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1. A Via Lactea: Introducao historica

e A Via Lactea na historia
e Modelos iniciais
e O modelo atual da Galaxia
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e Modelos iniciais

Thomas Wright
(1711-1786)

Modelo de Wright (1750)
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Sir William Herschel
(1738-1822)

Modelo de Herschel (1785)
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J. C. Kapteyn o

(1851-1922)

e ee————————————————————————————————————————————--

~17 kpc

kpc = kiloparsec = 1000 pc

Universo de Kapteyn (1920
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Universo de Kapteyn
Aglomerados globulares (H. Shapley)
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e Modelo atual
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2. Observacoes

e Observacoes oOpticas
e Espectro eletromagnético
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Via Lactea: optico

- o | ‘Nuvens de
Magalhaes
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infravermelho

Via Lactea
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e Espectro eletromagnético: radio aos raios gama
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1. Continuo em radio, frequéncia 408 MHz, comprimento de onda 73 cm.
Fonte: Elétrons de alta energia, especialmente em restos de supernovas. A
emissao é mais intensa no plano galactico (vermelho), pelos elétrons
relativisticos que giram em torno das linhas do campo magnético
interestelar (processo sincrotron). Estende-se também para latitudes
galacticas mais altas (amarelo e verde), apresentando anéis (loops) e
filamentos. Ha também emissao difusa isotropica e a presenca de fontes
discretas, geralmente extragalacticas.

2. Faixaradio, A =21 cm, frequéncia 1420 MHz. Fonte: Hidrogénio atébmico
neutro em nuvens interestelares e no gas difuso.

3. Continuo em radio, frequéncia 2.4 a 2.7 GHz. Fonte: Gas ionizado quente e
elétrons de alta energia.
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4. Regiao milimétrica, frequéncia 115 GHz. Fonte: Nuvens frias de CO
revelando a presenca de hidrogénio molecular.

5. Infravermelho distante, comprimento de onda 12 a 100 microns. Fonte:
Poeira interestelar, em particular graos aquecidos pela radiacao estelar
em regioes de formacao de estrelas.

6. Infravermelho proximo, comprimento de onda 6.8 a 10.8 microns. Fonte:
Estrelas frias e avermelhadas, moléculas complexas em nuvens
interestelares.
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7. Luz visivel, comprimento de onda 4000 a 6000 A. Fonte: estrelas
proximas, gas ionizado interestelar e nuvens escuras de poeira e gas.

8. Raios X, energias de 0.25 a 1.5 keV. Fonte: Gas quente, produto de choques
em explosdes de supernovas.

9. Raios gama, energias acima de 300 MeV. Fonte: fendbmenos de alta energia,
como pulsares e colisdes de raios cdsmicos. A emissao associada ao plano
galactico é produzida pelo gas interestelar difuso, possivelmente devida ao
decaimento de pions gerados em colisdes entre raios cosmicos e o gas

interestelar. Fontes discretas como pulsares e quasares sao também
observadas.

UTFPR — Setembro 2012 20/180




3. Componentes da Galaxia

e Estrelas

e Nebulosas

e Gas interestelar

e Poeira interestelar
e Raios cosmicos

e Campo magnético
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e Estrelas

Aglomerado aberto M7 Aglomerado globular Q Cen



Campo de radiacao
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Campo de radiacao
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e Nebulosas: Regides HlI

NEBULOSA

(‘ . pE ARION
i

l ALNILAN

MINTAKA

SAIPH

Nebulosa
de Orion
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Nebulosas de reflexao

Pleiades

Witch Head
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Nebulosas planetarias

NGC 7293 NGC 3132

NGC 6543 NGC 6853



Restos de supernovas

Nebulosa ;
do Caranguejo

.
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William Huggins (1824-1910)
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Leis de Kirchhoff
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Continuous Spectrum

Emission Line Spectrum
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Estrelas: espectro continuo com

linhas superpostas em emissao l‘ ‘ ‘ ‘ .
ou absorcao

Nebulosas: espectro com linhas

de emissao, continuo fraco ou .Ill-

Inexistente.

Galaxias: espectro superposto, I .
estrelas e gas
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06.5
BO
B6
A1l
A5
FO
F5
GO
G5
KO
K5

MO
M5

F4 metal poor
M4.5 emission
B1 emission
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HD 12993
HD 158659
HD 30584
HD 116608
HD 9547
HD 10032
BD 61 0367
HD 28099
HD 70178
HD 23524
SAQO 76803
HD 260655
Yale 1755

HD 94028

SAO 81292
HD 13256
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NGC 2346

R. Costa
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Galaxia espiral
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e 33s interestelar

Regiao n [cm_g) particulas/copo
Interior solar 7 x 1026 1 x 10%°
Agua 3 X 1022 8 x 10%4
Ar 2 x 109 6 x 102!
Fotosfera solar i % 1Y 3 x 107
Atmosfera (M5 I11) 2 x 101° 6 x 1017
Envelope circunstelar (M) 1 x 108 2 x 1010
Regiao IS densa 1 % 104 2 3 108
Regido IS difusa 10 2 x 103
Meio internuvem 0,1 20
Géas coronal /MIG 10~ * SN 107

Astrofisica do meio interestelar

W. J. Maciel, Edusp (2002)
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Lyman-a interestelar
em absorcao

Linhas interestelares
em absorcao

Maciel (2002)
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Ho em emissao na Galaxia

D. Finkbeiner
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H interestelar
linha de 21 cm

Dickey e Lockman (1990)
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Moléculas
Interestelares

Nuvens
moleculares

Formacao
De estrelas

Atomos

espécles moleculares

;CHO, CH3NHs, CH3CoH, CHsCHCN, HC5N, CgH,
'HyOCH5
CH3CO0sH, CH3C3N, C7H, Hs

'H>OH, CH3OCH3, CH3CHoCN, CH3C4H, HO-N,

CH3COCHj3, CH3C5N

HCgN

HCi 1N




CO interestelar

Dame et al. (2001) Nuvens moleculares:
Formacao de estrelas
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Nebulosa

Cabeca de Cavalo



Graos interestelares
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Graos interestelares: composicao quimica
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Graos interestelares: composicao quimica
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Graos in’gerestelares
Extincao

SMC Bar
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Poeira interestelar
IRAS/COBE

Schlegel et al. (1998)
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e Raios cosmicos

Raios cosmicos:
espectro de energia
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e Campo magneético

Local field direction Loop I centre  Local field antipode
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Zweibel & Heiles (1997)
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Galaxia: Campo magnético
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Campo magnético

M51
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Beck (2004)
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4. Estrutura galactica

e O problema das distancias
e Alinhade2lcmdoH

e Bracos espirais

e A rotacao galactica

e O centro galactico
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e O problema das distancias
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Hipparcos (1989)

p>0".001
d <1000 pc
n~ 120.000 estrelas
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e Alinhade2lcmdoH

Observacoes na linha de 21 cm do H permitem mapear a
estrutura do disco galactico em algumas direcoes com grande
precisao. Da mesma forma, regioes Hll associadas a

estrelas quentes, cujas distancias sao bem determinadas,
contribuem para o mapeamento do disco e dos bracos espirais.

Emls.sao de H na > |- ﬁ » S i
longitude de 30°, . S %ﬁ
&

onde se observa uma
velocidade maxima de
125 km/s.

Intensidade

0
= 2 ] 2 e
i B 2 ! g iR %&m

0 25 50 75 100 125 150

Velocidade (km/s)
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Flux
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® Bracos espirais

Regioes HIl

\\\'ki;.:-.--’;’f \\|\\-\]///./

Georgelin & Georgelin (1976) Russeil (2000)
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Regides HIl: Mapeamento dos bracos espirais

Os objetos jovens
dos bracos de
Sagittarius, Orion
e Perseus ainda
nao tiveram
tempo de se
afastar dos locais
de nascimento.
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Apesar das dificuldades
observacionais e das
discrepancias entre os
dados em radio e
opticos, a estrutura do
disco e dos bracos
espirais é
razoavelmente bem
delineada.
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300
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Os bracos espirais podem ser evidenciados
opticamente, por associacdes de estrelas brihantes,
regioes HIl e supergigantes, e em radio, na linha de
21 cm do H e linhas do CO. Como as estrelas
brilhantes sao geralmente muito jovens, com idades
abaixo de 10 milhdes de anos, esta regiao do disco
pode ser caracterizada como de populacao |, ou
populacao | jovem.

UTFPR — Setembro 2012 62/180




A existéncia dos bracos espirais como entidades fisicas
coloca alguns problemas, pois eles deveriam ser
destruidos ou enrolados pela rotacao galactica
diferencial, o que obviamente nao ocorre.
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Com base nas velocidades observadas, a escala de
tempo dos bracos deveria ser da ordem de 108 anos,
muito menor que a idade da Galaxia, que é de 10
bilhdoes de anos. Portanto, ou existe um mecanismo
capaz de compensar o efeito da rotacao galactica, ou os
bracos sao equivalentes a zonas de compressao de
ondas estacionarias em um sistema de referéncia em
rotacao.

No estudo tedrico da formacao dos bracos espirais devem

ser consideradas as forcas gravitacionais, hidrodinamicas e
hidromagnéticas que atuam sobre o gas.
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Este estudo ainda nao € uma realidade, mas a teoria das
ondas de densidade, proposta nos anos 1960, parece resolver
boa parte dos problemas associados aos bracos espirais.

Na teoria das ondas de densidade, os maximos de densidade,
ou “cristas” da onda, giram em torno do centro galactico com
uma velocidade angular essencialmente constante, diferente
da velocidade angular da matéria, que depende da rotacao
diferencial e varia com a distancia ao centro da Galaxia.

Nas partes internas a matéria gira mais rapidamente do que a
onda, o inverso ocorrendo nas regidoes mais externas. A
concentracao de matéria nos bracos é devida a aproximacao
periodica de diferentes partes da Galaxia durante seu
movimento.
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e A rotacao galactica

A velocidade de uma

estrela com relacao ao

Sol, ou velocidade espacial BN
v,, pode ser decomposta
em duas componentes, a
velocidade radial v, e a
velocidade tangencial v,

a primeira na direcao da
linha de visada e a
segunda contida no plano
do céu

Sun
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A velocidade radial
pode ser medida com
grande precisao pelo
efeito Doppler
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Sun
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Velocidade radial — efeito Doppler
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d - :
A velocidade tangencial S
(ou 0 movimento proprio) S
é muito mais dificil de ,

determinar, e sO pode ser
medida em objetos
relativamente proximos.

Sun
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LSR — Local Standard of Rest

Padrao Local de Repouso
Definido a partir dos movimentos das estrelas na
vizinhanca solar (d ~ 100 pc)

Vhel VLSR

Terra Sol LSR
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Movimentos das estrelas na Galaxia

Diferencas entre
0S movimentos
no disco fino,
disco espesso,
halo e bojo
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Prograde
Retrograde ogbit

orhit

ol Oscillation

S~ —_ through
- N midplane

Orbit around galaxy’s centet

No disco, o movimento de rotacao pode ser caracterizado
pela curva de rotacdo galdctica. A velocidade na direcdo z,
perpendicular ao disco, € pequena. No halo ocorre o inverso,
e a velocidade na direcao z é geralmente dominante.

UTFPR — Setembro 2012 72/180




A forma plana da Galaxia sugere uma rotacao. As
Orbitas das estrelas sao determinadas pela
distribuicao das massas. A rotacao galactica foi
descoberta em 1923 por Charlier, e as primeiras

analises foram feitas por Oort e Lindblad, na
década de 1920.

A rotacao galactica é expressa pela curva de
rotacao, um grafico da velocidade linear de rotacao

® em funcao da distancia ao centro galactico R,
projetada no plano.
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Dois métodos podem ser geralmente usados para
a obtencao da curva de rotacao:

1 - Observacoes opticas dos movimentos das estrelas
e regioes Hll, limitadas a alguns kpc devido a absorcao
Interestelar.

2 - Observacoes da linha de 21 cm do H, que fornecem
a curva de rotacao nas regioes internas da Galaxia.

As equacoes da rotacao galactica podem
ser consideravelmente simplificadas no
caso de objetos proximos ao Sol. A analise
pioneira deste problema foi feita por Jan
Oort em 1927.
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Supondo que a massa da Galaxia esta concentrada na regiao interna,
a velocidade de rotacao deveria diminuir com o aumento da distancia
ao centro, na forma v oc R'Y2, ou seja, as dérbitas deveriam ser
keplerianas. Isto nao acontece.
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Observada

N e

A velocidade do Sol é de cerca de
220 quilémetros por segundo

Adiferenga é devido a
contribuicao da matéria escura

A velocidade do Sol deveria ser de
apenas 160 quilémetros por segundo

Apenas matéria visivel
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A diferenca no comportamento da curva de rotacao com relacao a
curva kepleriana deve-se provavelmente a existéncia de matéria
escura, nao luminosa, mas que exerce um efeito gravitacional.
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A curva de rotacao observada é consistente com uma rotacao
rigida nas regioes internas da Galaxia, onde ® é crescente com
a distancia R.

O fato da curva de rotacao ser aproximadamente constante
além do circulo solar pode ter uma interpretacao, além de
descartar a hipotese de rotacao kepleriana.

A explicacao mais aceita para uma curva de rotacao plana seria
a existéncia de matéria nao luminosa (dark matter), como a
matéria escura fria (cold dark matter). Nesse caso, para regioes
mais distantes do circulo solar, a matéria luminosa que constitui
as estrelas seria uma pequena fracao da massa total da Galaxia.
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Ao contrario de outras galaxias, como M31, o bojo
de nossa Galaxia nao pode ser observado com
muitos detalhes, devido a extincao interestelar. Em
imagens profundas pode ser visto que na regiao
central da Galaxia ha uma grande concentracao de
estrelas, muito maior do que na vizinhanca solar.

Proximo ao centro, a densidade das estrelas alcanca
cerca de 10° estrelas por parsec cubico, de modo que
sua separacao meédia € muito menor do que na
vizinhanca solar. Este fendmeno é também observado
em outras galaxias, e esta relacionado ao processo de
sua formacao.
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Como observado por
Baade em M31, ha um
grande numero de estrelas
frias e avermelhadas,
levando a uma emissao
significativa na regiao

infravermelha do espectro.

Na regiao central pode ser
observada uma intensa
fonte radio, Sagittarius A,
como visto na figura.
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As velocidades de rotacao no anel interno desta
fonte sugerem que o objeto responsavel pela
emissao é um objeto compacto, com uma massa da
ordem de 10° M. Assim como em outras galaxias,
acredita-se que nossa Galaxia contenha em seu
interior um buraco negro supermassivo. Outras
evidéncias recentes tém sido obtidas nesse sentido,
tanto do ponto de vista cinematico com em termos
de emissao de energia.
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5. Populacoes estelares

e Populacdes estelares
e Composicao quimica
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e Populacoes estelares

O conceito de populacoes

estelares foi desenvolvido por |
Walter Baade na década de 1940, |
a partir de observacdes da galaxia
de Andromeda, M31.

Baade notou que as estrelas mais [
jovens, azuladas, estavam
concentradas no disco da galaxia

e nos bracos espirais,
engquanto que as estrelas mais avermelhadas e velhas estavam
localizadas na regiao central, ou bojo da galaxia.
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Segundo Baade, os objetos se distribuiam em duas
populacaoes, a populacao |, composta de objetos
mais jovens, localizados no disco da galaxia, e a
populacao Il, contendo estrelas mais velhas,
localizadas principalmente no bojo e halo. Com o
trabalho pioneiro de Baade (1944) sobre a
composicao estalar de M31 foi introduzido o
conceito de populacoes estelares, segundo o qual
objetos com caracteristicas diferentes ocupam
regioes diferentes das galaxias.
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Este conceito foi desenvolvido e aplicado também a
nossa Galaxia. Os critérios iniciais de separacao das
populacoes estelares sao basicamente sua localizacao,
cor e idade. Atualmente, o conceito de populacao é
mais detalhado, e diversos critérios sao usados para
separar os diferentes objetos. Esses critérios estao
relacionados com a formacao e evolucao das galaxias.
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Para a nossa Galaxia, os objetos de Populacao |, como as
estrelas azuis, sao objetos jovens, enriquecidos em
elementos pesados (geralmente chamados de "metais"),
proximos ao plano galactico, em movimento de rotacao com
baixas dispersoes de velocidades. Em contraposicao, os
objetos mais velhos, avermelhados, pobres em metais e
mais distantes do plano galactico, com orbitas mais
excéntricas, seriam tipicamente de Populacao Il.

Vemos que os principais critérios de classificacao utilizados
na definicao das populacoes estelares sao:

® idade

® composicao quimica

e distribuicao espacial

® natureza das orbitas

® caracteristicas cinematicas
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Esses conceitos foram ainda mais refinados, para
incluir 5 tipos diferentes de populacoes:

Populacao | extrema (exemplo: regioes Hll)

Populacao | velha (Sol)

Populacao disco (nebulosas planetarias de tipo Il)
Populacao Il intermediaria (estrelas de alta velocidade)
Populacao Il halo (aglomerados globulares).

Essas populacdes apresentam um aumento
progressivo da distancia em relacao ao plano galactico,
da dispersao de velocidades, da idade, e um
decréscimo da abundancia média de metais, além de
diferencas na elipticidade das orbitas.
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Populacao I: objetos mais jovens, mais ricos em
elementos pesados, com movimentos
caracterzados pela rotacao galactica e orbitas
guase circulares.

Populacao II: objetos mais velhos, mais pobres
em elementos pesados, com movimentos
caracterizados pela componente perpendicular
ao plano da Galaxia e orbitas fortemente
alongadas.
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Podemos associar as populacoes estelares da
Galaxia com as 4 regides que a compoem:

Por exemplo, usando como indicador de
metalicidade o indice [Fe/H], que mede
essencialmente a abundancia de metais, temos:

Disco fino: [Fe/H] > -0.6

Disco espesso: -1 < [Fe/H] < -0.6
Bojo: -1.5 < [Fe/H] < 1.0

Halo: [Fe/H] < -1
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e Composicao quimica

A abundancia média dos principais elementos
guimicos no Sistema Solar € bem conhecida, a partir
de medidas da fotosfera solar, vento solar, camadas
mais externas do Sol e de meteoritos. As abundancias
cotumam ser medidas na forma:

e(X) = log(nx/nyg) + 12

onde n,/n, é a relacdao entre as abundancias do
elemento x e do hidrogénio por numero de atomos,
ou seja, n, € o numero de atomos do elemento x por
centimetro cubico.
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— a abundancia do H é igual a 12

— a abundancia do hélio é igual a 10.99, ou seja,
cerca de 10% da abundancia do H

— a do oxigénio é igual a 8.87, de modo que

no/ny = 1088712 = 10-31=7.4 x 104 = 1/1350

A tabela a seguir mostra as abundancias dos
principais elementos, medidas na fotosfera solar e em
meteoritos. Em alguns casos, dados entre colchetes,
os dados vém de outras fontes, como as camadas
mais externas do Sol e do Vento Solar.
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H

He

fotosfera

12.00

10.99 + 0.035

1.16 + 0.10
1.15 + 0.10
(2.6 £ 0.3)
8.55 + 0.05
7.97 + 0.07
8.87 +0.07
[4.56 =+ 0.3]

[8.08 =+ 0.06]
6.33 +0.03

7.08 = 0.05
47 + 0.07
+ (0.05

.l
i
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i-(ill

!"l 3 ()3

i
i.

;_'EJ.»._F}J 2 {},ll_}]

5.124 0.13
6.36 = 0.02
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20
5.45 £ (0.04)
33

J

meteoritos

3.31 == 0.04

42 £+ 0.04

2.79 £ 0.05

1.48 + 0.06

5.32 4= 0.02
.98 = 0.01
5.49 + 0.01
.06 £ 0.01

9.03 £ 0.04

7.20 £ 0.04
5.28 = 0.06

5.13 = 0.02

6.

30+ 0.01

medidas mais recentes
mostram que

alguns elementos tém
abundancias um

pouco menores do que os
valores da

tabela, como o oxigénio:
e(0) = 8.7.

95/180



UTFPR — Setembro 2012

ABUNDANCIAS COSMICAS

relative abundance (atoms per hydrogen atom)

10772

1074

10°°

1078

10~ 10

Py

107

hydrogen

helium

carbon
oxygen
neon
magnesium
silicon , argon
sulfur,/” | calcium
iron

nickel

nitrogen

boron

beryllium
lithiurm

10 20 30 40 50
atomic number (number of protons)

96/180



As incertezas tipicas sao da ordem de 0.1 dex, sendo
geralmente mais altas para os dados fotosféricos do
gue nos meteoritos. Nos melhores casos, as
incertezas sao de cerca de 0.04 dex, ou 10%
aproximadamente. Os dados entre parénteses sao
mais incertos. Essas abundancias sao as vezes
chamadas abundancias cosmicas, ou ainda
abundancias solares, e correspondem a estimativas
para todo o Sistema Solar. Provavelmente um nome
mais correto seria abundancas padrao. Ao longo dos
anos, pode-se notar uma certa convergéncia entre as
abundancias medidas no Sol e nos meteoritos.
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Os dados da tabela sao uteis para comparar modelos
de estrelas com diferentes idades ou metalicidades.

Em particular, sao geralmente determinados para
esses modelos as fracoes de massa X, Y e Z dos
elementos H, He e elementos pesados,
respectivamente. A fracao X pode ser escrita:

NH MH

X =
NHMHE + NHe MEe + Y MMy

Onde a soma refere-se aos elementos com numero
atomico Z > 2 ou numero de massa A > 4. Esta
expressao pode ser escrita:
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1
X =
I+ 4(npe/nyg) + Y A; (n;/ng)

Com expressoes semelhantes para Y e Z:

_ 4(711{@/71}1)
I+ 4(npe/nu) + > Ai (ni/nu)

_ Y A; (ni/ng)
I+ 4(nye/ng) + > Ai (ni/nu)

De modo que

Y

X+Y+27Z=1
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Com os dados da tabela, obtemos:

X=0.706
Y=0.276
/Z=0.017

com Z/X = 0.024. Podemos notar ainda que os
elementos C, N, e O correspondem a cerca de 70% da
metalicidade do Sol. O valor Z =0.02 costuma ser
usado como o valor de referéncia para a metalicidade
sola, embora medidas mais recentes indiquem
metalicidades um pouco mais baixas que este valor.
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Podemos medir a metalicidade das estrelas com
relacao a metalicidade solar. O principal indicador de
metalicidade nas estrelas € a abundancia de Fe. Da
tabela anterior, vemos que

e(Fe)o = log(npe/ng)+12 = 7.50

Podemos entao definir a metalicidade de uma estrela
pela relacao

Fe/H| =log(npe/ng) —log(npe/nm)e
= log(Fe/H) — log(Fe/H) 4
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Ou seja,

Portanto, um objeto com [Fe/H] = 0 tem ¢(Fe) = 7.5,
ou seja, sua metalicidade é solar, enquanto que uma
estrela com [Fe/H] =-1.0 tem g(Fe) = 6.5, isto é, sua
metalicidade é 10 vezes menor que a do Sol.
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Distribuicao de metalicidades

A distribuicao de metalicidades das estrelas anas G da
vizinhanca solar é relativamente bem conhecida,
sendo um dos principais vinculos dos modelos de
evolucao quimica da Galaxia. Estas estrelas tém
massas menores ou da ordem da massa solar, e seus
tempos de vida sao altos, da ordem ou maiores que a
idade da Galaxia. Portanto, todas as estrelas desse
tipo ja nascidas ainda nao completaram seus estagios
evolutivos, de modo que sua distribuicao de
metalicidades reflete fielmente a evolucao quimica da
Galaxia desde sua formacao.
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As distribuicoes de metalicidades na Galaxia mostram
gue existem diferencas importantes entre as estrelas
do disco galactico, halo galactico, e do bojo.

Para o halo, a principal diferenca com relacao ao disco
esta no fato de que o maximo da distribuicao esta
bastante deslocado para metalicidades mais baixas,
cerca de [Fe/H] =-1.8 na posicao do Sol, em
comparacao ao valor [Fe/H] =-0.2 para o disco. Para o
bojo, a distribuicao obtida é bastante larga, com um
intervalo de metalicidades de -1.3 < [Fe/H] < 0.5.
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Relacao idade-metalicidade

Evolugdo : gas e estrelas

O enriguecimento do meio interestelar com os produtos da
nucleossintese estelar sugere que a metalicidade média da
Galaxia deve aumentar com o tempo, produzindo uma relacao
entre a idade e a metalicidade dos objetos galacticos.
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A relacao idade-metalicidade pode ser obtida a partir da
observacao de grandes amostras de estrelas, para as quais sao
medidas as abundancias por métodos fotométricos ou
espectroscopicos, e determinadas as idades, por meio de
isdcronas ou outro método equivalente.
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A relacao idade-metalicidade mostrada é valida para a
vizinhanca solar e possivelmente para o disco fino.
Para outras regides, como as regides mais externas do
disco e para o halo, ha evidéncias de variacdes nesta
relacao, mas nao esta claro ser essas variacoes sao
significativamente maiores do que a dispersao
observada na vizinhanca solar. Além disso, ha uma
controvérsia com relacao a dispersao real dos
resultados, que pode variar de 0.15 a 0.40 dex,
segundo a fonte escolhida.
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Abundancias e cinematica
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Abundancias relativas: elementos alfa

O ferro é produzido essencialmente nas supernovas
de tipo la, formadas por estrelas menos massivas,
com tempos de evolucdao mais longos, t =3 x 107 a
10%° anos.

Em contraposicao, elementos como o oxigénio sao
produzidos principalmente por supernovas de tipo Il,
que sao formadas por estrelas massivas, com tempos
de evolucdo relativamente curtos t = 10° a 107 anos.
O oxigénio e outros elementos sao chamados
elementos o, por serem produzidos pela captura de
nucleos de He, ou particulas a..

UTFPR — Setembro 2012 110/180




A diferenca na formacao de oxigénio e ferro implica
um atraso na producao do Fe, de modo que a razao
[o./Fe] deve ser maior nas épocas iniciais da Galaxia,
quando a metalicidade medida pelo indice [Fe/H] era
menor, podendo entao ser usada como um relogio
cosmico. A relacao entre a abundancia dos elementos

oL e 0 oxigénio fornece um vinculo importante para os
modelos de evolucao quimica.

UTFPR — Setembro 2012 111/180




A figura abaixo mostra de maneira esquematica a
variacao das razoes de abundancia [O/Fe] x [Fe/H],
bem como o efeito de diferentes escalas de tempo de
formacao estelar sobre esta relacao. As curvas
mostradas referem-se a vizinhanca solar e disco
galactico, o bojo galactico e as Nuvens de Magalhaes.
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Podemos concluir que as abundancias de [O/Fe] para
as regioes mais pobres em metais da Galaxia, sao de
[O/Fe] = 0.5 dex aproximadamente, com um plateau
em baixas metalicidades. Esta interpretacao nao €
consenso, entretanto, havendo sugestdoes de uma
variacao menos pronunciada em baixas
metalicidades.

Admitindo que a formacao estelar no bojo ocorreu
mais rapidamente que na vizinhanca solar, a razao
[O/Fe] permanece alta para metalicidades mais
altas, acima da metalicidade solar. Para as Nuvens
de Magalhaes, com uma formacao estelar mais
lenta, ocorre o inverso.
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Distribuicao radial de abundancias

Variacoes radiais de abundancias de diversos
elementos pesados, em especial das razdes O/H ou
[Fe/H] sdo observadas no disco galactico e em muitas
galaxias espirais, constituindo os gradientes de
abundancias. No disco galactico, exemplos de
gradientes sao observados em regioes Hll, nebulosas
planetarias, estrelas quentes, cefeidas e outros
objetos. Os gradientes podem ser caractetizados por
um grafico da abundancia em funcao da distancia R
ao centro galactico, medida sobre o plano.
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Os gradientes sao negativos, isto €, as abundancias
decrescem a medida que nos afastamos da regiao do
centro galactico.

Gradientes semelhantes sao observados para outros
elementos, como S/H, Ne/H, Ar/H em nebulosas e
[Fe/H] e outros elementos em estrelas. Razoes como
He/H, N/H e C/H sao mais dificeis de analisar, pois
essas razoes sao afetadas pela evolucao estelar em
estrelas de massa intermediaria que produzem as
nebulosas planetarias.
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Os gradientes mais bem determinados na Galaxia sao
aqueles medidos em estrelas cefeidas. Nesse caso, as
abundancias sao muito precisas e as distancias,
necessarias para obter a distancia galactocéntrica R,
estao entre as melhores que podemos medir.

d[Fe/H]/dR = —0.054 dex/kpc

)
Seof . “%,
ki—" [ L ] .~ -\_ﬁ.._hﬂ—\.““h‘

R (kpc)
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As medidas de gradientes em cefeidas sao tao precisas
gue é possivel determinar variacoes espaciais dos
gradientes, isto €, determinar as regioes do disco em
gue o gradiente varia. As variacoes temporais sao
também importantes, embora sejam mais dificeis de
determinar.

A 6 8 10 12 14 16
R, kpc
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Em galaxias espirais
externas, gradientes
radiais sao também
observados.
Aparentemente, somente
as galaxias com barras
tém gradientes mais
achatados, de modo que
a existéncia dessas barras
possivelemente anula : __
qualquer gradiente pré- | *
existente. -
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Razao de enriquecimento entre He e elementos pesados

Com a evolucao galactica, a abundancia de He deve aumentar,
devido aos processos de nucleossintese nas estrelas. O mesmo
ocorre com os elementos pesados, como o oxigénio e o
nitrogénio, ou, genericamente, os elementos pesados
caracterizados pela metalicidade Z. Portanto, a relacao entre as
abundancias de He e dos elementos pesados pode ser um
vinculo importante para os modelos de evolucao quimica, uma
vez que esta relacao é definida pela evolucao galactica.

Esta relacao pode ser determinada colocando a abundancia de
He por massa, Y, em funcao da abundancia de oxigénio,
nitrogénio, ou dos elementos pesados em geral. No caso mais
simples, podemos admitir uma relacao linear entre Y e Z, por
exemplo, da qual pode-se estimar a razao AY/AZ.
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Com este método pode-se também determinar a abundancia
pre-galactica de He, Y,, simplesmente extrapolando a relagao
Y(Z) obtida para Z = 0. Este método tem sido usado com
sucesso, particularmente quando sao considerados objetos
com baixas metalicidades, o que torna a extrapolacao mais
segura. O parametro Y, € um parametro fundamental, nao
apenas da evolucao galactica, mas também da nucleossintese
primordial.

Para a determinacao da abundancia primordial de He, sao
especialmente importantes os objetos com metalicidade muito
baixa, cerca de 10 a 100 vezes menores que a do Sol. Exemplos
desses objetos sao algumas regides HIl e galaxias irregulares
anas, conhecidas como BCG (Blue Compact Galaxies).
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6. Galaxias: tipos morfologicos

e Galaxias espirais
e Galaxias irregulares
e Galaxias elipticas
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e Galaxias espirais
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NGC 891 NGC 628
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e Galaxias elipticas
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7. Aglomerados de galaxias

e Grupo Local
e “Novas galaxias”
e Aglomerados de galaxias
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e Grupo Local
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* “Novas galaxias”

Galaxia em Sagittarius Galaxia em Canis Major
(1994) (2004)
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8. Formacao e evolucao de galaxias

e Introducao

e Formacao da Galaxia

e Aspectos dinamicos

e O trabalho de Eggen et al. (1962)

e Novos modelos: infall

e Vinculos dos modelos de evolucao quimica
e Evolucao de galaxias: evolucao quimica
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e Introducao

O estudo da formacao e evolucao da Galaxia comeca
pelas consideracoes sobre a formacao do Universo,
uma vez que apos o Big Bang iniciou-se um
resfriamento geral a medida que o Universo se
expandia.

Estruturas comecaram a ser formadas a partir de nao
homogeneidades pré-existentes, uma das quais
tornou-se a Via Lactea.
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As escalas de tempo envolvidas na formacao da
Galaxia ajustam-se as previsdoes do Big Bang. De
acordo com o modelo padrao, o Universo teve uma
era inicial denominada era de radiacao, que durou
aproximadamente 103-10% anos apds o Big Bang.

Em seguida, a matéria passou a dominar a
constituicao do Universo, situacao que ainda
prevalece. A formacao das galaxias foi iniciada em
época mais recente, quando a idade do Universo
era proxima de 10'° anos.
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Adotando um valor da ordem de 1-2 x 10'° anos
para a idade do Universo, vemos que a formacao
da Galaxia deve ter sido iniciada ha cerca de 10%°
anos. Os objetos de populacao Il do halo, como os
aglomerados globulares, foram os primeiros a
serem formados, com idades tipicamente da
ordem de 6 x 10° anos.

E possivel que uma gerac3o anterior de estrelas,

ditas de populacao lll, tenha sido formada, embora
nao existam provas claras de sua existéncia.
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Em seguida, foram formados os objetos do bojo,
com idades semelhantes aos do halo. Finalmente
ocorreu a formacao do disco, em uma escala de
tempo da ordem do tempo de queda livre, cerca de
3 x 108 anos. A concentracao do disco em direcao ao
nucleo foi impedida pelo movimento de rotacao
associado a nebulosa pré-galactica.

A formacao de estrelas no disco ocorre até hoje, e
nesta regiao podemos observar objetos com idades
diferentes. Por exemplo, observamos aglomerados
galacticos com idades de 2 x 10° anos ndo muito
distantes do Sol, cuja idade é de 4.5 x 10° anos.
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As diferencas na composicao quimica das
populacoes estelares ajustam-se também a este
esquema. No modelo padrao, foram inicialmente
formados os elementos leves D, 3He, “He, e “Li. Os
elementos mais pesados, como C, N, O, etc., tiveram
sua origem no interior das estrelas, muito tempo
apos o Big Bang.

A determinacao das abundancias atuais dos
elementos leves €, portanto, extremamente
importante para caracterizar o modelo padrao, além
dos processos posteriores de evolucao galactica.
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Portanto, os elementos mais pesados, como C, N, O,
etc., tiveram sua origem no interior das estrelas,
muito tempo apos o Big Bang. Esses elementos so
comecaram a ser sintetizados apos a formacao da
primeira geracao de estrelas. Em consequéncia, os
objetos mais velhos do halo, de populacao Il, devem
ter baixo teor de elementos pesados, o que é
confirmado pelas observacoes.

A medida que a evolucdo se processa, o gas
enriquecido é devolvido ao meio interestelar pelas
supernovas, nebulosas planetarias, etc., de modo
gue os objetos mais jovens tém maior abundancia
de elementos pesados.
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e Formacao da Galaxia

AGLOMERADOS GLOBULARES

Modelos de formacao galactica devem ser capazes
de explicar as populacoes diferentes do halo, bojo e
disco galacticos. O conceito de populacoes estelares
é consistente com um colapso inicial rapido na
Galaxia, quando foi formada a componente
esferoidal do halo e a condensacao central do bojo.
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Como as estrelas formam-se a partir do gas interestelar, pode-
se concluir que a formacao estelar no halo é atualmente
limitada pela escassez de gas e poeira naquela regiao.

Dotada de um movimento de rotacao, a nebulosa pregalactica
sofreu um segundo colapso em direcao ao plano galactico,
dando origem ao disco, com suas populacdes mais jovens, e
explicando portanto as diferencas na distribuicao espacial e
metalicidade observadas entre o halo e o disco.

Apos a formacao do disco, perturbacoes de origem

gravitacional, possivelmente complicadas por efeitos
magnéticos, deram origem a estrutura espiral.
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Rotation

As estrelas do halo tém altas e

Thick-disk

dispersdes de velocidades e sao
pobres em metais por um fator
da ordem de 10 ou superior em
relacao ao Sol.

Desde o trabalho classico de Eggen et al. (1962), este
fato tem sido interpretado como evidéncia de que o halo
se formou antes que o enriquecimento pelas mortes das
estrelas massivas tivesse ocorrido. Entretanto, esse
cenario monolitico para a formacao da Galaxia nao
consegue explicar algumas observacdes mais recentes,
tendo sido bastante modificado nos ultimos 50 anos.
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Um aspecto importante da formacao da Galaxia, que
distingue os modelos atuais dos modelos monoliticos
iniciais, refere-se aos processos de infall, ou queda de
matéria provinda de outras regides, como o halo e de
regioes extragalacticas.

Nossa Galaxia faz parte de um sistema chamado Grupo
Local de galaxias, contendo cerca de 40 galaxias de
diferentes tipos. Parte do material dessas galaxias pode
interagir com o gas de nossa Galaxia, afetando os
processos de formacao estelar.
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Diversas outras estruturas sao conhecidas na vizinhanca
de nossa Galaxia, como a Corrente de Magalhaes que
liga a Via Lactea com as Nuvens de Magalhaes.

Provavelmente as primeiras evidéncias observacionais
da queda de matéria sao as relacionadas com as Nuvens
de Alta Velocidade, observadas a grandes alturas com
relacao ao disco, onde em principio nao deveriamos
esperar encontrar objetos jovens, em virtude da
auséncia de gas interestelar.
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e Aspectos dinamicos

A distincao fundamental entre a formacao de
esferoides e de sistemas com discos esta nas escalas
de tempo para a formacao de estrelas e colapso em
direcao ao disco. Durante o colapso gravitacional, se
o tempo para formacao de estrelas for superior ao
tempo de colapso, nao serao formadas estrelas.

Se o tempo de colapso for mais lento, ha formacao de
estrelas nesta fase. Nao ha dissipacao de energia e
forma-se um esferdide, como o halo e o bojo.
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e O trabalho de Eggen et al. (1962)

Eggen, Lynden-Bell e Sandage em 1962 analisaram as
velocidades de estrelas anas e compararam algumas
caracteristicas de suas orbitas, como as excentricidades
e a quantidade de movimento angular, com parametros
relacionados com a metalicidade estelar.

As abundancias quimicas ainda nao eram determinadas
com precisao, mas sabia-se que a metalicidade era
inversamente correlacionada com o excesso de
ultravioleta, isto €, quanto menor a abundancia dos
metais, maior seria o excesso de radiacao ultravioleta,
medida pelo parametro 6(U — B).
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Nesse trabalho, foi
mostrado que as estrelas
com maiores excessos de
ultravioleta (ou menor
abundancia de metais)
tinham orbitas mais
elipticas, com maiores
excentricidades. Em

contraposicao, as estrelas

com pouco ou nenhum

excesso de ultravioleta (ou

maior metalicidade)
moviam-se em Orbitas
qguase circulares.
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100
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Com este trabalho foram lancados os fundamentos para a
divisao das estrelas em diferentes populacoes, com
implicacdes sobre a formacao da Galaxia: suas estrelas mais
velhas devem ter sido formadas a partir de um gas caindo em
direcao ao centro, colapsando a partir do halo sobre o plano,
em uma escala de tempo curta, da ordem de 108 a 10° anos.

Eggen e colaboradores mostraram, pela primeira vez, que
existem correlacoes claras entre a composicao quimica de
estrelas individuais, a excentricidade de suas orbitas galacticas,
sua quantidade de movimento angular, a altura que podem
alcancar acima do plano galactico, a velocidade perpendicular
ao plano e a idade das estrelas.
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Apesar do modelo de Eggen et al. ser suficiente para
explicar em linhas gerais a formacao da Galaxia,
diversos aspectos examinados posteriormente
mostraram que a formacao do nosso sistema estelar
deve ter sido mais complexa. Por exemplo, a visao
tradicional de um bojo velho e rico em metais esta
sendo alterada, com indicacdes de uma formacao
estelar mais recente. Da mesma forma, a origem dos
discos fino e espesso nao esta contemplada no modelo
classico de Eggen e colaboradores, necessitando uma
abordagem mais abrangente.
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e Novos modelos: infall

Além do modelo classico de Eggen, também
denominado modelo de caixa fechada (closed box), ha
o modelo alternativo de captura de fragmentos de
Searle e Zinn, bem como muitos outros modelos mais
recentes, geralmente postulando a presenca de
episodios de queda de matéria para formar
inicialmente as populacdes do halo e do bojo, e em
seguida as populacdes do disco.
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Um dos modelos mais populares atualmente é o
modelo de duplo infall de Chiappini et al., proposto

em 1997. Como ilustrado abaixo, neste modelo o
primeiro processo de queda de matéria forma o halo e
o bojo, e o segundo forma o disco, com uma queda
continua de gas.

Inner halo and bulge form Inner disk forms Disk grows via continual infall

“ - Inner disk of
‘and stars
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o TR External '{
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A relacdo entre as abundéancias de [O/Fe] em funcao de [Fe/H]
pode ser entendida cosiderando que, para baixas metalicidades,
ou objetos mais velhos, a razao [O/Fe] é essencialmente
constante, enquanto que para metalicidades mais altas,
proximas do valor solar [Fe/H] = 0, a razao [O/Fe] decresce.
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Na parte a esquerda do diagrama, a contribuicao das
supernovas para formacao do oxigénio aumenta sua
abundancia, enquanto a metalicidade média aumenta,
de modo que a razao entre as duas permanece
essencialmente constante.

Na parte a direita do diagrama, entram em acao as
estrelas menos massivas que explodem como
supernovas de tipo la e produzem a maior parte do Fe,
fazendo decrescer a razao entre oxigénio e ferro
enquanto a metalicidade [Fe/H] segue aumentando,
ou seja, nesta parte a ordenada decresce enquanto a
metalicidade continua a aumentar.
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Em outras palavras, o atraso na producao do ferro
pelas estrelas menos massivas, basicamente
supernovas de tipo la, é responsavel pelo
comportamento da relacao entre as abundancias. A
parte a esquerda coincide com as abundancias do halo
e disco espesso, enquanto que a parte a direita
constitui o disco fino, onde se localiza o Sistema Solar.

Atualmente muitos outros elementos o podem ser
observados, e diagramas semelhantes ao da razao
[O/Fe] podem ser obtidos e comparados com as
previsoes dos modelos teoricos.
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e Vinculos dos modelos de evolucao quimica

Para a construcao de modelos de evolucao
galactica sao necessarios vinculos observacionais,
ou seja, condicoes que devem ser satisfeitas pelos
modelos e que sao utilizadas para definir os
parametros livres desses modelos. A seguir estao
citados os principais vinculos atualmente utilizados
para os modelos de evolucao quimica da nossa

Galaxia.
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Vinculos dos modelos de evolucao quimica:

Abundancias no Sistema Solar

Relacao idade-metalicidade
Distribuicdes de metalicidade
Abundancias relativas — elementos alfa
Distribuicdes radiais de metalicidade
Taxa de formacao estelar

Fracao de gas atual (1 ~0.05a0.20)
Taxas de supernovas e outras estrelas
Razao de enriquecimento entre He e Z
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e Evolucao de galaxias: evolucao quimica

A evolucao da Galaxia compreende a evolucao
dinamica e a evolucao quimica. Para as galaxias mais
distantes, podemos também considerar a evolucao
das propriedades fotométricas, as quais devem ser,
em principio, relacionadas com a evolucao das
propriedades fisicas dessas galaxias.

Estes trés aspectos estao correlacionados, e ocorrem

simultaneamente em um dado objeto, embora
costumem ser estudados de maneira independente.
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Em particular, a evolucao quimica da Galaxia
estuda a composicao quimica das estrelas, gas, etc.
em funcao do tempo. Isto é feito em termos da
producao dos elementos quimicos pelas estrelas e
do processo de ejecao e mistura dos elementos no
meio interestelar.

Seus objetivos incluem o estudo das distribuicoes
de abundancias dos elementos, variacoes da
metalicidade com a idade e posicao, variacoes das
abundancias relativas dos diversos elementos
pesados, etc.
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Um esquema da
evolucao quimica da
Galaxia esta mostrado na
figura ao lado. Note-se o
Big Bang, onde ocorreu a
nucleossintese
primordial, e a posterior
formacao da Galaxia, em
particular do halo e do
disco em épocas
diferentes.
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Do ponto de vista da evolucao quimica, estamos
particularmente interessados na circulacao de
matéria entre o gas e as estrelas. A partir do meio
interestelar sao formadas as estrelas, sob uma
certa funcao de massa inicial (IMF) e segundo uma
taxa de formacao estelar (SFR).

Essas estrelas evoluem, produzem novos
elementos pela nucleossintese estelar, sofrem
perda de massa e finalmente devolvem o material
ao meio interestelar, a menos dos remanescentes
inertes. Neste processo, o gas tem sua composicao
alterada ao longo do tempo, o que constitui a
evolucao quimica da Galaxia.
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Os modelos mais simples de evolucao quimica sao
analiticos, como o chamado “modelo simples”, os
“modelos de caixa fechada” e outros. Esses modelos
tém o mérito de definir os espacos de parametros
com base em principios fisicos simples, mas sao
muito limitados, geralmente considerando a
aproximacao de reciclagem instantanea do gas
ejetado pelas estrelas, entre outras aproximacoes.
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Modelos mais sofisticados sao sempre numericos,
envolvendo calculos detalhados da nucleossintese,
formacao de estrelas, migracao estelar, fases do meio
interestelar, ventos, etc. A vantagem desses modelos
é que permitem obter variacoes detalhadas da
composicao quimica dos principais elementos.

Por outro lado, esses modelos sao limitados no que
diz respeito a hidrodinamica dos processos de
colapso e queda de matéria, que sao geralmente
parametrizados. A solucao deste problema parece
estar nos modelos quimiodinamicos, os quais estao
ainda em um fase relativamente embrionaria.
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