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Transmissão de Diferentes Filtros Comparada com a 

Emissão de Diferentes Objetos 

    A classificação de diferentes objetos passa a ser possível pelo registro do 

comportamento da emissão em diferentes faixas de comprimento de onda. 
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Cores em Função da Classe de Luminosidade 

   Por Strand (1963) 



     Diferentes grupos estelares conhecidos teoricamente e pares de cores 

geram  padrões de comparação  distintos, mas independentes da distância. 

Diagrama Cor-Cor de Diferentes Componentes 
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     Determinando-se o tipo e a classe espectral de uma estrela pode-se saber 

sua cor real e compará-la com sua cor observada, definindo o conceito de 

excesso de cor E(B-V). 

Excesso de Cor em Termos Observacionais 

V 

B 

     Pode-se redigir E(B-V) como EB-V.  

𝑴𝑩 = 𝒎𝑩 − 𝟓 𝐥𝐨𝐠 𝑫 − 𝟓 − 𝑨𝑩 

𝑴𝑽 = 𝒎𝑽 − 𝟓 𝐥𝐨𝐠 𝑫 − 𝟓 − 𝑨𝑽 
B0 

V0 

    Fazendo a diferença de MB – MV = B0 – V0 = (B–V)0 e a identificando como a 

cor intrínseca. Podemos definir o excesso de cor como: 

𝑬 𝑩 − 𝑽 = 𝑩− 𝑽 − 𝑩− 𝑽 𝟎 

onde: 𝑬 𝑩 − 𝑽 = 𝑨𝑩 − 𝑨𝑽 



     Como as cores são independentes da distância, comparar duas cores 

para um conjunto de objetos conhecidos permite comparar resultados 

observados com os esperados. 

Diagrama Cor-Cor 
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     Observações do meio interestelar mostram que a 

razão entre absorção visual e o excesso de cor é 

praticamente constante: 

72,0
)VB(E

)BU(E






     Que em termos do excesso de cor se encontra 

empiricamente: 
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Sequência de um aglomerado 

Calibrador não avermelhado 



     Utiliza-se a técnica de “slide fitting”, em que uma curva característica 

(representativa do objeto que está sendo amostrado) e deslocada segundo a 

linha de avermelhamento observacional. 

Diagrama Cor-Cor:Aplicação 
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(B-V) vs. (U-B) color-color diagram for stars in our photometric catalog with photometric errors lower than 0.05 mag in both (B-V) and (U-B). 

The reddening vector for the normal extinction law has been plotted in the bottom of the figure. The solid line is an empirical reddening-free 

ZAMS for dwarf stars, from Schmidt-Kaler (1982). The same ZAMS (dashed lines) has been displaced along the reddening line for three 

different amounts of reddening, 0.25, 0.52, and 1.45. The approximate location of stars with spectral type O6, B5, and A0 is also indicated. 

The two crosses are used to indicate the position of WR38 and WR38a. See text for more details. 

http://www.aanda.org/articles/aa/full/2009/01/aa10800-08/aa10800-08.right.html#Schmidt1982


     Aglomerados com pouco (esquerda) e muito avermelhamento (direita). 

Exemplos Reais de  Aglomerados com Extinção 



Extinção Galáctica 

  Também conhecida como extinção de “foreground”. É uma consequência 

da luz não recebida em uma dada direção do céu seja pelo espalhamento, 

seja pela absorção. 

E(B-V) = f(l,b,d,l) 

Amôres & Lépine (2005) ou Schlegel, 

Finkbeiner & Davis (1998) ou Burstein & 

Heiles (1982). (Para filtros Específicos) 

Fitzpatrick & Massa 

(1990, 1999). (Para cada 

comprimento de Onda) 

(l,b) 
= g(l,b,d).h(l) 

l 

b 

l 

d 

b 
Centro da 

Galáxia 

No plano galáctico a extinção na banda 

visual é cerca de 1.8 mag/kpc.  

No centro galáctico pode ter extinção de 30 mag = passagem de 1 foton em 1012 no óptico 
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Extinção pelo Método de Pares 

   Classicamente, a curva de extinção interstelar é medida pela comparação 

de pares de espectros de estrelas de mesma classe espectral, uma numa 

região “clara” (ou janela) e outra com extinção por poeira ao longo da linha 

de visada. 



Extinção pelo Método de Pares 
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   Compara-se as extinções de duas estrelas para as quais se conhece, por 

meio de seus espectros, sua classe espectral, e que uma não sofre efeito de 

extinção e outra sofre. 

zeta (ζ) Ophiuchi (O0.5IV) 

mu (μ) Columbae (O0.5Vn) 

μ Col 

ζ) Oph 



Quando não se Conhece a Espectroscopia 

   Define-se o parâmetro Q, que é basicamente independente do 

avermelhamento e depende somente do tipo espectral. 
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   A linha de avermelhamento é: 

sendo que o segundo termo dessa expressão é 

desprezível, e consequência da mudança do 

avermelhamento dentro dos comprimentos de onda 

de cada filtro: 

   Definindo Q: )VB(
)VB(E

)BU(E
)BU(Q 






)VB(E72,0)BU( 

Q quase 

independe da 

classe espectral 

Pode se derivar  as classes espectrais de estrelas do 

tipo O a B9 (a partir de A0 não univoco) 



Unicidade da Relação entre Cor e o Parâmetro Q 

0,332 

Q 

(B-V)0 



Independência do Parâmetro Q com o Avermelhamento 

   Lembrando que: 

)]VB(E)VB[(
)VB(E

)BU(E
)BU(E)BU(Q 00 






   Como 

0)VB()VB()VB(E 

0)BU()BU()BU(E 

00 )VB(
)VB(E

)BU(E
)BU(Q 






0QQ 

   Assim, para estrelas que são  muito fracas para classificação espectral, 

pode-se fazer a seguinte aproximação: 

  Q332.0VB 0 



Transferência Radiativa Considerando Apenas Extinção 

  Ignorando que no caminho óptico as fontes que absorvem e espalham a 

luz podem contribuir com a luz vista na direção de propagação do feixe 

original. 

dx 

Partículas grandes: absorção neutra 

Partículas da ordem de l: espalhamento Rayleigh 

Partículas menores que  l: espalhamento de Mie 

Seção de choque: k [cm2] 

k 

𝒅𝑰𝝀 = −𝑰𝝀 ⋅ 𝒏 𝒙 𝒌𝝀𝒅𝒙  
O decrescimento do fluxo em cada 

unidade de comprimento será: 

  Assumindo n a densidade numérica de partículas: 

𝒅𝑰𝝀 = −𝑰𝝀 ⋅ 𝒅𝝉𝝀 

Definindo a profundidade óptica: 𝝉𝝀 = 𝒌𝝀 𝒏 𝒙 𝒅𝒙 =
𝒙

𝟎

𝒌𝝀𝑵(𝒙) 

𝑰𝝀 = 𝑰𝝀,𝟎𝒆
−𝝉𝝀 

Densidade 

de coluna 

d 



Modelo Para Zona de Evitação 

  Como: 𝑨𝝀 = 𝒎𝝀 −𝒎𝝀,𝟎 = −𝟐. 𝟓 log𝟏𝟎(𝑰𝝀/𝑰𝝀,𝟎) 

  Então: 𝑨𝝀 = −𝟐, 𝟓 log𝟏𝟎 𝒆 ⋅ ln 𝒆
−𝝉𝝀 𝑨𝝀 = 𝟏. 𝟎𝟖𝟔𝝉𝝀  

  Para explicar a zona de evitação pode-se utilizar a contagem de galáxias 

até um certo limite e magnitude, como feito com as estrelas. Supondo uma 

densidade uniforme de galáxias, espera-se: 

log𝑵𝟎(𝒎) = 𝟎. 𝟔𝒎 + 𝑪 

   Supondo uma geometria plano paralela para o disco galáctico, a 

dependência com a latitude galáctica b será: 

𝝉 𝒃 = 𝝉⊥𝒄𝒐𝒔𝒔𝒆𝒄(𝒃) 

   De modo que a magnitude cresceria: 

𝚫𝐦 𝐛 = 𝟏. 𝟎𝟖𝟔𝝉⊥𝒄𝒐𝒔𝒔𝒆𝒄(𝒃) 

  E com extinção o resultado observado decai com latitudes galácticas 

menores: 

log𝑵(𝒎, 𝒃) = log𝑵𝟎 𝒎 − 𝟎. 𝟔𝚫𝐦(𝐛) 

b 

𝝉𝝀 = 𝝉(𝒃) 
𝝉⊥  



Modelo Para Zona de Evitação 

  Em medidas tomando a perpendicular como referência : 

log𝑵𝟎(𝒎,𝒃) = log𝑵𝟎 𝒎,𝟗𝟎° − 𝟎. 𝟔 𝚫𝐦 𝐛 − 𝚫𝐦 𝟗𝟎°  

𝚫𝐦 𝐛 = 𝟏. 𝟖𝟔𝝉 csc 𝒃 + 𝚫𝐦 𝟗𝟎° − 𝚫𝐦 𝟗𝟎°  

𝚫𝐦 𝐛 = 𝚫𝐦 𝟗𝟎° + 𝟏. 𝟖𝟔𝝉 (csc 𝒃 − 𝟏) 

= log𝑵𝟎 𝒎,𝟗𝟎° − 𝟎. 𝟔 𝟏. 𝟖𝟔𝝉 (csc 𝒃 − 𝟏)  

log𝑵𝟎(𝒎,𝒃) = 𝑨 − 𝑩csc 𝒃  



R(l) = A(l)/E(B-V) 

Razão entre Extinção Total e Seletiva 

    É usada para transformar o excesso de cor em uma  extinção em 

magnitudes. 

 valores de RV: nuvens difusas: 3.1 

                          nuvens moleculares: 4 – 5 

  

 

 

valores altos de RV estão relacionados a ambientes com grãos maiores que o 

típico no meio interestelar (MI). 

útil para estimar extinção: A(V) 

 R(V) = A(V)/E(B-V) = RV 

Na direção dos braços espirais 

Cruzando os braços espirais 

Valores de R > 5 ou 6 são raros e discutíveis  



Determinação de R 

   Observando estrelas em aglomerados, que por estarem a uma mesma 

distância (usando distâncias espectroscópicas) tem mesmo V – MV.  Faz-se 

o ajuste de (V-MV) vs. E(B-V) e obtém-se o coeficiente angular: 

 

R = 3.2 

)VB(ERCACMV VVV 



Exemplo da Análise da Extinção Variável em  

Aglomerados Abertos 



Importância da Correção do Avermelhamento Intrínseco 



O Parâmetro R 

   Vimos então que observacionalmente a razão entre a extinção e o excesso 

de cor se mantém constante para uma dada banda fotométrica: 

 VBE

A
R V

V




sendo por definição:   VB AAVBE 

   Mas como: 
BB 086.1A  )x(NkBB 

e 
VV 086.1A  )x(NkVV 

   Então: 

     VB

V
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VV
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Com isso, ao se determinar RV, ou R em qualquer comprimento de onda. Pode-se observar o 

excesso de cor e assim determinar-se a extinção em qualquer comprimento de onda (assumindo 

que o material interestelar caracterizado por k é igual em qualquer parte) 


