
Saindo da Vizinhança Solar
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Alguns Conceitos
Populações Estelares, Metalicidades, alpha-enhancement…



Dispersão de 
velocidades

✤ Uma medida nos movimentos 
não-circulares de uma 
população

✤ Na vizinhança solar (Dehnen & 
Binney 1998)

Populações com alta dispersão 
de velocidades são chamadas 

“dinamicamente quentes”
Populações com baixas 

dispersões de velocidades são 
"frias"



Populações Estelares







Populações Estelares

✤ Conceito introduzido por Baade (1944)

✤ Tornou-se um tema unificador que relaciona diversos campos de pesquisa 
distintos

✤ Conceito cresceu e generalizou além do original: 

✤ Pop. I (estrelas que populavam o disco de galáxias espirais, caracterizadas 
pelo diagrama cor-magnitude de aglomerados abertos e estrelas O e B) 

✤ Pop. II (estrelas que populavam o halo de galáxias espirais e as galáxias 
elípticas, caracterizadas pelo diagrama cor-magnitude de aglomerados 
globulares)



Populações Estelares

✤ Pretende distinguir os diversos componentes de uma galáxia e 
relacionar esses componentes com estrelas de diferentes idades, 
composições químicas, propriedades cinemáticas e posições. 

✤ Principal objetivo hoje do estudo de Pop. Estelares: compreensão da 
formação e evolução das galáxias.



NGC 7331

Disco: estrelas azuis, 
aglomerados abertos, 

poeira e gás
POPULAÇÃO I

Halo: estrelas vermelhas, 
aglomerados globulares

POPULAÇÃO II

Bojo: “como o halo”??? 
veremos...



Notação de abundância química

✤ Em espectroscopia estelar, a notação mais usada para a metalicidade é

✤ i.e., o logaritmo da razão entre as abundâncias do Fe e do H (densidade 
numérica: número de átomos por unidade de volume), comparado ao valor 
solar.

✤ Para o Sol, [Fe/H] = 0 (por definição)

✤ Estrelas com mais metais do que o Sol tem [Fe/H] > 0, e estrelas com menos 
metais do que o Sol tem [Fe/H] < 0
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Notação de abundância química

✤ Para os outros elementos, por exemplo os elementos α (O, Ne, Mg, 
Si, S, Ar, Ca, Ti):

✤ Em outros contextos (ex, modelos de evolução estelar), metalicidade 
é dada em frações de massa

✤ X: massa de Hidrogênio                       Y: massa de Hélio

✤ Z: massa de Metais                                X + Y + Z = 1
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✤ O Ferro é o “metal” mais abundante em uma estrela?
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✤ O Ferro é o “metal” mais abundante em uma estrela?

✤ Não, Oxigênio é.
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✤ O Ferro é o “metal” mais abundante em uma estrela?

✤ Não, Oxigênio é.
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Então porque o usamos como padrão de medida de 
metalicidade em espectros de estrelas?



✤ O Ferro é o “metal” mais abundante em uma estrela?

✤ Não, Oxigênio é.
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Então porque o usamos como padrão de medida de 
metalicidade em espectros de estrelas?
Porque ele é o mais facilmente medido :)



[Fe/H], [α/Fe] e formação estelar



Enriquecimento químico

✤ Ao final de sua evolução, a estrela 
retorna ao meio interestelar parte do 
material que foi processado

✤ Novas estrelas se formam a partir 
desse material enriquecido. As novas 
estrelas (mais jovens) são mais ricas 
em metais do que a população 
anterior.

✤ Esse retorno é feito principalmente por ventos galácticos e 
supernovas



SN Ia
Anãs-brancas em sistemas binários 

que acretam matéria da estrela 
companheira. Explodem quando a 

massa ultrapassa o limite de 
Chandrasekar: jogam no meio 
interestelar quase que apenas 
elementos do pico do Ferro

SN II
Core-collapse Supernovas

“Morte” de estrelas de alta massa. Jogam 
no meio interestelar elementos do pico do 

Ferro (V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni) e grandes 
quantidades de elementos α (Ne, Mg, O, Si, 

S, Ar, Ca, Ti)



Z = 0

[α/Fe] > 0

[α/Fe] = 0

[α/Fe] < 0

pop. 
primordial 
se forma e 
começa a 
evoluir

SN II explodem e 
contaminam o meio 
com elementos α e 

pico do Fe

SN Ia surgem e 
contaminam o meio 
com elementos do 

pico do Fe

pop. se forma de 
um meio enriquecido 

por SN II

pop. se forma de 
um meio 

enriquecido por 
SN Ia

tempo

... ->

... ->

... ->



Razões de abundâncias como 
relógios cósmicos

✤ estrelas com altos valores de [α/Fe] foram formadas cedo na história 
da galáxia, quando a contribuição de SN II ao meio interestelar ainda 
era a mais importante

✤ populações estelares com altos                                                                
valores de [α/Fe] são sistemas                                                                 
onde a maior parte das estrelas                                                                                                                      
formaram-se “cedo”: [α/Fe] é                                                                  
uma medida de quão longa foi                                                                   
a formação estelar.

Padrão de 
abundância 

esquemático da 
vizinhança solar

McWilliam (1997)



[Fe/H], [α/Fe] e formação estelar

✤ A nova geração de estrelas:

✤ se nasce pouco após a primeira, vai conter mais elementos α em 
relação ao ferro

✤ se nasce mais tarde (depois que SN Ia jogaram mais ferro no meio 
interestelar), terá uma abundância de α em relação ao ferro mais 
baixa

✤ Populações com baixo [Fe/H] se formaram CEDO

✤ Populações com alto [α/Fe] se formaram RÁPIDO



Distâncias a partir de movimentos

✤ Velocidades Radiais        são medidas a partir do Efeito Doppler 

✤ Velocidades Tangenciais        são medidas a partir do movimento 
próprio 



SN1987A

Em Fev. 1987, uma SN é observada na Grande Nuvem de Magalhães 
(LMC de Large Magellanic Cloud). 85 dias depois, linhas de emissão finas 
começam a se tornar brilhantes. A partir do diâmetro do anel em dias-luz 

e seu tamanho aparente, obtivemos uma distância à LMC entre 50 e 53kpc.



SN1987A

Observações do ALMA (vermelho) 
mostram poeira formado no 

remanescente. Hubble (verde) e 
Chandra (azul) mostra a onda de choque 

expandindo (wiki)



As populações da Galáxia



Disco da 
Galáxia



Onde estamos?

✤ O Sol habita o disco

✤ Z = 24 ± 5 pc (Juric et al. 2008) 

✤ R = 8 ± 0.5 kpc (Reid 1993)

✤ V = 236 ± 1 km/s (Reid & 
Brunthaller 2004) 

✤ Estrelas na vizinhança solar 
orbitam o centro Galáctico a 
cerca de 200km/s, 250 Myr pra 
completar uma órbita.



Disco

✤ Disco estelar se estende por cerca de ~ 15 kpc. A densidade de 
estrelas n no disco cai de forma exponencial por um scale length hR ~ 
2.5 - 4.5 kpc. 

✤ Além de um raio Rmax ≈ 15 kpc, a densidade cai rapidamente a zero 
(semelhante ao observado em outras galáxias).

✤ Disco fino contém 95% das estrelas e todas as jovens, scale height de 
300-400 pc. O restante é o disco espesso, com scale height de 1 kpc.

✤ A espessura do disco depende das estrelas que se usa nas medidas: cerca 
de 300pc para estrelas velhas, e 100pc para estrelas jovens. 



Outras "Paralaxes"

✤ Paralaxe espectroscópica: determina-se o tipo espectral de uma 
estrela, e partir de um HR de estrelas com distância conhecida, pode-
se calcular o módulo de distância (precisa de correção de 
avermelhamento). 

✤ Para MS, distâncias podem ser obtidas com incertezas de 5%. Para 
gigantes vermelhas a situação é pior, com incertezas nas distâncias 
de ~ 25%.

✤ “Poor man’s variant”: paralaxe fotométrica, onde o tipo espectral é 
estimado a partir de cores.



Densidades estelares calculadas por fotometria

Determinadas para 12500 estrelas a partir da cor V-I, mV < 19, na direção do Polo 
Galáctico Sul. Foram usadas anãs de tipos espectrais G tardios e “early" K.



Disco fino

✤ Disco fino ainda forma estrelas (O, B, A). Metalicidades entre [Fe/H] 
= -0.5 e 0.0,  [a/Fe] ~ 0.

✤ Disco espesso tem ao menos 3Gyr. Como as estrelas jovens estão 
ausentes, o M/L do disco espesso é maior. [Fe/H] ~ -0.8 (Ivezic et al. 
2008) e [a/Fe] ~ 0.3. É dinamicamente mais quente que o disco fino.



Velocidade vertical vs. idade



O aquecimento do disco

✤ As estrelas se formam próximo ao plano galáctico (onde está 
concentrado meio interestelar) e suas velocidades randômicas 
aumentam com seu tempo de vida, espessando o disco. O 
mecanismo de “aquecimento” ainda não é totalmente conhecido, 
pode ser pequenos satélites que atravessam o plano galáctico.

✤ Nosso disco espesso pode ser o remanescente de um disco fino 
antigo. Depois do aquecimento o gás volta a cair no plano galáctico, 
formando as estrelas que observamos hoje.



Gould’s Belt

Sol se localiza em um anel ou disco de estrelas jovens, inclinado em 20o com relação ao 
plano galáctico.



Aglomerados abertos

Há uma dispersão considerável de abundâncias. Gradientes mais migração radial.



Plêiades

A presença de gás e poeira indica 
que nenhuma SN explodiu 

ainda.



NGC3603

✤ Muito jovem e massivo, 
com diversas estrelas 
O3, cada com  L ∼ 
30000L⊙. 

✤ Próximo ao centro 
galáctico.

✤ Versão menor dos 
super-star-clusters que 
se formam em galáxias 
starburst.



Halo



Estrutura extensa aproximadamente 
elíptica, dinamicamente quente, com 

pouca ou nenhuma rotação
 contém apenas 1% da massa estelar 

da Galáxia

 É onde estão as estrelas 
mais velhas da Galáxia

 Mantém um registro da 
história de mergers 



Há um gradiente vertical de 
metalicidade no disco

Distribuição de metalicidades: a 
separação entre disco e halo é 

clara



Aglomerados globulares

✤ Maior parte das estrelas reside em AGs, sistemas estelares que contém de 
104 a 106 estrelas. Maiores valores de σ do que os aglomerados abertos.

✤ Há ceca de 150 AGs na Galáxia. A densidade cai aproximadamente com r-3.

✤ A densidade estelar é aproximadamente constante dentro do core radius rc 
≈5pc. Em algum raio rt geralmente além de 30pc, a densidade de estrelas 
cai rapidamente a zero = tidal radius ou truncation radius (estrelas além 
desse raio são perdidas por conta das interações gravitacionais).

✤ Todos os AGs da galáxias tem vários Gyr (mas pode ser diferente em 
outras galáxias!!!! LMC, SMC, M31…)



Aglomerados Globulares



CMD de ΩCen

Observações HST, http://inspirehep.net/record/859185/plots 

http://inspirehep.net/record/859185/plots


Distribuição espacial de aglomerados globulares



Metalicidade dos 
AGs da Galáxia

✤ Há duas “famílias” de 
aglomerados globulares: 

✤ a pobre em metais é 
associada à cinemática do 
halo (alta dispersão de vels., 
distribuição ~ esférica), cerca 
de 80% dos aglomerados 

✤ e a rica em metais é 
associada ao disco espesso, 
distribuição achatada Binney & Merrifield, dados de 

Armandroff (1989)



Cinemática do Halo

Battaglia et al. 2005

✤ Analisando cinemática dos aglomerados globulares, Armandroff 
(1989) deriva vrot = 43 ± 29 km/s e σ = 116 ± 11 km/s (em 
comparação, aglomerados globulares do disco tem vrot = 193 ± 29 
km/s e σ = 59 ± 14 km/s) 

σ = <(vi - <vi>)2>1/2



Aglomerados globulares

✤ Não há AGs próximos o suficiente para distância por paralaxe 
trigonométrica. Distâncias são obtidas por ajuste de isócronas, RR 
Lyrae: o brilho varia regularmente em períodos de 0.2–1 dias, o que 
as torna fáceis de serem encontradas, tem todas aproximadamente a 
mesma luminosidade L ≈ 50L⊙

✤ Porque a Galáxia não forma mais AGs, enquanto continua formando 
aglomerados abertos?



Halo

✤ Halo externo, pobre em metais ([Fe/H] até -2.5), não tem rotação 
organizada em torno do centro da Galáxia. Órbitas estelares tem 
alta excentricidade. 

✤ Halo interno (e.g. Kalirai 12, Nature), mais rico em metais do que 
o Halo externo ([Fe/H] = -1.0 a -0.5), com rotação semelhante ao 
disco. “Achatado" em comparação com o halo externo.

✤ O halo pobre em metais também contém ‘moving groups’: 
estrelas que seguem uma órbita em comum, provavelmente 
remanescente de satélites capturados.



Estruturas no halo

✤ Um “stream" de gigantes M e C foram removidas da galáxia anã 
satélite Sagittarius assim como um conjunto de AGs pobres em 
metais. O mesmo acontecerá com as Nuvens de Magalhães em 
3-5Gyr.



Contagem de estrelas: observações vs. modelos



Partes centrais 
(bojo, barra, 

núcleo)



Bojo e barra

✤ Estrutura ~ 3 kpc de raio. Contém uma barra e um buraco negro 
central supermassivo.

✤ Melhor modo de mapear o bojo é no infravermelho λ ∼ 5−7 μm: 
menos sensível à extinção mas ainda não dominado pela 
emissão de poeira.

✤ 20% da luz total da Galáxia. 

✤ Estrutura “pear-shaped" é provavelmente a barra, de 3–4 kpc; o 
lado em l > 0 parece maior por estar mais próximo de nós.



A estrutura  
bojo/disco
✤ Historicamente acreditava-se que 

havia apenas um bojo (bojo 
clássico) e mais recentemente 
descobriu-se que há uma barra 
também.

✤ Na classificação de Hubble, 
provavelmente habitamos uma 
galáxia Sbc ou Sc galaxy, que não 
é tão fortemente barrada para ser 
classificada como SBbc or SBc; 
alguns classificam em uma 
categoria intermediária entre 
barrada e não barrada, SAB.

Em que medida eles são a mesma 
estrutura ou duas sobrepostas é um 

questão ainda em debate.



Bojo e barra

✤ A densidade de estrelas do halo cresce em direção ao centro galáctico 
e podemos nos perguntar se o bojo é apenas a parte mais interna do 
halo. Não é ! 

✤ O bojo é mais achatado do que o halo interno e tem rotação no 
mesmo sentido que o disco (mais lento) e com maiores dispersões de 
velocidade (~110km/s).



Centro galáctico

✤  3 × 107M⊙ de estrelas dentro de 
um raio de 10′′ ou 0.2 pc. 

✤ Um nuvem molecular gigante, 
Sagittarius B2, é observada a cerca 
de 150pc. A 30–50 pc do centro, os 
aglomerados Quintuplet e Arches 
clusters são mais luminosos do que 
106L⊙.

✤ O centro da Galáxia contem um 
torus de nuvens moleculares, com 
raio de 2pc e 106M⊙



Centro da galáxia

✤ As estrelas mais internas estão a menos de 
0.05 pc da fonte de rádio central, Sagittarius 
A⋆, que varia de brilho tão rapidamente que 
deve ser menor que 10 minutos-luz.

✤ Buraco negro supermassivo medido 
observando o movimento das estrelas em 
torno do centro por mais de uma década 
(Gues et al. 2008):

✤ Versão pequena das fontes de raio X e rádio 
observadas em AGNs



NGC 6553

NGC 6528
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NGC 6553

NGC 6528

idades do bojo são ± as 
mesmas da do halo, mas 

metalicidades são diferentes

O
rt

ol
an

i e
t a

l. 
(2

00
5)



Gradientes de metalicidade do Bojo

Zoccali et al. 2009



Zoccali et al. (2009)

Discussões atuais sobre a natureza 
química do bojo

o Halo (não representado na figura), 
apresenta valores altos de [α/Fe]



Mas...

Alves-Brito et al. (2010)



Implicações

✤ Halo se formou em escala de tempo curta

✤ Disco se formou em escala de tempo mais longa

✤ A metalicidade e abundância alpha do disco espesso indica que ele se 
formou rápido (em 1-2 Gyr) e cedo (cerca de 8 a 10 Gyr atrás).

✤ O disco fino parece estar formando estrelas continuamente ao longo 
da história da Galáxia

✤ Bojo/Barra: parte central do disco espesso (Alves-Brito et al. vs 
Zoccali et al.?)



Populações Estelares da Galáxia

Halos Discos Bojo/Barra

Idade Velha Jovem (disco fino) à velha 
(disco espesso)

Velha (bojo clássico) e 
intermediária (barra)

[Fe/H] Baixa. Não há indicação 
clara de gradientes.

Alta. Há gradiente 
(metalicidade cai com raio 

galáctico).

Alta. Há evidências 
de gradiente.

Cinemática
Baixa rotação, alta 

dispersão de 
velocidades.

Alta rotação, baixa 
dispersão de velocidaes.

Baixa rotação, alta 
dispersão de 
velocidades.

[α/Fe] Alto
Baixo (disco fino), 

intermediário (disco 
espesso)

Alto e/ou 
intermediário.


