Capitulo 4
A estrutura da galaxia

A Galaxia é uma espécie de ilha flutuante no Universo, um enorme agrupamento
de bilhdes de estrelas permeado de gés e poeira rarefeitos, de luz (fotons) e particulas se
deslocando com velocidades préximas a da luz (raios cosmicos). Como vimos no Capitulo
1, foram necessarios séculos de conjecturas e de pesguisa para se chegar ao conceito de
Gaéxia. Ser4 que temos muito a ganhar em ficar analisando em detalhes a “estrutura’
desse conjunto de aparéncia cadtica? Nao poderiamos nos satisfazer com a descricéo
acima, e com alguns parametros globais, como massa total, luminosidade total da Galéxia,
e logo partir para o estudo de regides mais amplas do Universo, descrevendo como as
galaxias estdo repartidas? Este atalho ndo valeria a pena. A histéria do Universo esta
inscrita na Galaxia, ja que alguns dos componentes desta tém praticamente a mesma idade
do Universo. Extrair informagfes contidas nesta estrutura sobre a sequiéncia de eventos
passados que levaram a formagdo da Galéxia, é um imenso desafio, que esta sendo
vencido aos poucos. Na realidade, o estudo da Galéxia, dos subgrupos de estrelas que a
constitui, de como ela se mantém e como evolui, € um dos capitulos mais fascinantes da
Astrofisica. Temos muitos conhecimentos acumulados, mas existem mil problemas em
aberto. Trata-se de uma aventura em andamento, que oferece uma oportunidade de
observar como a ciéncia se desenvolve, o que € também um objetivo deste livro. Uma
galéxia espiral como a nossa apresenta, além disto, certos aspectos de auto-organizacéo,
uma semelhanca muito longingua com o aparecimento da vida, sobre a qual vale a pena
refletir.

Olhando para outras galaxias, percebemos que estamos em situacdo pior do que a
dos zodlogos que classificam espécies animais, pois hao existem duas galaxias iguais, nem
mesmo duas muito parecidas. Mas pelo menos, podemos reconhecer nelas 0s mesmos
“componentes’, embora eles ndo se apresentem nas mesmas proporc¢des, nem tenham
sempre propriedades idénticas. Por componentes entendemos sub-sistemas tais como bojo,
disco, bracos espirais, barra, que abrigam cada um “populacdes’ distintas de estrelas, com
faixas de idades e composicbes quimicas diferentes, destacando-se cada qual, a sua
maneira, como descreveremos a seguir. Existem propostas de classificacdo de galaxias,
baseadas nas formas ou importancia relativa dos componentes; no final deste capitulo
voltaremos a0 assunto descrevendo a classificacdo mais aceita. Apresentamos na figura
4.1 fotos de duas galéxias espirais, que ilustram a existéncia destes componentes, assim
como suas diferencas de galéxia para galaxia. Em fotos coloridas a parte central brilhante,
gue é o bojo, aparece amarelado, enquanto que os bracos tem um tom azulado.

O primeiro passo, no estudo da estruturada Galaxia, é identificar e descrever estes
componentes que sG0 comuns com outras galaxias. Certamente, seria mais dificil entender
a estrutura de nossa Galaxia se ndo tivessemos a possibilidade de observar as outras. Além
de descrever os componentes, gostariamos de descobrir a razdo de sua existéncia;
acreditamos gque haja uma légica ditada pela sucessdo de eventos que deram origem as
galaxias. Um dos desafios que se apresenta é descobrir como cada um destes sub-sistemas
consegue sobreviver, e como mantém sua relativa independéncia, apesar da interacdo
existente entre eles. Estas estruturas devem ter vidalonga, ja que sdo observadas em tantas
gaéaxias.
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Figura 4-1: Exemplos de galaxias espirais — NGC2997 (a esquerda) e NGC1365 (a direita).
Galéxias semelhantes a NGC1365 sdo ditas“ barradas’. Fotos obtidas pelo VLT-ESO.

A regido da Galaxia em que vivemos é parecida com um ecossistema em
equilibrio, em que estrelas nascem, outras morrem, mas a vida em gera continua. No
entanto a semelhanca néo é perfeita, porque existem estrelas tdo velhas quanto a propria
Galéxia, e além disto 0 ecossistema também evolui. Por exemplo, a composi¢do quimica
do gas e das estrelas caminha de forma inexoravel para um enriquecimento em elementos
mai's pesados, em detrimento dos mais leves, que séo o hidrogénio e o hélio.

O bojo

Podemos dizer que em primeira aproximacao, a Galaxia é constituida de um bojo e
de um disco. Mais tarde, falaremos de outros componentes. O bojo € a distribuicdo de
estrelas avermelhadas situada na regido central, facilmente distinguivel em galéxias
proximas. O bojo da Galaxia € praticamente esférico, ou tem forma de esfera um pouco
achatada, algo designado pelo termo “esferdide”. E mais ou menos o que se obtém pisando
numa bola de futebol. Muitas galéxias, ditas galéxias elipticas, sdo constituidas apenas de
um bojo. O nome destas gal axias sugere que geralmente elas tém a forma de um elipsdide,
uma figura que projetada sobre um plano, como nas fotos, parece uma elipse. O aspecto de
um elipsoide pode ser semelhante a uma bola de rugby, ou a um charuto.

Até o advento da astronomia infravermelha, ndo tinhamos a possibilidade de
observar a forma global do nosso bojo. O satélite IRAS (Infrared Astronomical Satellite),
gue esteve em operagdo na década de 80, varrendo o céu em véias “bandas’ em
comprimentos de onda entre 12 e 100 microns, foi um dos primeiros experimentos a dar
uma visdo clara do bojo. Nestas frequéncias, a Galaxia é transparente, pois a poeira
galéactica ndo blogqueia a passagem da radiacdo. Mais tarde, na década de 90, o satélite
COBE (Cosmic Background Explorer) teve um papel importante, fazendo |evantamento
do céu todo em muitas bandas, desde o infravermelho préximo até o distante. Na figura
abaixo apresentamos uma composicdo de resultados de duas bandas do infravermelho
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proximo (por volta de 3 microns) de COBE, que permitem gerar cores artificiais para
melhor visualizagdo. Nafigura 4-2 podemos distinguir o bojo e o disco.

Figura 4-2: O bojo e o disco da nossa Galaxia, em imagem composta a partir de observagdes no
infravermelho préximo pelo satélite COBE. Créditos:. NASA e COBE. Nesta imagem, de tipo
“grande angular” (o angulo entre os dois extremos do disco na figura é da ordem de 120 graus),
a Galaxia tem a mesma aparéncia de galaxias distantes, em fotos de peguenas dimensdes
angulares.

O bojo ndo tem uma fronteira definida; € como a atmosfera terrestre, que vai
ficando rara com a atitude. A densidade de estrelas diminui gradualmente a medida que
nos afastamos do centro, até se tornar desprezivel.. Quando falamos de um bojo esférico,
estamos nos referindo a sua simetria; queremos dizer que alei de decréscimo da densidade
de estrelas é a mesma em qualquer diregdo que nos afastemos do centro. Se for um
elipsdide achatado, a densidade cai mais depressa na diregdo dos polos do mesmo. Como
descrever a dimensdo de um bojo, se ele ndo tem um limite claro? Temos que encontrar
uma boa descri¢cdo matematica da lei de decréscimo da densidade. O astrénomo francés
radicado nos Estados Unidos Gérard de Vaucouleurs observou a variacdo do brilho do
bojo de galaxias com a distancia ao centro e encontrou uma lei universal, conhecida como
alei de r'* de de Vaucouleurs. Essalei, na realidade, é um pouco mais complicada do que
isso', e merece aguns comentdrios. Como ndo é possivel observar as estrelas
individual mente nos bojos de galaxias, o que se mede € o brilho superficial, uma grandeza
gue soma a contribuic¢éo de todas as estrelas situadas ao longo de uma diregdo, ou linha de
visada. Portanto, estamos somando contribuicdes de estrelas situadas a distancias
diferentes do centro da galéxia E bom lembrar que de Vaucouleurs trabalhava com
escalas de magnitude, que é uma escala invertida; na verdade, quando o raio r aumenta, o
brilho diminui. De Vaucouleurs definiu um raio Re (raio efetivo) que é o raio de um
circulo que contém a metade de toda a luz emitida por um bojo, e utiliza em sua expressao
um raio normalizado com relagéo a Re. Ou sgja, r nalei de de Vaucouleurs na realidade é
r'Re. A lei gjusta bem a variagdo do brilho para um faixa razoavel de raios, mas néo
funciona nas regifes extremas, muito perto ou muito longe do centro. Essa lel ndo é nada
prética, porque o que gostariamos de saber € como a densidade de estrelas varia com a
distancia ao centro, e ndo o que acontece com a luz somada nas linhas de visada. Existem
propostas melhores, mas ndo ficaram tdo conhecidas. Mas, pelo menos, a lei de de

1 A lei de de Vaucouleurs se escreve:
log I(r)/I(Re) =-3.33 [ (r/Re)Y*-1], onde R+ & o raio dentro do qual a metade de toda aluz é emitida
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Vaucouleurs nos oferece uma forma de descrever a dimensdo de um bojo, com o raio R,
gue é tipicamente da ordem de 1 kpc. Na nossa Galéxia, Re € da ordem de 0,3 kpc. Um
exemplo entre outros de lei de densidade, que € diferente de umale de brilho superficial,
porque descreve a densidade de estrelas por unidade de volume, € alel de Hernquist: p =
pod Ir(r+a)® . Vé se que a densidade p diminui com r; pp e a sdo parametros usados
para gjustar a funcdo a um dado bojo.

Um problema que se coloca, agora, € como usar uma lei que supde simetria
esférica (isto €, s depende der), para descrever um bojo achatado, ou seja, 0 caso em que
0 brilho cai mais depressa na direcdo dos polos do bojo. Para isso usamos uma versao
“achatada’ do teorema de Pitagoras. O teorema conhecido diz que “o quadrado da
hipotenusa € igual a soma dos quadrados dos catetos’, e podemos uséa-lo para escrever que

um ponto P num sistema de coordenadas x, y se encontraa umadistanciar =,/x* + y* da

origem. Para descrever um bojo que tem dimensdo normal na diregdo x (diregdo do eixo
maior do bojo) mas um fator de achatamento de 0,8 na direcdo y (direcdo dos pdlos),
diremos que no ponto P de coordenadas X,y se encontra a uma distancia r =

x* +(y/ 0.8)2 do centro, e entraremos com este valor de r na expressdo de Hernquist ou

outra equivalente. Com este pequeno trugue conseguimos uma forma matemética de
descrever o brilho em qualguer ponto de um bojo achatado, usando uma lei criada para
bojo esférico.

Os bojos de outras galéxias espirais sdo facilmente distinguiveis por causa de sua
cor amarelada. N&o conseguimos enxergar a cor do bojo da Galaxia, por causa da extingdo
daluz pela poeirainterestelar. Mas os indices de cor (definidos no capitulo 2) observados
no infravermelho nos indicam que nosso bojo é igual aos outros. O fato dos bojos serem
amarelados indica que eles sdo constituidos de estrelas velhas. Como ja vimos, as estrelas
de maior massa, aquelas situadas na parte superior e a esquerda do diagrama HR, sdo as
mais azuis e também as mais luminosas. Estas estrelas vivem muito menos do que as de
massa menor, que em sua maioria sdo amarelas ou vermelhas. As mais azuis vivem
milhdes de anos, as vermelhas mais de uma dezena de bilhdes de anos. Entdo, se um
sistema de estrelas ndo tem sua populagéo renovada, ao cabo de alguns bilhdes de anos,
€ele sera composto quase s de “anas’ vermelhas. Os restos mortais das estrelas azuis, que
s80 anas brancas e estrelas de néutrons, sdo objetos muito pouco luminosos, dificilmente
visivel's; estes objetos ndo contribuem para aluminosidade do bojo.

O disco

Embora os bracos espirais sejam parte da estrutura do disco, numa primeira etapa
vamos descrever o disco como se 0s bracos ndo existissem. Os bracos sdo relativamente
complexos e serdo discutidos no capitulo 5.

O disco galactico tem proporcdes que lembram agquelas dos antigos discos de
musica em vinil, e dos mais modernos CDs, embora a Galéxia seja mais espessa. O disco
da Galaxia tem um “didmetro” da ordem de 24 kpc (ou “raio” de 12 kpc), e uma
“espessura’ da ordem de 0,4 kpc , uma razéo da ordem de 60 para 1. Estes valores ndo
devem ser levados demais a sério. Diametro e espessura ficaram entre aspas, porque
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novamente temos que encontrar uma definicdo para estas grandezas, que se referem algo
gue ndo tem limites bem definidos, com uma definicdo rigorosa, como veremos adiante,
estas propor¢cdes mudam. Ao examinar a figura 4-2, na qual aparece uma imagem obtida
no infravermelho do bojo e do disco, temos a impressdo de que o disco ndo é tdo fino
assim. Mas isto € porque estamos dentro do disco a cerca de 2/3 da disténcia do centro até
a “borda’ da galéxia; muitas das estrelas do disco estdo proximas de nés, e esta
perspectiva da uma impressao de maior espessura.

Seguindo os passos de Herschell, muitos trabalhos de contagens de estrelas foram
realizados, acompanhados de esforcos para gjustar fungdes matematicas que descrevam a
variagdo da densidade de estrelas em funcdo da posicéo. No disco, a densidade de estrelas
cai tanto na direcdo radial, quanto na direcdo perpendicular ao mesmo. Foi verificado que
umalei exponencial descrevia relativamente bem o comportamento da densidade, nas duas
direcdes. Por exemplo, se pp for a densidade de estrelas na vizinhanga solar (que pode ser
expressa em numero de estrelas por pc cubico ou por kpc cubico), a densidade p a uma
disténcia z na diregdo perpendicular ao disco pode ser expressa por p = po exp(-z/h). A
constante h representa a escala de atura, que indica quao rapidamente a densidade
diminui. Ou sgja, a uma distancia h do meio do plano, a densidade cal para cerca de 1/3
(mais exatamente, 1/ 2,718). Entdo, diremos simplesmente que h é a espessura do disco;
vamos considerar, por enquanto, que é da ordem de 0,4 kpc. Da mesma forma, dentro do
plano do disco, a densidade cai com adistanciar ao centro da Galdxia com umalei do tipo
exp(-r/a), onde a representa a escala radial. Para a Galéxia, a é da ordem de 3 kpc; sendo
gue aguns autores encontraram 2,5 kpc e outros até 4 kpc. Estas discrepancias
possivelmente vém do fato da lei exponencial ndo descrever perfeitamente a densidade do
disco.

Existe uma certainconsisténcia no vocabulario muito utilizado pelos especialistas
da érea: apesar de a, escala radial do disco, ser da ordem de 3 kpc, costuma-se dizer que o
raio do disco € da ordem de 12 kpc, como nds mesmos ja mencionamos. Porque nédo usar,
como no caso da espessura h do disco, o valor que aparece no denominador na fungéo
exponencial? Talvez soaria estranho dizer que o raio do disco é de 3 kpc, porque entdo
estariamos “fora’ dele, ja que a distancia do Sol ao centro é de cerca de 8 kpc. Evitamos
esta situacdo incomoda dizendo que o raio da Galaxia é aproximadamente 12 kpc. Mas,
para sermos agora mais justos na comparagdo entre O raio e a espessura, usando os
mesmos critérios para as duas direcdes, a razdo entre a e h estaria mais proxima de 10
para 1. Esta comparacéo de dimensdes vale apenas para as estrelas; o gas forma um disco
mais fino (menos de 0,1 kpc) e com raio maior (mais de 15 kpc). Para 0 gas, a comparacao
com as propor¢des de um CD é maisjustificada.

O encontro do bojo com o disco

O bojo ocupa a regido central da Galéaxia, e o disco esta ao redor dele. Como,
exatamente, se d& este encontro entre os dois? Uma convicgdo bastante comum é que o
disco apresenta uma densidade crescente até o centro da galaxia; neste caso o disco e 0
bojo estariam imersos um no outro. Isto seria verdade, se a lei radia de densidade fosse
realmente exponencial, até o centro. As “lels’ exponenciais para a espessura e raios do
disco sdo muito usadas, mas ndo passam de aproximagdes, nao decorrem de uma lei da
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fisica nem de um cenario de formagdo do disco. Na realidade, a descricdo exponencia da
densidade de estrelas para a direcéo radial sb € boa perto do Sol, mas préximo do centro,
deixa de ser vaida. Por exemplo, Lépine e Leroy, em 2000, mostraram que o brilho no
infravermelho das regides centrais da Galaxia € melhor ajustado com um disco “furado”
em seu centro.

E dificil observar esta transicio entre bojo e disco em nossa Galéxia, devido a
nossa posicdo dentro do disco e a grande extingdo da luz pela poeira interestelar.
Apresentamos na figura 4-3 a variacdo do brilho de uma galéxia espiral, NGC2529, do
centro até a borda. O brilho foi ajustado por um bojo e um disco com buraco no meio (as
contribuicdes de cada um destes componentes séo mostradas na figura). O gjuste é melhor
do que se conseguiriacom um disco exponencial se prolongando até o centro.

=+ F T r e T F T Figura 4-3. Dados de observactes
do brilho superficial de NGC 2595,
e as contribuicdes do bojo e do
disco. Os dados sdo de Schombert e
Bothum (1987). A distancia do ao
centro da galéxia esta emkpc e o
brilho em magnitudes por segundo
de arco ao quadrado. A escala de
magnitude foi invertida para que
brilhos maiores fiquem na parte
superior.

Brilho

Distiincia ao Centro (kpc)

Ry, distancia do Sol ao centro

A disténcia do Sol ao centro da Galaxia, geralmente designada por R,, € um
parametro da maior importancia, para entender as proporges descritas acima, para 0
calculo da massa da Galaxia, e para a descricdo de qualquer propriedade em funcdo da
distancia ao centro, como a curva de rotacdo, gradientes de composicdo quimica, etc.,
assuntos estes discutidos mais adiante. Houve uma polémica duradoura, ndo totalmente
encerrada, a respeito de R,, e os valores aceitos tém mudado. Durante a década de 70
havia uma aceitacdo ampla de que R, era da ordem de 10 kpc, valor recomendado pela
Unido Astrondmica Internacional, UAI. Em 1985 a UAI passou a recomendar 8,5 kpc, mas
hoje a maioria dos astrénomos acredita que o valor correto é préximo de 7,5 kpc. Estas
diferencas enormes decorrem do fato de ndo existir uma forma direta de medir esta
distancia, por causa da extin¢éo daluz pela poeira, que torna o centro totalmente invisivel.

Na introducéo historica deste livro mencionamos que uma forma de localizar o
centro galéctico € através do centro da distribuicdo dos aglomerados globulares. Uma
revisdo recente deste método foi feita por Walter Maciel (IAG-USP), que encontrou 7.5
kpc. A forma menos indireta de medida foi obtida pelo astrénomo norte-americano Mark
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J. Reid, que observou pontos de emissao maser de &gua, por meio de interferometria radio.
A técnicade VLBI (Very Long Base Interferometry) faz uso de radiotel escopios situados a
milhares de quilémetros uns dos outros, e com isso se consegue posicoes de radiofontes
com precisdo de décimo de milésimo de segundo de arco. A emissdo “maser” (ver
explicagdo no capitulo 3) de vapor de &gua € associada a uma regido de formagdo estelar
em expansdo. No caso presente , trata-se de uma regido associada ao centro galéctico. A
expansdo pode ser medida de duas formas. através das vel ocidades observadas dos picos
de emissdo, nos espectros, e através do afastamento relativo dos pontos de emissdo,
observados com intervalo de alguns anos. Igualando-se as duas medidas da velocidade, se
obtém adistancia. Reid e colaboradores, em 1988, obtiveram 7.1 kpc.

Figura 4-4: Método de
determinacdo de distancias
utilizando os pontos de emissio
maser de H,O. Os pontos sdo
observados com um intervalo de
alguns anos, e assim € possivel ver
seu deslocamento no plano do céu
(indicado por flechas, na figura
superior). Por outro lado temos o
espectro da emissdo maser de H,O
daregido (figura inferior) que
fornece as velocidades radiais dos
pontos de emissdo. Supondo que a
dispersdo de velocidades € a mesma
nas duas direcdes (radial e no plano
do céu), por setratar de uma
regido em expansao, obtém-se a
distancia (a velocidade angular
dividida pela velocidade real,
nas unidades corretas, € a
distancia). Asfiguras sédo
baseadas no trabalho de Reid e
colaboradores.
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Mais detalhes sobre a espessura do disco

A espessura do disco apresenta uma peculiaridade muito interessante, reveladora
do passado da Galaxia: ela ndo € a mesma para todos os tipos de estrelas. As estrelas
jovens, por exemplo de tipo espectral B, apresentam escala de altura h de cerca de 50 pc,
enquanto que estrelas K tem h da ordem de 400 pc. Walter Baade foi o primeiro a notar
gue algumas caracteristicas das estrelas, que a primeira vista ndo deveriam ter qualquer
vinculo entre si, estavam correlacionadas. Ele propds em 1944 a existéncia de duas classes
de estrelas, as de “populacdo 1", e as de “populacéo 11”. A populacéo | inclui as estrelas
jovens ou de vida curta, como as estrelas massivas e azuis . Estas estrelas apresentam uma
escala de atura, ou espessura do disco, pequena. A dispersdo de velocidades na diregéo z
(direcéo perpendicular ao plano) também é pequena, da ordem de 10 km/s. Considerando
as velocidades dentro do plano do disco, estas estrelas apresentam apenas pegquenos
desvios com relacdo a velocidade média de rotagdo em torno do centro da Galéxia. Além
disto, as estrelas de populagdo | apresentam uma composi¢do quimica mais ricaem metais
do que as outras. A populacao Il inclui estrelas de tipos espectrais K, M; elas apresentam
uma maior espessura de disco, maior dispersdo de velocidade, e menor metalicidade. Nao
€ surpreendente que propriedades tdo distintas quanto velocidade e metalicidade
apresentem uma correlagdo? Estas questdes nos levam a discussdo da formagdo do disco
galactico, e voltardo a ser discutidas no capitulo 6.

Talvez hoje os termos “populacdo 1” e * populagdo 11" esteggam caindo um pouco
em desuso; faase mais em populagdo do disco fino e do disco espesso, 0 que é
equivalente. Por extensdo, objetos ndo estelares como regides HIl, restos de supernovas,
nuvens moleculares, que apresentam uma pequena escala de atura e pequena disperséo de
velocidades, sdo também considerados como pertencentes ao disco fino ou a populagéo |.
As populacdes estelares do disco espesso e do bojo sdo semelhantes entre si; podemos
dizer que o bojo é composto de estrelas de populacéo 1. O bojo e o disco espesso tém em
comum o fato de terem se constituido ha muito tempo (em termos da escala de tempo de
vida da galaxia), e de ter cessado 0 nascimento de estrelas neles assim que se formaram;,
por este motivo, estes componentes ndo contém estrelas jovens. Suas estrelas foram
formadas numa época em que a metalicidade do meio ambiente era menor que a atual,
logo tém baixa metalicidade.

Posicdo do Sol acima do plano galatico

Como o disco apresenta uma certa espessura, ndo ha motivo para que o Sol se
encontre exatamente no plano de simetria do disco. Contando a densidade de estrelas nas
duas direcOes perpendiculares ao disco, constatamos que de fato existem mais estrelas
“para baixo” do que “para cima’, o que indica que estamos um pouco “acima’ do disco
(figura 4-5). A Gaaxia costuma ser representada com seu pélo norte (0 hemisfério
galactico no qual se encontra o polo norte da esfera celeste, “nosso” polo norte) para cima.
Diversos autores estimam nossa disténcia ao meio do disco entre 15 a 20 pc, o que €
pegueno com relacdo a escala de altura. Esta distancia, no entanto, tem que ser levada em
conta quando queremos estimar 0 numero de estrelas que serdo observadas numa dada
direcéo.
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Figura 4-5: Posicéo do Sol “ acima” do plano galéctico, com o disco visto pela
borda. A distancia do Sol ao plano foi exagerada para efeito de ilustragao.

A massa do disco e do bojo e a curva de rotagao

Existem, basicamente, duas maneiras de se estimar a massa da Galéxia, ou de seus
componentes, tais como bojo e disco. Uma delas é “contando” as estrelas, e somando a
massa conhecida das estrelas e do gés. A outra é fazer uso da velocidade de rotacéo das
estrelas em torno da Galaxia, da mesma forma que deduzimos a massa do Sol a partir do
periodo de rotacdo da Terra. Numa Orbita circular, a forca de atragcdo gravitaciona da
Galéxia é igua & forca centripeta (mv?r), que depende da velocidade v de rotacdo da
estrela. Uma discussao interessante se origina do fato de alguns autores considerarem que
as duas maneiras de calcular a massa déo resultados diferentes, o que daria suporte a
hipétese de existéncia de matéria ndo visivel ou matéria escura. Voltaremos a esta questdo
polémica mais adiante.

No sistema solar, a velocidade de rotacdo de um planeta cai com a distanciar ao
Sol de acordo com a lei r 2 (uma das leis de Kepler), porque somente a massa do Sol
importa; a massa dos planetas é desprezivel. Ao contrario, na Galéxia, quanto maior o raio
da drbita de uma estrela, maior a massa que ela “enxerga’, atraindo-a para o centro. A
massa atraente ndo esta concentrada num ponto; é soma das massas de todas as estrelas
situadas nas regides mais centrais que a estrela que estamos considerando. Neste caso, ndo
temos uma lei simples; a velocidade de rotacéo tem que ser obtida da observagéo, para
cada raio galéctico. O gréfico da velocidade de rotagéo em funcéo do raio é chamado de
curva de rotacéo.

A maior dificuldade com a qual nos defrontamos, ao tentar construir esta curva, é
gue ndo temos acesso diretamente a velocidade de rotacéo de estrelas ou do gas. O que
conseguimos medir, através de espectros, é a velocidade de aproximacdo ou de
afastamento dos objetos em relagdo a nds, ou sgja, de velocidade radial, que é a
componente de velocidade na direcdo da linha de visada do objeto (figura 2-11). Existem
cada vez mais medidas astromeétricas de movimentos proprios, que S80 0S movimentos na
direcdo do plano do céu, mas em geral, eles tém precisdo ruim para distancias ao Sol
maiores do que 200 pc. Dispondo portanto apenas de velocidades radiais, recorremos
normal mente a hipotese de que os objetos observados se encontram em Orbitas circulares,
e de que as velocidades observadas séo a projecdo da velocidade orbital circular sobre a
linha que nos une ao objeto. Dependendo de estarmos usando estrelas ou gas para obter a
curva de rotacdo, a hipotese de oOrbita circular € utilizada de maneira distinta. Se forem
estrelas, podemos facilmente estimar a distancia das mesmas em relagdo a nés, usando
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métodos descritos no capitulo 2, baseados na magnitude aparente e na magnitude absol uta,
estimada a partir do tipo espectral. Portanto, podemos deduzir a posi¢éo das estrelas no
disco galactico, e o raio galactocentrico no qual elas se encontram. Supondo que a Orbita é
circular, temos o angulo da velocidade orbital com a linha de visada. A partir da
velocidade observada, que € a projecdo da velocidade circular, obtemos o valor desta
ultima. Cada estrela nos fornece um raio galéctico e uma velocidade de rotagdo; com
muitas estrelas obtemos uma curva. O ponto fraco deste método € o fato das estrelas nem
sempre terem Orbitas perfeitamente circul ares.

O géstem avantagem de refletir melhor a velocidade circular de rotacdo para cada
raio, ja gue ndo ha nuvens de gas com Orbitas muito excéntricas. Uma nuvem que tivesse
uma certa velocidade com relagdo ao meio interestelar circundante seria logo freada; isto
tende a fazer com que todo gas obedeca a um mesmo movimento circular médio. A
dificuldade, em compensagdo, é que ndo existe maneira de se atribuir uma distancia a um
determinado volume de gas. No caso de nuvens de gas, néo existe o equivalente das
magnitudes absol utas, para se deduzir a distancia. Somente depois de estabelecida a curva
de rotacéo € que se tenta obter disténcias de nuvens de gas a partir de suas velocidades,
usando o método de “disténcias cinematicas’. Mas seria um circulo vicioso, usar
distancias cineméticas para se construir a curva de rotagdo. O que se faz, entdo, pelo
menos no caso de HI, é supor gque existe gas em qualquer ponto ao longo da linha de
visada. E bom lembrar que s6 nos interessa medir a curva de rotagdo dentro do plano
galactico, onde o gas esta concentrado. A velocidade mais alta que aparece num espectro
de HI, para uma dada direcdo (ou uma dada longitude galética), corresponde ao gas que se
encontra no ponto chamado de “subcentral”, como ilustrado na figura 4-6 (ponto 1). Trata-
se do ponto onde a linha de visada passa mais perto do centro galético. E uma simples
guestéo de geometria: neste ponto, a direcdo da velocidade do gas, em sua Orbita circular,
coincide com a direcdo da linha de visada, 1ogo a velocidade observada ao longo desta
linha € maxima. Para pontos mais proximos ou mais distantes que o subcentral, a
velocidade de rotacdo circular forma um angulo com respeito a linha de visada, entdo a
velocidade observada € menor. Para cada diregdo de observacdo (cada valor do angulo
entre a linha de visada e a direcdo do centro, ou sgja, cada longitude galactica) obtemos
um ponto da curva de rotacao.
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Figura 4-6: Velocidades observadas

ao longo de uma linha que une o Sol
a um ponto qualquer dentro do plano
galactico. As posi¢des do Sol e do
centro galactico estdo indicadas. Em
gualquer ponto, a velocidade do gas
tem a direcdo da rotacdo emtorno do
centro galactico (flechas maiores).
No entanto, a velocidade observada é
a projecao desta sobre a linha de
visada. A velocidade observada é
maior para o ponto A, porque neste
ponto a direcéo da rotacéo coincide
com a direcdo de observacdo. Ao
contrério, para o ponto B, apenas
uma fracéo da velocidade de rotacdo
serd observada.

Sol

Podemos por exemplo realizar uma série de observagdes espacadas de 1 ou 2 graus
em longitude (sempre para latitude zero, ou sgja, dentro do plano), e para cada longitude
extrair uma velocidade, que € a velocidade maxima observada no espectro, a qual
associamos um raio galactico, que é o do ponto subcentral. Um exemplo destes espectros
de HI, correspondente a longitude 30° (aproximadamente a da linha de visada da figura 4-
6) € mostrado na figura 4-7. A velocidade mais elevada observada é de aproximadamente
120 km/s. E necessario somar & velocidade extraida do espectro a velocidade do Sol
projetada na linha de visada, para obter a rea velocidade de rotagdo no ponto subcentral.
Assim, a curva de rotacdo é construida ponto a ponto, a partir da série de pares (raio,
velocidade).E, para quem gosta de geometria, o raio galactico a ser usado (correspondente
ao ponto 1 nafigura), paraalongitude galactica |, € R= Ry sen |, onde Ry € o raio da Orbita
solar. Um problema que afeta a determinacéo da curva de rotagéo a partir de observagtes

do gés, € que o método descrito sO funciona para raios inferiores a Ry; aém deste raio,
deixa de existir o ponto subcentral.
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Os dois métodos descritos acima (para estrelas e para 0 gas) ainda pressupdem que
nés conhegamos com precisao a distancia R, do Sol ao centro galactico, e a velocidade do
Sol em sua rotacdo em torno do centro. Acabamos de ver que necessitamos de R, para
calcular os raios galacticos. E como discutimos anteriormente, existe alguma incerteza no
valor de R,.

Quando nos referimos, até 0 momento, a velocidade de rotacdo galactica do Sol,
estavamos na redlidade querendo dizer “a velocidade do conjunto de estrelas da
vizinhanga solar”. N&o é exatamente 0 Sol que deve ser nosso ponto de referéncia, porque
cada estrela tem sua componente aleatéria de velocidade, que ndo nos interessa. Temos
gue considerar 0 conjunto de estrelas da vizinhanca solar como sendo o ente
representativo da rotacdo galéctica. Queremos saber a velocidade do “vento” de estrelas,
gue é uma média sobre muitas delas. Por isso definimos o padréo local de repouso (PLR),
LSR em inglés (Local Standard of Rest). Medindo a velocidade do Sol com relagdo a
muitas vizinhas, conseguimos estabelecer qual a velocidade média do Sol com relacéo ao
conjunto local. A partir dai, sempre gue fizermos alguma medida de velocidade a partir do
Sol (ou do sistema solar), aplicaremos a devida correcdo, para ter a velocidade com
relacdo ao PLR. A velocidade de algum objeto, a ser usada nos célculos galécticos, serd a
velocidade com relacdo ao PLR. A velocidade do Sol com relacéo ao PLR é da ordem de
20 knvVs, numa dada direcdo que ndo vem ao caso discutir agora. Supde-se que o0 PLR, este
sim, possui uma velocidade de rotacdo bem circular em torno do centro galéactico.
Portanto, um paré@metro importante a ser estabelecido € a velocidade de rotacdo V, do PLR
em torno do centro galactico.

Esta velocidade é dificil de determinar e € incerta. Alguns dos métodos de
determinacdo fornecem a razdo V, /R,; por exemplo um trabalho recente de J. Singh
Kalirai com 12 co-autores (2004) baseado em medidas precisas de movimentos préoprios
de estrelas, resultou em 25 knV/skpc para esta razdo. Este valor coincide com
determinacOes anteriores baseadas no estudo da rotagéo diferencial (um conceito que
voltara a ser discutido). A razéo V, /R, parece estar melhor estabelecida do que o valor do
numerador ou do denominador separadamente. Quando o valor aceito de R, era 10 kpc,
considerava-se que V, era 250 knvs. Depois, 220 km/s foi bastante usado. Hoje, 190 km/s
(= 7.5 kpc x 25 km/glkpc) parece um valor melhor aceito. Como no caso de R, ndo existe
uma maneira direta de se medir V,. Entre as possibilidades de determinar V,, poderiamos
nos basear na observacdo de uma populagdo de estrelas que ndo gira em torno do centro
galactico, como sdo em principio as estrelas do halo, que tem um momentum angular
desprezivel, como um todo. No entanto, cada estrela do halo tem sua velocidade propria,
mesmo nado sendo velocidade de rotagdo. Teriamos que observar um grande numero de
estrelas, na esperanca de que na média, as estrelas do halo representem um sistema sem
rotacdo. Mostramos na figura 4-8 o resultado de estudo realizado por B. Carney e
colaboradores (1996). Estes autores selecionaram uma amostra de estrelas da sequiiéncia
principal com baixa metalicidade, e estudaram sua distribuicéo de velocidades. O conceito
de metalicidade ser4 discutido de forma mais aprofundada no capitulo 6. No momento, nos
interessa apenas o fato da metalicidade ser uma maneira de distinguir estrelas do halo de
estrelas do disco.
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Figura 4-8: Velocidades de estrelas na diregédo da rotagéo galactica, comrelacéo ao padrao
local de repouso. As estrelas foram selecionada por B. Carney e colaboradores por serem
de baixa metalicidade. As estrelas do disco apresentam vel ocidades préximas de zero (giram
junto com o PLR) enquanto que as do halo apresentam um valor médio préximo de -190 knvs.
Narealidade, é o PLR que gira e em média as estrelas do halo apresentam rotacdo nula. A
linha horizontal foi tracada por nés de forma a deixar a mesma gquantidade de objetos com
rotacéo progressiva ou retrégrada.

A velocidade no eixo vertical da figura € a componente de velocidade das estrelas
na direcdo de rotagdo da galaxia (componente V). Para as estrelas de maior metalicidade,
gue sdo as estrelas do disco, esta velocidade, medida em relacdo ao PLR, é proxima de
zero. Ja as estrelas do halo (as de menor metalicidade) formam uma distribuicdo com
grande dispersdo, com velocidade média da ordem de -190 kim/s. Muitas delas tém érbitas
retrogradas, o que significa que giram em torno da galaxia em sentido oposto ao do PLR.
Concluimos deste conjunto de dados que o0 PLR esta girando com velocidade da ordem de
190 knv's com relagdo ao verdadeiro sistema em repouso, representado pelo halo.

Outras maneiras de medir V, seriam observar as galaxias proximas, ou entdo
observar 0 gas do disco galactico situado a grandes distancias, na direcdo para a qual
aponta V, (90° do centro galactico). O gas do disco galactico tem componente de
velocidade pequena na direcéo da linha de visada (I = 90°), a grandes distancias do Sol,
pois adirecdo de rotacdo galéctica apresenta um angulo importante com esta linha, como
indicado na figura 4-9. Assim, a velocidade mais negativa observada num espectro de H
deveria ser proxima de -0.7 Vo, como explicado na legenda da figura. No entanto, ndo
sabemos com certeza até que disténcia se estende o disco de hidrogénio neutro, e este
método sb nos permite saber que a ordem de grandeza de V, esta correta.
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Figura 4-9: O espectro de HI na direcdo I= 90° e a geometria correspondente no plano

galéctico. Nesta direcdo a velocidade observada, para o gas mais distante existente, deve
ser Vo (velocidade de rotacdo galactica na posicdo do Sol) menos a projecdo da

vel ocidade do gés, que deve ser pequena comparada com Vy (da ordem de 0.3 Vp supondo

gue existe gas até 15 a 20 kpc aproximadamente). No espectro vemos que a velocidade

mais negativa € da ordem de -130 knvs. Esta observacéo sugere valores de V; entre 170
e 190 knvs.

A curva de rotacdo, supondo R, = 7.5 kpc e V, = 180 knvs, obtida a partir do gas
(dados de Clemens, 1985) é mostrada na figura 4-10. Note-se que Clemens ndo usou estes
mesmos parametros; nos re-interpretamos os dados de observacdo com estes valores. Esta

curva é muito rica em detal hes que merecem comentérios.
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Uma conclusdo imediata que se tira desta curva é que a Galaxia ndo gira como um
disco rigido. Uma estrela situada, por exemplo, a 2 kpc do centro dara uma volta em cerca
de 35 milhdes de anos, enquanto que uma estrela situada a 4 kpc levara aproximadamente
o0 dobro do tempo. Num disco rigido, o tempo necessario para dar uma volta ndo depende
do raio; todas as partes giram juntas. No caso da Galéxia, se num dado instante duas
estrelas se encontram alinhadas ao longo de um raio galéctico, depois de alguns milhdes
de anos, ndo o estardo mais. Nenhuma figura formada por estrelas, em grande escala,
sobrevive, devido a este efeito chamado de rotacéo diferencial, ilustrado na Figura 4-11.

Figura 4-11: Estrelas inicialmente alinhadas ao longo de um mesmo raio galactico,
depois de uma dezena de milhdes de anos, perdem completamente o alinhamento devido
a fato das partesinternas girarem mais depressa (rotacdo diferencial)

Uma das peculiaridades da curva de rotagdo € a presenca de um pico atingindo
velocidade da ordem de 250 kmv/s, proximo ao centro. Esse pico é fécil de explicar, se
lembrarmos que o bojo apresenta uma forte concentracdo central de massa. Uma nuvem de
gés situada exatamente no centro do bojo ndo sente nenhuma forca de atracéo, pois ja se
encontra no centro. Ent&o, ela ndo “necessita’ ter velocidade de rotagdo, para compensar
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qualquer atragdo. JA uma nuvem situada por exemplo a 100 pc do centro, vai ser atraida
para o centro por todas as estrelas situadas dentro da esfera de raio 100 pc.

Para estar em equilibrio numa érbita circular, a nuvem tera que ter uma velocidade
da ordem de 100 km/s. Quanto mais longe do centro, maior a massa que ela enxerga,
atraindo-a para o centro. Isto explica a répida subida da curva, até cerca de 300 pc (0,3
kpc). Depois, atingimos uma distancia na qual a densidade do bojo comega a cair
rapidamente. Ou sgja, aumentando o raio, hdo aumenta mais a contribui¢do de matéria do
bojo. Entdo, passa a valer a lei de Kepler, e temos um decréscimo da velocidade de
rotacdo com a distancia. Para raios galécticos maiores que 2,5 kpc, a curva de rotagdo
passa a subir de novo, devido a contribuicdo do disco.

Por mais natural que seja esta explicacdo do pico proximo de 0,5 kpc, e consistente
com a distribuicdo observada de densidade do bojo, alguns autores preferem acreditar que
este pico ndo existe, ou melhor, ndo faz parte da curva de rotagdo. Acham que o0 gas
observado com velocidade da ordem de 250 knvVs proximo ao centro tem velocidade
anémala, causada por Orbitas extremamente ndo circulares, e que portanto, a velocidade
observada ndo estaria relacionada de forma simples com a distribuicdo de massa. A.N.
Bahcall e R.M. Soneira (1980), asssim como W.B. Burton e H.S. Liszt (1993), por
exemplo, apresentam curvas de rotacdo em que o0 pico simplesmente ndo aparece, ou tem
explicacdo distinta de rotagdo. A interpretacdo correta deste pico, no nosso entender, é a
que explicamos acima, discutida por J.R. D. Lépine e P. Leroy (1998); o pico decorre
natural mente da concentragcdo de massa no bojo.

Um outro aspecto polémico da curva de rotacdo € saber se ela cresce ou decresce,
para raios maiores que 10 kpc. Esta questdo estd4 diretamente ligado a outra que
mencionamos no primeiro paragrafo desta secdo, da existéncia ou ndo de diferenca entre a
massa cal culada por contagens de estrelas ou através da curva de rotagdo. Varios autores,
como J. Brandt e L. Blitz (1993), publicaram curvas que passavam a crescer para
distancias maiores que R,; isto causou tal impressdo que muitos continuam acreditando
gue estas curvas crescentes sdo corretas, apesar de resultados posteriores ndo
confirmarem. A grande aceitacdo veio do fato que parecia ser mais uma prova da
existéncia um halo de matéria escura, uma grande preocupacdo na década de 90. Mas
como é possivel chegarmos a uma conclusdo diferente daqueles autores, partindo dos
mesmos dados? A resposta esta relacionada com o valor de V, adotado. A curva de rotacéo
tem que passar pelo ponto de velocidade V,, para o raio galéctico R,; logo se adotarmos um
valor elevado de V,, toda a curva € levantada. Dito de outra forma, as velocidades dos
objetos sdo medidas com relagdo a0 PLR; se mudarmos a velocidade adotada do PLR,
estaremos mudando a velocidade calculada de rotacdo galéactica destes objetos. E, como
vimos, o valor de V, tem sido revisado para baixo.

Uma dificuldade que afeta a determinagcdo correta da curva de rotagdo a grandes
distancias, € o fato das observactes de gas como HI ou CO ndo poderem mais ser usadas,
pois o método baseado na velocidade maxima do gas deixa de funcionar, como ja
comentamos. Entdo, temos que nos basear apenas em estrelas, nebulosas planetérias ou
regides HIl. No entanto, objetos situados nas regifes externas da galdxia com distancias
bem determinadas séo escassos. Portanto, as incertezas ou “barras de erro” para raios
maiores gue R, s80 maiores do que para as regides mais internas.
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Finalmente, vamos chamar a atencdo para mais um detalhe, a pequena depressao
na curva gue aparece aproximadamente em 8,5 kpc (ver figura 4-10). Parece ser algo
insignificante, no entanto este minimo € real, pois aparece quando se usam diversos tipos
de objetos para tragar a curva. Por exemplo, L.H. Amaral e colaboradores, em 1996,
encontraram o minimo utilizando estrelas OH/IR (estrelas que emitem radiacdo intensa
nas linhas da molécula OH) e nebulosas planetarias. O minimo é bem visivel na curva
obtida a partir de HI por M. Homna e Y. Sofue (1997). E tentador, para os adeptos da
interpretagdo da curva de rotacdo em termos de matéria escura, dizer que o minimo é
devido ao decréscimo da contribuicdo do disco, de um lado, e a subida da contribuicéo do
halo escuro, do outro. SM. Kent (1992) apresenta uma curva de rotacdo explicada em
termos de componentes em que esta interpretacdo esta presente.
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Figura 4-12: Curva de rotacdo de uma galéxia (hipotética) ilustrando a possivel
contribuicao de trés componentes: bojo, disco e halo escuro. A linha cheia representa a
curva observada. As velocidades devidas a cada componente se somam quadr aticamente. A
contribuicdo do suposto halo escuro seria a tracejada que domina a grandes distancias do
centro. Nos locais onde as contribui¢des de componentes se igualam, poderia acontecer um
minimo na curva observada.

O efeito da composicdo de componentes na curva de rotacdo € ilustrado na figura
4-12. E fécil ver que as contribuicdes do disco e do halo escuro (se existir) ndo podem
apresentar variagoes rapidas, e 0 minimo que € observado em nossa galdxia € muito
estreito para ser explicado desta forma. Acreditamos que o minimo € um efeito da co-
rotacdo, um conceito gque sera explicado no proximo capitulo.

Até aqui, dissemos que 0 gas ou nuvens de gas apresentam Orbitas circulares. Na

realidade, as Orbitas ndo sdo perfeitamente circulares, e a prépria existéncia dos bracos
espirais € uma prova disto. Mas os desvios com relagdo a circularidade sdo pequenos, por
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isto sdo chamados de “perturbacbes’. Por exemplo, para uma velocidade de rotagdo de
180 knVs, os desvios sdo da ordem de 10 knv/'s. Estes desvios podem se observados quando
se compara a curva de rotacdo obtida observando somente de um lado, e somente do outro,
do centro (longitudes positivas ou negativas). As duas curvas, que deveriam ser iguais,
apresentam diferencas da ordem de 10 km/s, como ilustrado na figura 4-13. As
perturbaces também explicam 0s peguenos picos que aparecem na curva de rotagéo por
voltade 4 kpc e 6 kpc (em 5,3 e 8 kpc, na escala antiga de distancias usada nafigura 4-13)
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Figura 4-13: Curvas de rotacéo da Galéaxia obtidas com dados do primeiro quadrante galactico
(longitudes entre 25° e 60°, pontos cheios) e do quarto quadrante ( longitudes entre 300° e 335°,
circulos). A diferenca de pouco menos de 10 knvs entre as duas curvas praticamente deixaria de
existir se considerdssemos que o PLR tem uma velocidade n&o circular com 5 knvs na dire¢do do
anti-centro. Dados de F. J. Kerr (1964); as curvas diferemda apresentada na figura 4-10 porque
foram baseadas nos paréametros R, = 10 kpc e V, = 250 knVs, adotados naguela época.

Como dissemos no inicio desta se¢cdo, uma das utilidades da curva de rotagéo € o
clculo da massa da Galaxia. Usando as descri¢cBes mateméticas que ja mencionamos e
variando seus parametros até conseguir um bom gjuste da curva de rotag&o, obtemos para
0 bojo 2,4*10™° massas solares, e para o disco (soma do fino e do espesso) 2,8+¢10%
massas solares (Lepine e Leroy, 1998). Estes dados estdo em bom acordo com agueles que
se obtém da contagem de estrelas, ou do estudo do brilho da galaxia no infravermelho (que
€ também devido a somatéria das contribuicbes das estrelas). Desta comparacéo
concluimos que dentro da precisdo das medidas, ndo ha necessidade de matéria escura
para explicar a curva de rotagcdo na vizinhanga do Sol. Ao contrério do exemplo hipotético
da figura 4-12, o disco sozinho (estrelas + gas) explica a curva de rotagdo, num raio
proximo de 8 kpc.

Abarra
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Quando examinamos as fotos de galaxias espirais, notamos gque cerca de 50% delas
apresentam uma barra, uma estrutura retilinea ou alongada que atravessa o centro e se
estende por uma parcela do disco, terminando ou diretamente onde comegam os bragos
espirais, como se fosse uma estrutura Unica, como pode ser visto nafigura 4-1 que mostra
NGC1365 (a direita), ou terminando num anel, do qual saem os bracos espirais. Até a
década de 80, ninguém discutia se nossa Galaxia tinha ou ndo uma barra, mesmo porque
ela seria muito dificil de se ver, por causa da extingdo interestelar. Com o advento da
astronomia infravermelha, foi observada uma ligeira assimetria na distribuicéo de brilho,
na direcdo do bojo, interpretada por L. Blitz e D. Spergel em 1991 como sendo o efeito da
barra. Os dados mais recentes do satélite COBE, mostram este efeito (figura 4-2); o bojo
parece um pouco mais espesso do lado esquerdo do centro, do que do lado direito.

A assimetria € explicada da seguinte maneira: se observarmos uma barra na nossa
frente, com um pequeno angulo com relacéo a linha de visada, por efeito de perspectiva, a
parte mais préxima de nos parecera maior do que a parte distante. Este efeito € apreciavel
se a barra estiver quase vista pela sua extremidade; por isto, 0 angulo da barra com alinha
de visada tem sido tem sido estimado em 20°.

Para progredir um pouco no conhecimento da barra da Galaxia, € importante
reconhecer que existem barras de tipos diferentes. Alguns pesquisadores consideram que
barras sdo na realidade bojos muito alongados, sendo basicamente constituidas da mesma
matéria que o bojo, ou sgja, de estrelas antigas. Simulagdes numéricas de N particulas, em
computador, mostram que estruturas deste tipo podem se formar. E, de fato, observam-se
em certas galaxias barras com a mesma cor amarelada que um bojo. Normalmente, as
extremidades deste tipo de barra encosta numa estrutura em forma de anel fechado. Estas
barras sd0 espessas e massivas, como um bojo; nelas, as estrelas adotam trajetérias ndo
circulares.

Existem também barras que ndo parecem ser constituidas do mesmo material que
um bojo. S&o azuis, da mesma cor que 0s bragos espirais. Parecem ser mais compridas e
mais finas, e os bragos espirais tém inicio exatamente onde acaba a barra, como se
estivessem ligados, formando um angulo de 90° entre si. Essas barras sdo claramente
locais de formacdo de estrelas, e devem representar, como 0s bracos (ver a discussdo no
préximo capitul o), apenas uma pequena perturbacdo com relacdo a densidade do disco. A
espessura deste tipo de barra ndo deve diferir da espessura de um brago, ou sga, a
espessura da distribuicdo de gas no disco.

Ha indicacbes de que a barra da Galéxia é mais parecida com este Ultimo tipo; em
particular, os bragcos parecem ter inicio onde a barra termina, e a barra parece conter
objetos jovens. As estimativas sobre o comprimento total da barra vao desde 5 ate 8 kpc;
as incertezas sdo grandes devido ao fato dela estar quase apontada para nossa direcéo,
além daforte extingdo na diregdo do centro gal&ctico. A barra ndo poderia se estender para
além dos raios gal &cticos para 0s quais existe evidéncia da presenca de bracos espirais; por
este motivo, baseado na figura 5-17 (proximo capitulo) que resume nosso conhecimento
dos bracos, acreditamos que a barra ndo seja ser mais extensa que 6 kpc de ponta a ponta.

O halo e os aglomerados globulares
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E chamado de halo a distribuigo aproximadamente esférica de estrelas, com muito
baixa densidade estelar, mas extensa, possivelmente com raio de mais de 20 kpc. Entre as
estrelas tipicas deste componente encontram-se as sub-andas (estrelas de baixa massa e
baixa metalicidade) e variaveis RR Lyrae. Mas, provavelmente, o halo contém estrelas
anas brancas, restos da evolucao de estrelas que ja passaram pela seqiiéncia principal, tao
débeis que sO conseguimos observéa-las se estédo proximas. Estima-se que na vizinhanca
solar, apenas uma estrela entre 1000 pertence ao halo. Do ponto de vista matemético, para
efeito de contagens de estrelas, € possivel considerar que o halo e 0 bojo sdo uma entidade
s0O; 0 bojo seriaentdo aregido central, mais densa, do halo.

Os aglomerados globulares, pela distribuicéo espacial, sdo parte do halo. Eles sdo
relativamente raros, contando-se pouco mais de uma centena para nossa Galéxia. Eles
contem no minimo 100.000 estrelas cada um, constituindo sistemas esféricos com pouco
mais de 100 pc de diametro. Ja ressaltamos a importancia historica que tiveram, para
desvendar aforma da galéxia e derrubar o conceito do Universo de Kapteyn.

N&o existe, aparentemente, qualquer diferenca entre as estrelas do halo e dos
aglomerados globulares. Muitos destes aglomerados possuem nomes famosos por terem
sido muito estudados, tais como M3, M15, M92, 47 Tucano. Em particular, foram
construidos seus diagramas HR e determinadas suas idades, tipicamente na faixade 11 a
13 bilhdes de anos. Foram explicadas, no capitulo 2, as bases da determinacdo de idades
de aglomerados. Note-se que aparecem na literatura diferencas de idades para um mesmo
aglomerado, dependendo do modelo de evolucdo estelar que foi usado e de suas
respectivas curvas “isdcronas’ (curvas que reiinem, no diagrama HR, as estrelas de mesma
idade, com massas diferentes). No entanto, para um mesmo modelo, fica claro que existe
um espalhamento real de idades, com diferencas da ordem de 2 bilhGes de anos entre
aglomerados distintos.

O nucleo

A regido central da Galéxia € tdo obscurecida que sO6 sabemos qual é a posicdo
exata do centro através da rotagcdo do gas em torno desta posicdo. Para longitudes
ligeiramente positivas, as velocidades observadas sdo negativas, e para longitudes
ligeiramente negativas, sfo positivas. E conhecida de longa data a existéncia de uma
radiofonte intensa, Sgr A (se diz “ Sagittarius A”), nesta posi¢do. Proximo a Sgr A, porém
separada desta fonte, existe uma imensa nuvem molecular, Sgr B2, com massa da ordem
de 100 milhdes de massas solares, que é a maior nuvem densa conhecida na Galéxia.
Observacbes de Sgr A no infravermelho e em radio, com alta resolugdo, indicam a
presenca de duas componente, Sgr A leste, e Sgr A Oeste. Estas radio-fontes podem ser
vistas na figura 4-14. A primeira é um resto de supernova. A segunda é uma fonte radio
ultra-compacta, com dimensdo menor que 10 pc, de caracteristica ndo térmica (a
intensidade de radiacdo cai com a frequiéncia) . Supde-se gque se trate de um “pequeno”
buraco negro, com massa entre 10° e 10° massas solares. Uma das formas de se estimar a
massa foi através de efeito de lente gravitacional (desvio da luz ao passar ao lado de um
objeto massivo). Um mapa radio de alta resolucdo em 6 cm de comprimento de onda
obtido com o VLA (Very Large Array) mostra algo que parece com uma mini-estrutura
espiral de gés ionizado que converge para o buraco negro central (figura 4-15).
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Figura 4-14: Mapa de Sgr A
por RD. Ekerse
colaboradores (1975), em5
GHz, obtido com os
radiotelescopios de
Westerbork e de Owens
Valley. Aformado feixe é
mostrada, assim como uma
dimensdo de 1 pc, na
disténcia do centro
galactico. Podem ser vistos
Sor A leste (a direita) e oeste
(2 esquerda)
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Figura 4-15: Sgr A Oeste, o nlcleo da
Galaxia, observado emradio (5 GHzou 6
cm); imagem obtida com o interferémetro
VLA. Cortesia: Prof. K.Y. Lo, University
of lllinois, Urbana-Champaign. A figura
corresponde a uma dimensao de aprox. 1
minuto de arco na direcdo vertical, a
resolucdo é da ordem de 0,1 segundo de
arco. O padré&o espiralado é interpretado
como sendo material ionizado caindo no
buraco negro central. A figuratem
orientacdo diferente da 4-14.

A presenca de buracos negros no centro de galéxias é relativamente comum; as
vezes sao notados pela presenca de jatos, ou de forte emissdo radio e de linhas Opticas, em
nucleos considerados “ativos’. Em outros casos, como em M 31, a presenca de um buraco
negro € inferida pela rapida inversio da direcdo de rotagdo, no centro. A relacdo do buraco
negro central com outras propriedades das gal axias ndo € bem estabel ecida.
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A classificacdo das galaxias

A classificagdo de galaxias mais usada € a que foi introduzida por Hubble em
1936, e depois aprimorada por ele mesmo. As galéxias de diversos tipos sdo colocadas ao
longo de uma linha bifurcada, parecida com um diapasdo ou um estilingue. No cabo do
estilingue estdo as galéxias elipticas, que vao desde as mais esféricas (EQ) até as mais
alongadas (E7). Neste ponto ocorre a bifurcacdo, que separa as espirais comuns (S) das
espirais barradas (SB). Os dois ramos seguem a mesma ldgica, comegando por galaxias
em que o bojo € proeminente e a estrutura espiral mal se vé (SO ou SBO0) até aquelas em
gue o bojo € modesto e os bragos bem delineados (Sc ou SBc). Os bracos sdo mais
fechados (d&o muitas voltas) para as Sa, e sGo mais abertos (se afastam mais rapidamente
do centro) nas Sc. Outras galéxias, sem estrutura definida, chamadas de irregulares (Ir),
foram acrescentadas depois. Tudo indica que estamos a bordo de uma SBc.

Existem outras formas de classificagdo, mas tendo sido propostas depois, néo
conseguiram se impor. Isto ndo quer dizer que a de Hubble seja melhor, nem que ela
represente uma sequéncia evolutiva (ou sgja, que hagja uma direcéo definida de evolucéo,
como por exemplo galaxias Sb se transformam em Sc, etc.).

Elipticas

. % = »

EQ - E3 «.- E5 -« E7

<__Early Type Late Type -
~ L

Figura 4-16: A classificacdo morfol 6gica de galaxias introduzida por Hubble.

Conclusao

Descrevemos, neste capitulo, os principais componentes da Galéxia, tais como
bojo, halo, disco e barra, que sdo também encontrados em outras galaxias. Simplificando
ao extremo, s8o os blocos com os quais podemos montar uma galaxia. Tratamos da curva
de rotacdo em detalhe, e discutimos os valores que nos parecem mais razoaveis para a
distancia do Sol ao centro, e para a velocidade com a qual estamos girando em torno do
centro galactico. Os valores oficiamente aceitos pela UAI deveriam ser revistos. Ficou
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faltando a descricdo dos bracos espirais, que merece um capitulo a parte, apesar deles
serem um sub-componente do disco. Enquanto 0s outros componentes ndo parecem
apresentar grandes diferencas de galaxia para galaxia (excetuando-se as dimensdes), sdo
0s bracos os responsaveis pelo aspecto visual ou identidade de uma galéxia espiral vistade
longe, que atornainconfundivel com as outras.
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