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Figure 10.7. The Milky Way galaxy from inside. This view of our galaxy, taken in the infra-red portion of the spectrum
using instruments on the Cosmic Background Explorer (COBE) satellite, shows our galaxy’s thin disk of stars, and
dust (which appears red or orange in this image) within the disk. Infra-red light penetrates dust and gas much better
than visible light, so the image reveals much more of the central swath of the Galaxy than we could see with traditional
telescopes. (Copyright Edward L. Wright. Used with permission.)
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A Galaxia hoje, vista da Terra



http://galaxymap.org/mwe/mwe.php
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sta” defora

his Chandra image shows the hot x-ray halo surrounding the
assive spiral galaxy NGC 5746. It also shows an optical view of

he galaxy including the central bulge and thin disk. The Milky
ay has a similar basic structure if viewed edge-on.
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Fig. 1.8. A schematic side view of the Milky Way.




e —————————————————

ROSS 12 Lalande 21185 10 IIQ'}[ years

DX Cancri 3

72
Wolf 359 prdfen

Galactic
Centre

i ¢ Eridani
‘®

L Ubcen

i

| 0 EZ Aquarii
€ '"di;i Lacaille 9352
¢ YZ Ceti

GJ1061 :
. tCeti @

Status: January 2003

A vizinhanca solar



Onde estamos?

<+ O Sol habita o disco
+ Z =24 +5 pc (Juric et al. 2008)
+ R =8+ 0.5 kpc (Reid 1993)

2+ V=236+1km/s (Reid &
Brunthaller 2004)

+ Estrelas na vizinhanca solar
orbitam o centro Galactico a

cerca de 200km /s, 250 Myr pra
completar uma Orbita.




Nossa vizinhanca
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Fig. 2.2. A color-magnitude diagram and approximate spectral types for 15630 stars
within 100 pc of the Sun, for which Hipparcos measured the trigonometric parallax to
<10%, and the color B — V to within 0.025 magnitudes — M. Perryman.



O satélite Hipparcos (1989-93;
European Space Agency) mediu
movimentos aparentes de 120 000
estrelas, a uma acuracia de milli-
arcsecond. O banco de dados

fornece distancias e portanto . ! .

luminosidades de estrelas dentro de }‘t l"- = p— = ‘ |

centenas de parsecs. Sl v " 2
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High precision parallax collecting
satellite, http:/ /sci.esa.int/
hipparcos/



http://sci.esa.int/hipparcos/
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Nossa vizinhanca
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lancado em 19/12/2013

inicio das operacoes
cientificas em 25/07 /2014

Objetivos: medir a posicao
de 1 bilhao de estrelas (1%
das estrelas da Galédxia)
com precisao de 24uas,
velocidades radias para
150 milhoes de objetos,
criar uma mapa estrutural
3D da Galaxia



http://sci.esa.int/gaia/

()
o
=
S
@
£
S
2
=

Date: 25 August 2015

Satellite: Gaia

Depicts: Hertzsprung-Russell diagram
Copyright: ESA/Gaia/DPAC/IDT/FL/DPCE/AGIS
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Funcdes de Luminosidade e

de Massa




(Qual a faixa de luminosidade que tem mais
estrelas no diagrama H-R do Hipparcos?
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Fig. 2.2. A color-magnitude diagram and approximate spectral types for 15630 stars
within 100 pc of the Sun, for which Hipparcos measured the trigonometric parallax to
<10%, and the color B — V to within 0.025 magnitudes — M. Perryman.



 Fungdo de luminosidade

& - A fungao de 1um1nos1dade B(My) descreve quantas
estrelas de cada 1um1nos1dade (ou magmtude absoluta) -
~ estao presentes em cada pc’:  d(My)AMy corresponde a &
| den51dade de estrelas com magmtude absoluta V entre MV_ f

i e My + AMy

number of stars with My — 1/2 <x < My +1/2
volume V. (My ) over which these could be seen

d(x) =

23)
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- Fig. 2.3. The histogram shows the luminosity function ®(My ) for nearby stars: solid
dots from stars of Figure 2.2, open circles from Reid et al. 2002 AJ 124, 2721. Lines

~ with triangles show Ly ®(My), light from stars in each magnitude bin; the dotted curve

s for main-sequence stars alone, the solid curve for the total. The dashed curve gives
M®Pys(My), the mass in main-sequence stars. Units are Ly or Mg per 10pc cube;
vertical bars show uncertainty, based on numbers of stars in each bin.




- Fungao de luminosidade

- E particularmente dificil determinar a ponta pouco luminosa da funcédo de
luminosidade, por motivos observacionais (as estrelas sdo muito pouco
luminosas)

A ponta luminosa ¢é dificil de determinar pois as estrelas sdo raras e
portanto ndo serao encontradas a menos que o volume seja maior do que
~100pc.

Adistribuige’io de estrelas ndo é uniforme ao longo da posicdo da galdxia.

Varios sistemas miltiplos sdo confundidos com estrelas brilhantes.

| Ap‘esa‘r disso, fica claro que a maior parte das estrelas € fraca. A razao

- massa-luminosidade AM/L dd uma medida da proporgao entre estrelas
i luminosas e estrelas fracas. M/L ~ 1 para sequenc1a principal, e ~2
= quando mclul todas as estrelas 10ca1s e gas. &




* Funcdo de Luminosidade Inicial

+ Usando modelos de evolucéo estelar, podemos converter a funcao de
luminosidade inicial observada hoje na func¢ido de luminosidade
inicial ¥Y(My),, i.e., quando todas as estrelas estavam na sequéncia
prmc1pa1 e .

* U(My)AMy é o ntimero de estrelas que se formaram com
‘magnitude absoluta entre My e My+AMy

- Contando 0 numero de ands brancas no volume local, estima-se quef
 estrelas tem se formado na vizinhanga solar por 8 - 10 Gyr. |
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= - Fig. 2.4. Circles show the luminosity function ®ys(My) for main-sequence stars as in
Figure 2.3. The histogram gives the initial luminosity function W(My ), assuming that
- stars were born at a constant rate over the past 10 Gyr. Both functions have a minimum,
- the Wielen dip, at My =~ 8. This V-band luminosity corresponds to only a tiny range of
- stellar mass M. The mass function &£ (M) probably has no dip or inflection at this mass.




- Funcdo de Luminosidade Inicial

Podemos inferir a 'ﬁihgéo de luminos’ida'de' inicial U(My) a partir da
funcgéo de 1um1n051dade atual Pms e hlpoteses sobre a taxa de
| formac;ao estelar | |

Para uma taxa de formagédo constante, temos:

V(My) = Pms(My) for Tms(My) = Tga,

Toal
— dne(M 5 h M . 2.4
Ms(My) X os(My) when tMs(My) < Tgal (2.4)




Funge’i de Massa Inicial

=+ IMF do inglés, Initial Mass Function & (M) _

+ Podemos converter w(M) em E(M)AM :niimero de estrelas
que s‘e,fOrmou]C_om massaentre Af € A 4+ AM

+ Pode ser interpretada ‘Como. a probabilidade de uma estrela que esta
~ nascendo de ter uma dada massa.

| * Massas baixas sdo mais provdveis do que altas massas




~ Fungdo de Massa Inicial

# Na vizinhanca solar, uma boa aproximage“io para estrelas mais
massivas que 0.5 Msun é a IMF de Salpeter (1955):

 EMIAM = E(M/Mo) P (AM/Mo), 23)
. gOA é uma constante que define a densidade local de estrelas

! Observagoes no o Universo Local mostram que a IMF é
surpreendentemente homogenea (Galédxia e Nuvens de Magalhaes) ]
(mas nem tanto) ’ |
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Fig. 2.5. Masses of stars in the Pleiades cluster: the number in each mass range is propor-
tional to the area under the histogram. The smooth curve shows the Salpeter initial mass
function, the dotted curve is a lognormal function. The dashed line shows mass: stars near
0.25M g are most numerous, but those of (1-2).M g account for most of the cluster’s mass —
E. Moreau.




- IMF, (P (m) | édéﬁ'nida de modo que ¢ (m)dm ‘Seja O NUMero de

estrelas nascidas no intervalo m =dm/2 , dada uma normalizacao:

fmumd)(m)dm = 1Mg

my

O ndamero de estrelas e massa nascidas em um intervalo dm é entdo dado por:

~ |Quais sdo valores razoaveis de se adotar para m; e m,?|




Algumas parametrizagoes

mmenton vih b-235 Supenl

, | _ E(x) =ap—aix—axx* with x=1log(m/My)  [Miller-Scalo IMF],
S ——— s (ao,a1,a;) = (1.53,0.96,0.47).

m=2%  (m>10Mg) -
S p(m)ec ¢ m P (IMp<m<10Mp)  [ScaloIMF]
m~ 180 (0.2Mg <m < 1Mp).
—zz (1.0Mg < m < 100M)
_ ~23 (0.5Mg <m < 1.0Mg)
$(m) 13 (0.08My <m<05Mg) L roupaiME]

03 (0.01Mg < m < 0.08Mp).

L (ms  m>10My) .
* 5('”)“{ exp{—[log(m/0.2Mo)2/0.6} (m < 1.0Mg)  (Chabrier IMF]




 Questdes em aberto

Dado que conhecemos pouco do processo de formacao estelar, nao
sabemos derivar a IMF a partir de principios béasicos. Algumas
teorias propostas estdo listadas em 9.6.2 de Mo, Frank & White.

- Universalidade: estudos de aglomerados abertos do Universo Local
tendem a indicar universalidade da IMF. Mas h4 estudos que
_indicam que ela pode ser diferente em starburst galaxies e elipticas
(9 6.2 de Mo, Frank & White e art1gos mais recentes).




Maas alguns conceltos




Dispersao de
velocidades

<+ Uma medida nos movimentos
nao-circulares de uma
populacao

+ Na vizinhanca solar (Dehnen &
Binney 1998)

. Local
\l neighborhood

Populacdes com alta dispersao
de velocidades sdo chamadas
“dinamicamente quentes”
PopulagOes com baixas
dispersodes de velocidades sao
"frias”




Notacao de abundancia quimica

+ Em espectroscopia estelar, a notacdo mais usada para a metalicidade é

NFG NF@
[FG/H] = 1Ogm (N ) E 1Ogm ( Q)
H

+ i.e., o logaritmo da razao entre as abundancias do Fe e do H (densidade
numérica: nimero de &tomos por unidade de volume), comparado ao valor
solar.

+ Para o Sol, [Fe/H] = 0 (por defini¢do)

+ 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



Notacao de abundancia quimica

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

N, Ng
/Fe] =logg (=) = Loguo (22 )

+  Em outros contextos (ex, modelos de evolucao estelar), metalicidade
é dada em fracoes de massa

+  X:massa de Hidrogénio Y: massa de Hélio

“+ Z:massa de Metais X+Y+Z=1



Fe/H
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Fe/H

2+ O Ferro é o0 “metal” mais abundante
em uma estrela?

ftp:/ / ftp.noao.edu/ fts/ visatl /




Fe/H

2+ O Ferro é o0 “metal” mais abundante
em uma estrela?

+ Nao, Oxigénio é.

Most abundant nuclides in the Solar

Nuclide

Hydrogen-1
Helium-4
Oxygen-16
Carbon-12
Nitrogen-14

~
i

System!®!
Mass
fraction
A % inparts ¢
per
million
1 705,700
4 275,200
16 5,920
12 3,032
14 1,105

Atom
fraction
in parts ¢+

per
million

909,964
88,714
477

326

102

ftp:/ / ftp.noao.edu/ fts/ visatl /




Fe/H

<+ QO Ferro é o0 “metal” mais abundante
em uma estrela?

+ Nao, Oxigénio é.

Entdo porque o usamos como padrdo de medida de

Most abundant nuclides in the Solar

System!(®]
Mass Atom
fraction fraction
Nuclide ¢ A ¢ inparts ¢ inparts ¢
per per
million million
Hydrogen-1 1 705,700 909,964
Helium-4 4 275,200 88,714
Oxygen-16 16 5,920 477
Carbon-12 12 3,032 326
Nitrogen-14 14 1,105 102

metalicidade em espectros de estrelas?

ftp:/ / ftp.noao.edu/ fts/ visatl /




Fe/H
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Porque ele é o mais facilmente medido :)

/ / ftp.noao.edu/ fts/visatl/
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livolucao Quimica
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Nuvens molecu
enriguecem qul
novas estrelas..
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micam

a0 origem a estrelas, que
ente outras nuvens, que geram




Evolugao quimica

e Nucleossintese:

 primordial: produziu H (~75%),

He (~25%) e tracos de metais
leves (Li) Tai(se
« estelar (e explosiva): todos os Abundancia de metais

elementos mais pesados sao
formados por reagbes nucleares
que ocorrem em estrelas

e cosmogénica: espalagao por

raios cosmicos produz Litio, W
713 10 L2 Abundan fSi
BerI|IO e BOFO o[ oHe mnmI:e:to10’ "
s o ]
* quando as estrelas perdem massa 3 ;[ %'V, 3 Fe j
~ S ® Arc i

(ventos estelares, explosdes em 2 ARSI *
. . ‘T ® g it Pe o 2n -
supernova), liberam no meio Sl P St ~
. . S e o V S T .
interestelar parte do material 18t £ e s T e e *
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Abundancias quimicas no Sistema Solar



Enriquecimento qufmico

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

Novas estrelas se formam a partir Stage | Timescale
. . . H burming 7 million years
desse material enriquecido. As novas e Buming | 0.5 millon years
. . — . . e Burninc 1 year
estrelas (mais jovens) sdo mais ricas 0 Buming. | 6 months

Si Burning 1 day

em metais do que a populacao
anterior.

Core collapse supernovae

Esse retorno é feito principalmente por ventos galdcticos e
supernovas



Formacao de elementos s

Elementos mais pesados do que o Fe, formados através da captura lenta de
néutrons (lenta comparada com a escala de tempo do decaimento beta).

Sr. Y, Zr, Ba, La, Ce, Pre Nd

Durante algumas fases das pulsacdes TP-AGB, entre camadas de queima ocorrem
condigbes particulares de temperatura e densidade ocorrem (thermonuclear
runaway).

Nessas fases, podem ocorrer reagcdes nucleares que promovem um fluxo de
néutrons, como:

*’Ne(a, n)”Mg
BC(a, n)'°0O



Formacao de elementos r

Supernovas de colapso (Tipo Ib, Ic and l)) de nucleo sao consideradas os sitios
provaveis dos elementos-r (elementos radioativos e os elementos pesados ricos em
néutrons), que precisam de altos fluxos de neutrons pra serem produzidos

. |Super-
s |novae

Man-
made

Big Large
Bang stars

Cosmic Small
stars
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Crédito: wiki



SN II, Ib e Ic
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 a (Ne, Mg, O, Si,
SAL Ga i)

SN Ia

- '7'5'_‘ -------

FLaT B Anas-brancas em sistemas bindrios
. .~ w . que acretam matéria da estrela
Do il e companheira. Explodem quando a
massa ultrapassa o limite de
Chandrasekar: jogam no meio
interestelar quase que apenas
elementos do pico do Ferro



pop. SN II explodem e SN Ia surgem e

primordial [ confaminam o meio @ contaminam o meio

se forma e @ com elementos o e com elementos do

comeca a pico do Fe pico do Fe
evoluir

pop. se forma de
[/ Fe] > 0] meio enriquecido
por SN II

pop. se forma de
um meio
enriquecido por
SN Ia




Razoes de abundancias como

relogios cosmicos

+ estrelas com altos valores de [o/ Fe] foram formadas cedo na histéria
da galdxia, quando a contribuicdo de SN II ao meio interestelar ainda

era a mais importante 0.8

+ populagoes estelares com altos

0.4
valores de [a/Fe] sdo sistemas o
onde a maior parte das estrelas & 0o
formaram-se “cedo”: [a/Fe] é |
uma medida de quao longa foi

a formacao estelar.

I l 1 I I 1 I I I 1 I ] I 1 I 1 ] 1 I

McWilliam (1997)

1 l 1 1 1 1 I 1 | 1 1 l | | | | l 1 1

Padrao de
abundancia
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vizinhanca solar -
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|[Fe/H]



1 1 1 |l ] |

X Bulge (McWillam and Rich 1994) -
QBulge (Barbuy et al. 1998) -

A Bulge (Barbuy and Grenon 19880)-—

o DLA (Viadilo 2002) -
® MC (Hill et al. 2000) -

Vizinhanca-
solar -

1 L L L

As razoes [a/ Fe]

para trés
histérias de
formacao estelar
diferentes e
mesma IMF e
nucleossintese
Crédito: ' |
Matteucci ‘03. |




le/H|, jo/Fe| e formacao estelar

+ A nova geracao de estrelas:

* se nasce pouco apos a primeira, vai conter mais elementos o« em
relacao ao ferro

+ se nasce mais tarde (depois que SN Ia jogaram mais ferro no meio
interestelar), terd uma abundancia de a em relacdo ao ferro mais baixa

+ Populagdes com baixo [Fe/H] se formaram quando a galdxia era jovem

+ Populac¢bes com alto [/ Fe] se formaram em escalas de tempo curta
(antes das SN Ia)



