
Rotação Galáctica

Capítulo 2.3 do livro-texto.



Rotação galáctica

• As órbitas das estrelas e do gás em torno do centro da Galáxia são 
aproximadamente circulares.  

• A rotação é diferencial: estrelas mais próximas ao centro completam suas 
órbitas em menos tempo do que estrelas mais distantes.



Local Standard of Rest (LSR)

• O padrão local de descanso (LSR em inglês) é definido como o 
movimento médio das estrelas próximas ao Sol 

• Com relação a essa média, o Sol apresenta  

• Na maior parte das vezes assumimos que a órbita do LSR é circular 
• Recomendação da IAU (1985) é  
• Valores mais recentes (2007) 
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Observando o Hidrogênio na Galáxia

• É comumentemente determinada com as observações da transição de 
21cm do H

Um fóton de λ = 21 cm 
(1420.405751 MHz) é emitido quando 

o spin do elétron muda de paralelo 
para anti-paralelo.

http://www.cv.nrao.edu/course/astr534/HILine.html



Braços espirais



• Uma estrela em P se move em 
relação ao LSR com


• Usando a Lei dos Senos


• Chegamos a


• e

Medindo a curva de 
rotação

Fig 2.19. Galactic rotation: a star or gas 
cloud at P with longitude l and 
Galactocentric radius R, at distance d 
from the Sun, orbits with speed V(R). The 
line of sight to P is closest to the Galactic 
center at the tangent point T. Velocidade angular



� Centro 
galáctico
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Anti-centro
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Vr é positivo, a menos das estrelas do outro
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Curva de rotação da Galáxia

• Para um sistema esférico, a velocidade      em uma órbita circular de raio 
está relacionada à massa contida no interior deste raio               por 

• para R em parsecs, M em massas solares e tempo em mega-anos,  

http://euhou.obspm.fr/public/Milky_Way_Rotation_A4.pdf



Método da tangente

• Se soubéssemos a distância até as estrelas para as quais medimos a 
velocidade radial, poderíamos calcular a curva de rotação da Galáxia 

• Para a Galáxia interna                   usamos o método da tangente  
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Galáxia externa

• Precisa-se de associações de estrelas jovens para os quais seja possível 
fazer paralaxe espectroscópica ou fotométrica 

• A velocidade radial é medida a partir das nuvens de gás nos quais essas 
associações estão embebidas







Matéria Escura na Galáxia

• Lembrando que 
• E como V(R) não cai com a distância, a massa deve crescer quase 

linearmente com o raio, mesmo além do raio solar onde há menor 
densidade estelar 

• Isso também é observado em outras galáxias espirais 
• Assume-se que as galáxias contém um halo de matéria escura (não emite 

luz) 

• http://euhou.obspm.fr/public/simu.php 

http://euhou.obspm.fr/public/simu.php


Curva de rotação para 7 galáxias espirais

 Rubin et al., 1976, ApJL, 225, 107. 

http://adsabs.harvard.edu/abs/1978ApJ...225L.107R


Perfis dos Halos de Matéria Escura

• ver seção 7.5 Mo, van den Bosch & White.  

• Previsões teóricas (formação de estruturas assumindo perturbações 
iniciais dadas pela CMB) nos dão como o modelo mais simples realista (rh 
= raio de virial): 

• A partir de simulações de N-corpos, temos o perfil de Navarro-Frenk-
White (1996, 1997)



Core-cusp 
problem

http://inspirehep.net/record/1276088/plots

https://ned.ipac.caltech.edu/level5/Sept13/Silk/Silk4.html

Figure  13.  The  DM  density  profile  of  a 
simulated dwarf galaxy at different redshifts. In 
the DM only simulation,  the galaxy retains its 
cuspy profile, whereas in the run with repeated 
outflows a shallow inner profile is formed by z = 
0. Figure from [70].

http://inspirehep.net/record/1276088/plots
https://ned.ipac.caltech.edu/level5/Sept13/Silk/Silk4.html
https://ned.ipac.caltech.edu/level5/Sept13/Silk/Silk_refs.html#2012MNRAS.422.1231G


https://physics.stackexchange.com/questions/134159/what-is-a-flat-rotation-curve



Meteorologia da Galáxia: o gás interestelar

Capítulo 2.4



Meio Interestelar (MIE)

• corresponde a menos de 10% da massa bariônica da Galáxia 

• dá a Galáxia várias de suas características morfológicas: braços espirais, 
regiões de formação estelar…  

• gás é aquecido e ionizado por radiação estelar, é posto em movimento 
por fortes ventos estelares ou ondas de choque de SN, ou pela 
passagem através dos braços espirais 

• assim como a atmosfera da Terra, o MIE é um sistema complexo, onde 
tem-se que levar em considerações fatores como campo magnético, 
pressão do gás, pressão dos raios cósmicos… 

• com raras exceções, as distâncias são apenas distâncias cinemáticas, 
i.e., dependem de uma V(R) já conhecida



Estruturas Nuvens de alta velocidade

http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Sept12/Putman/Figures/figure1.jpg



Estruturas

• o MIE é turbulento e cheio de 
estruturas


• estrelas nascem em nuvens 
moleculares densas e frias, 
tipicamente de alguns parsecs 
de distância

Nebulosa da cabeça do cavalo (Bernard 
33)



Estruturas

• ventos estelares de estrelas 
jovens e ondas de choque de 
supernovas injetam grande 
quantidade de energia nos 
arredores (turbulência 
hipersônica)


• quando as primeiras estrelas 
começam a brilhar, quebram o 
H2 em H e ioniza o H => região 
HII


• o gás é aquecido a ~10000K, a 
pressão sobe ~1000x, expande 
empurrando o gás frio a 
velocidades supersônicas 
(champagne flow)

Região HII NGC604, na Galáxia do 
Triângulo



Estruturas

• as estruturas resultantes 
podem ser vistas bolhas de 
gás quente, observadas por 
satélites de raios-X e regiões 
turbulentas vistas em mapas 
de rádio telescópios.

Superbolha Henize70, na Grande Nuvem 
de Magalhães



Meio interestelar

• Constituintes: gás (neutro, ionizado e molecular), poeira, raios cósmicos 
• É um meio multi-fase, dependendo do constituinte em questão, da 

temperatura e densidade. Fases (onde mecanismos de aquecimento e 
resfriamento estão em equilíbrio; Field, Goldsmith & Habing1969; McKee 
& Ostriker 1977): 
• frio: T < 300K, HI e H2 

• morno: T ~ 104K, gás neutro rarefeito e ionizado 
• quente: T ~ 106K gás ionizado, aquecido por SN 

• As pressões térmicas das três fases estão aproximadamente em 
equilíbrio  

• Além de gravidade, devemos considerar pressão do gás, forças 
magnéticas, pressão de raios cósmicos… 



Meio interestelar

• Bastante rarefeito:  
• regiões densas => 106 moléculas por cm3 => nuvens moleculares 

gigantes 
• regiões quentes => 10-4 íons por cm3  
• ar => 1019 moléculas por cm3  
• vácuo de laboratório => 1010 moléculas por cm3  
• contraste denso - rarefeito maior do que diferença entre água e ar 

• Massa: 
• 99% gás (70% H, 28% He, 2% metais) 
• 1% poeira 

• Campo magnético: 0.5nT perto do Sol, maior em raios menores, e 
metade disso em 2Rsun



Observando o MIE

• Linhas de emissão ou espectro de contínuo (corpo negro) 
• Em densidades baixas, observam-se as chamadas “linhas proibidas”, 

que deveriam se chamar linhas menos prováveis, são transições mais 
lentos: 
• um elétron de H leva cerca de 10-8s para pular do nível 3 para 2, mas 

para as transições proibidas leva cerca de 1s 
• altamente sensíveis a densidade e temperatura do gás 
• são identificadas por colchetes, ex, [OIII] em 500.7nm. 

• 21cm: transição hiperfina do H, resultante do acoplamento entre o spin 
nuclear e o do elétron; leva 11Myr pra ocorrer (!!!) 

• gás quente emissor de raio-X (T ~ 107K) preenche os espaços entre 
nuvens mais frias e densas, e deve estar escapando da Galáxia





Radiação do MIE

• transições vibracionais moleculares emitem linhas com alguns microns, 
transições rotacionais emitem em milímetros  

• a molécula H2, a mais abundante, é muito difícil de ser observada; emite 
significativamente apenas em T acima de ~1000K (precisa haver uma 
fonte de UV “atrás" da nuvem molecular) 

• a molécula mais abundante depois do H2 é a CO, com transições 
rotacionais importantes em 1.3 e 2.6mm que requerem apenas T ~ 
10-20K pra serem excitados; a razão Xco entre H2 e CO é relativamente 
constante na Galáxia  

• boa parte do gás molecular pode estar “escondido”, pois boa parte deste 
é opticamente espesso  

• gás ionizado em regiões HII são detectados em rádio (emissão free-free, 
T ~ 104K; bremsstrahlung térmico, espalhamento de elétrons livres)



http://www.physics.ucf.edu/~rep/theses/Farnood_MS_2011.pdf



Mapeando o gás na nossa Galáxia

• H I -> 21cm (opticamente espesso nas partes mais centrais da Galáxia) 
• H2 -> Difícil de ser observado (emissão mais provável em 20 micron, 

Freq. THz) 
• CO -> observado em 0,98, 1,3 e 2,6 mm (Freq. GHz) - estima-se que há 

1 molécula de CO para 104 de H2.



Quase todo H2, mas menos do que metade do HI está dentro da órbita solar. Gás 
molecular está acumulado em um anel de 4kpc. Perto do Sol, CO se acumula dentro 
de 80pc do plano do disco, HI é cerca de 2 vezes mais espesso.  Gás e poeira estão 

concentrados próximos aos braços espirais. Acima de 1-2kpc, quase todo gás é 
quente ou morno. 

Di
sc

o 
in

cl
in

ad
o,

 q
ue

da
 d

e 
de

ns
id

ad
e 

do
 H

2,
 ó

rb
ita

s 
nã

o 
ci

rc
ul

ar
es

, b
ar

ra
?



Multi-fase (ver discussão no livro-texto em 2.4.2)



Astronomia 
“Experimental”

IBEX (Interstellar Boundary Explorer) (2008 - 
https://www.nasa.gov/multimedia/videogallery/index.html  

Voyager 1 (1977 - 2025)

http://voyager.jpl.nasa.gov/imagesvideo/video.html 

Voyager 1 “chegou" ao meio interestelar 
em Agosto de 2012 (heliopausa = limite 

teórico onde a pressão do vento solar e do 
meio interestelar se igualam)

https://www.nasa.gov/multimedia/videogallery/index.html


Mecanismos de aquecimento

• Energia é adicionada ao MIE por radiação estelar, colisão com raios 
cósmicos, ou mecanicamente por  
• explosões SN 
• ventos estelares 
• expansão de regiões HII 
• perturbações magneto-hidrodinâmicas (rotação Galáctica, 

remanescentes de supernovas) 

• Resfriamento ocorre por emissão de fótons (de-excitação)



Mecanismos de resfriamento



Formação de estrelas

• Gravidade causa colapso de uma nuvem de gás se esta exceder o 
comprimento de Jeans 

• Massa dentro desse raio é dada por:



Equilíbrio entre temperatura e densidade

The galactic superwind in NGC 3079.
https://ast.leeds.ac.uk/research/stellar-winds-

galactic-superwinds-shocks/

• Conforme H I esfria e é comprimido 
ao passar pelos braços -> forma 
H2 e grãos -> esfria -> contrai -> 
formação de estrelas 

• Estrelas jovens -> UV -> quebra de 
H2 remanescente -> aquecimento 
do MIE 

• SN e ventos estelares também 
contribuem para parar a formação 
estelar. Em Starbursts vê-se 
Superwinds. 

• Mas SN podem também comprimir 
gás ao redor do sistema 
provocando uma cadeia de novas 
formações estelares



Lei de Kennicutt-Schmidt

Figure 19. Kennicutt–Schmidt relation 
comparing the observed star formation 
rate surface density and gas mass 
surface density. NGC 6334 is the blue 
box and the error bars correspond to 
the uncertainty in the mass estimates of 
the YSO population and the molecular 
cloud. Orion is shown as a red filled 
triangle with corresponding errors bars 
at the star formation rate surface 
density derived with our method. Low-
mass star-forming regions from 
Spitzer's c2d and GBS programs are 
plotted as filled black circles. W43 and 
G035.39, two Galactic massive star-
forming regions identified as 
prototypical "mini-starbursts" (Motte et 
al. 2012), are plotted as green stars. 
The open triangles show a sample of 
normal spiral galaxies and the open 
boxes show starburst galaxies. The line 
marks the Kennicutt–Schmidt relation 
with α = 1.4. The vertical offset between 
the extragalactic and the Galactic star-
forming regions likely results from the 
beam of extragalactic observations 
being diluted by non-star-forming gas.

https://www.researchgate.net/figure/Kennicutt-Schmidt-relation-comparing-the-observed-star-formation-
rate-surface-density_fig7_257308359


