento de
onda, quando inclina¢des diferentes sfo consideradas. Isso ¢ facilmente compreendido se
considerarmos que a localizagfio do giro depende da profundidade dptica, que varia com a
inclinacio. De fato, o comprimento de onda onde o giro ocorre € sempre maior para
inclinacdes maiores.

Essa diferenga entre os giros de polarizagio devidos & Sptica dos grios e os
devidos 3 profundidade 6ptica ndo pode, obviamente, ser detectada observacionalmente
através da observagfio da polarizacdo integrada, pois um dado sistema € sempre observa-
do A mesma inclinagio. Uma forma de diferenciar o giro € mapear-se a polarizagio do en-
voltério em comprimentos de onda anteriores e posteriores ao giro. Se o giro for devido &
optica dos griios, os vetores de polariza¢io passardo de um padro centro-simétrico, como
o da Figura 6.1, para um padrio radial, consistente com ao fato de a polarizagio passar a
ser paralela ao plano de espalhamento. Se o giro da polarizacéio for devido & profun-
didade optica, essa mudanga nos vetores de polarizagio ndo serd observada.
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6.6. Polarizagéo no infravermetho

Nesta secdo estudamos como a emissio IV do vento altera a polarizagdo nessa
regido espectral. Na Figura 6.17 mostramos a polarizagdo no intervalode A =1 a 10 um
para envoltérios de carbono amorfo de a = 0,25 um. A curva cheia é o resultado do
cédigo de equilibrio radiativo ¢ a curva pontilhada € o resultado do c6digo modificado
(cf. final da segdo 6.2), que considera somente o espalhamento da luz emitida pela fonte ¢
nio a emissio IV do vento.

Para envoltérios opticamente finos, os dois cddigos fornecem resultados
similares, mas para profundidades épticas maiores, o c6digo modificado fornece niveis
de polarizagio sistematicamente maiores que o cbdigo de equilibrio radiativo ¢ a
diferenca é tanto maior, quanto maior for a profundidade dptica. Conclui-se, dai, que a
emissdo térmica do vento tem por efeito diminuir a polarizago no IV.

Poderiamos explicar esse resultado, a primeira vista, como sendo devido a
simples dilui¢do do fluxo polarizado pela emissdo térmica pelo envoltdrio no IV. Essa é,
porém, apenas parte da explicagdo, pois a luz emitida pelos grios também pode ser
espalhada no envoltério, e, portanto, polarizada. Uma andlise um pouco mais detalhada
dos modelos apresentados na Figura 6.17 € necessdria.

Para o envoltério opticamente fino (Figura 6.17-a), o reprocessamento pelos graos
é baixo, de apenas 6,7% da luz incidente, o que correspondente a um 7., = 0,07. Nesse
caso, a radia¢dio emitida pelo vento somente passa a ser significativa para comprimentos
de onda maiores que 8 um. Assim, o fluxo emergente na regiao dei=1aSumée
somente fluxo da fonte transmitido ou espalhado pelo envoltério, o que explica o fato de
as curvas da Figura 6.17-a serem muito similares.

Para envoltérios opticamente espessos, a luz emitida pelo envoltério passa a
dominar o espectro em comprimentos de onda muito mais curtos. No caso do modelo da
Figura 6.17-b, por exemplo, a luz emitida jd domina o espectro a partir de comprimentos
de onda da ordem de 2 um. Neste caso, ¢ também para os modelos ¢ e d da Figura 6.17,a
polarizagio é devida, principalmente, a luz emitida pelos grios ¢ espalhada pelo
envoltdrio.

Para entender porque a polarizagdo, neste caso, € menor, vamos supor que a
radiaciio emitida pelo envoltério € emitida em uma casca esférica, préxima 2 estrela, de
raio externo r. e raio interno 7;. A radiagio emitida € espalhada no restante do envoltorio,
ou seja, entre 7. € r.. Vamos considerar esse ¢aso €m contraposigio ao de uma fonte
interna puntiforme, que é uma aproximagéo razoavel para o modelo bésico que vinhamos
estudando.

A polarizagio do modelo com a casca esférica € menor por dois motivos. O
primeiro € que a polarizagio produzida serd geometricamente diluida quando comparada
com a polarizacdo da fonte pontual. A diluicdo geométrica ¢ descrita pela férmula
(Cassinelli et al. 1987):

Lslgn 1__22__
P, p*’
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Figura 6.17 - Efeitos da emissiio térmica na polarizagio, ilustrada para
envoltdrios de carbono amorfo com g = 0,25 pm, Para todas as figuras,
i=87°

onde P, € a polarizagio da luz emitida pela casca esférica, P; € polarizacdo da luz emitida
por uma fonte pontual ¢ D € a distincia aos espalhadores. Esse efeito foi descrito
anteriormente, na secio 4.4.1. Como a maior parte do fluxo espalhado origina-se nas
regides internas do envoltério, D € da ordem de r, e P; pode ser significativamente menor
que P5. O segundo motivo é que a quantidade de material espalhador, que € proporcional
i diferenca entre o raio externo e o raio interno da regido espalhadora, serd menor.

Dentro dessa nossa explicagdo aproximada, a diferenca entre as polarizagGes
aumenta com a profundidade Gptica, pois o raio externo da casca esférica, onde a maior
parte da emissdo IV ocorre, aumenta.
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6.7. Conclusdes

Apresentamos, neste capitulo, um estudo da polarizagio de envoltérios de poeira.
Escolhemos um modelo bésico, definido na Figura 6.1, que consiste de uma geometria
esférica com uma lei de densidade elipsoidal. Mesmo para esta situagdo, que pode ser
considerada simplificada, o padrio de polarizacio do envoltério pode ser bastante
complexo.

Mostramos que a polarizagiio é fortemente dependente das propriedades dpticas
dos graos, via a profundidade Sptica de espalhamento, Tsp = ¥ %x, € 2 eficiéncia de
polarizagio dos grdos, <P>. Em particular, notamos a grande dependéncia da polarizagao
com o tamanho dos grios; mesmo para modelos com distribui¢do de tamanhos, <P> pode
variar sensivelmente COm 0 @y, € dmay da distribuicao.

Isso contrasta com os resultados do capitulo precedente, onde se mostrou que, em
muitas situacdes, a distribuicio espectral de energia depende muito pouco (ou nada) do
tamanho ou distribui¢do de grios adotados. Isso sugere que observagdes simultdneas da
distribuicdo espectral de energia e da polarizacéo podem ser muito tteis para vincular as
propriedades dos grios de poeira presentes no objeto. Um vinculo observacional
importante, que, como visto na se¢do 6.4, pode ajudar a determinar o tamanho minimo de
grio da distribuigdo de tamanhos, & o giro da polarizagio devido as propriedades Opticas
dos grios, o qual deve, entretanto, ser diferenciado do giro devido & profundidade Gptica.

Na secio 6.4 introduzimos um modelo semi-analitico, que fornece resultados
razoavelmente acurados para a polarizagfo de envoltdrios opticamente finos. A determi-
nacdo da polariza¢dio com esse modelo demanda somente o calculo das férmulas de Mie e
do fator de forma de geometria estudada. Dada a simplicidade em se obter os resultados,
esse modelo pode ser iitil para pesquisadores que ndo tenham disponivel um cé6digo que
calcule a polarizagfio de forma mais precisa.
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Ao longo dos anos de doutorado, desenvolvemos trés cédigos de Monte Carlo que
podem ser aplicados em uma gama muito ampla de situagdes de interesse em astrofisica.

No Capitulo 3, mostramos o cédigo de Monte Carlo que trata o transporte radiati-
vo em meios com elétrons. O cédigo tem sido utilizado pelo grupo de polarimetria do
IAG para o estudo da polarizagdo de supergigantes Ble] e alguns dos resultados obtidos
foram descritos resumidamente na se¢do 3.4. Existem outras situacdes que podem ser
estudadas com o nosso c6digo, dentre as quais destacamos a polarizagdo de estrelas Be e
a polarizagio de estrelas WR bindrias. Outras situagOes poderiam ser estudas com o
cédigo de espalhamento eletrdnico mediante alguns desenvolvimentos adicionais ao
codigo.

E sabido que supergigantes B[e] apresentam poeira nas regides mais externas do
vento, que € detectada pelo excesso de IV produzido (se¢do 1.4.2). Uma aplicagio
interessante seria acoplar os codigos de equilibrio radiativo em meios com poeira com o
c6digo de espalthamento eleirdnico para modelar a distribuigdo espectral de energia do
envoltério da B[e], em todos os comprimentos de onda, e considerar os efeitos
combinados do espalhamento eletrdnico e espalhamento Mie na polarizagio integrada do
envoltério. A principal dificuldade técnica que deverd ser enfrentada € o tratamento da
emissfo livre-livie no IV pelos elétrons do envoltdrio, que representa uma parcela
significativa do fluxo total nessa regifio espectral.

Outro desenvolvimento de interesse é incluir o tratamento de inomogeneidades no
vento (blobs). Tais inomogeneidades sdo responsaveis pela polarizagdo observada em
ventos de estrelas WR isoladas, que varia de forma irregular (Rodrigues e Magalhdes
2000).

No Capitulo 4 apresentamos a aplicagdo do c6digo de Monte Carlo no transporte
da radiacdio polarizada em ventos estelares. Foi apresentado um estudo abrangente sobre
ventos esféricos, no gual investigou-se o efeito dos pardmetros do modelo (lei de veloci-
dade, profundidade Optica, velocidade térmica, etc.) nos seguintes observéiveis: perfil
integrado, perfil de brilho e polarizagdo do envoltério e mapas de linha.

Entre as motivagdes que nos levaram ao desenvolvimento do cédigo estd o estudo
dos observdveis para ventos nio esféricos, trabalho que tencionamos realizar no futuro.
Esse estudo pode ser iitil para a investigagdo da perda de massa assimétrica de estrelas no
ramo das gigantes vermelhas e também de estrelas em estdgio de evolugfo posteriores
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(estrelas AGB, OH/IR, etc.). Como as linhas se formam ji na base do vento, onde se
acredita que as assimetrias so formadas, a polarizac@o da linha ressonante pode ser uma
importante forma de investigacio dessas regides mais internas. O c6digo pode ser
aplicado, também, no estudo de linhas ressonantes em discos equatoriais de estrelas
quentes.

Fazem-se necessdrios, ainda, alguns desenvolvimentos adicionais ao cddigo, que
podem torna-lo ainda mais abrangente. Um deles € a adigdo da rotagdo do vento, que nio
€ uma tarefa trivial, pois o efeito combinado da rotacio, expansdo e velocidade térmica
origina vdrias zonas de interacfo no caminho dos pacotes de foton; a dificuldade reside,
justamente, na elaboragdo de uma rotina geral para a determinag@o de miiltiplas zonas de
interacdo. Tal desenvolvimento seria importante, pois o efeito combinado da rotacéo e
expansdo foi muito pouco explorado na literatura, dada justamente a grande dificuldade
técnica envolvida. Um exemplo de aplicagfio € o estudo de perfis de linha formados nos
discos de estrelas Be.

Outros desenvolvimentos ao c6digo de linha seriam a inclusdo da largura natural
de linha, que pode ter efeitos no transporte da radiagio em ventos muito densos e a
inclusdo da emissao no vento.

Nos Capitulos 5 ¢ 6 foi estudado o transporte radiativo em envoltérios com
poeira. No Capitulo 5 foram investigados os efeitos do tamanho dos graos e da fung¢éo de
fase de espalhamento na distribuicdo espectral de energia e no perfil de temperatura do
envoltério. O principal resultado foi o estabelecimento do conceito de escalonamento
aproximado, que se mostrou muito \itil para sistematizar uma grande grade de modelos.
No Capitulo 6 estudaram-se os efeitos do tamanho do gréo e da profundidade 6ptica do
envoltério na polarizacio integrada do mesmo. Dentre os resultados apresentados,
destacamos um modelo semi-analitico que descreve de forma satisfatoria a polarizacio de
envoltérios opticamente finos.

Cremos que o cédigo que trata o transporte radiativo e o equilibrio térmico em
meios com poeira € o que representa melhores possibilidades cientificas no futuro, pois
ele pode ser aplicado em um niémero muito grande de diferentes situagdes: envoltorios de
acréscimo de estrelas jovens, nuvens escuras, envoltorios de estrelas evoluidas de baixa
massa, supergigantes B[e], etc. Uma aplicagiio interessante do cédigo, que nio foi
possivel desenvolver nesse trabalho, € um estudo sobre os efeitos dos pardmetros
(propriedades do griio, profundidade 6ptica, etc.) em outros observéveis, que ndo somente
a distribuigfo espectral de energia, como perfis de brilho (fungGes de visibilidade), perfis

de polarizacfo, imagens sintéticas, etc.

O cédigo de poeira ji é bastante geral, mas algumas adi¢Bes importantes ainda
podem ser feitas. Umas delas ¢ incluir o transporte radiativo na atmosfera estendida de
estrelas frias, onde a principal fonte de opacidade é a molécula de hidrogénio. Dessa
forma, tratar-se-iam, de forma consistente, as duas principais fontes de polarizagfo de
gigantes vermelhas: a poeira e a molécula Hs.

Por fim, seria importante a inclusdo de graos nio esféricos, alinhados pelo campo
magnético circunstelar ou galictico. Isso seria de interesse em envoltérios estelares de
objetos jovens e no ambiente circunstelar de estrelas varidveis de longo periodo.
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