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A Galáxia hoje, vista de dentro



A Galáxia hoje, vista da Terra

http://galaxymap.org/mwe/mwe.php
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A Galáxia hoje, vista da Terra

http://galaxymap.org/mwe/mwe.php

Near Infrared, COBE



Crédito: Robert Hurt, NASA, 2008

A Galáxia hoje, “vista” de fora



Sistema de Coordenada Equatorial

α - ascensão reta
δ - declinação

ponto vernal = equinócio de Outono para o hemisfério Sul



Sistema de Coordenada Galáctico

l - longitude galáctica, medida na direção da rotação do Sol
b - latitude galáctica, medido em direção ao Pólo Galáctico Norte



Sistema de Coordenada Galáctico

l - longitude 
galáctica, medida na 
direção da rotação 
do Sol

b - latitude galáctica, 
medido em direção 
ao Pólo Galáctico 
Norte

https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Galactic_coordinates.JPG





A vizinhança solar

https://www.eso.org/public/
images/eso0303c/



Onde estamos?

✤ O Sol habita o disco

✤ R = 8 ± 0.5 kpc (Reid 1993)

✤ Z = 24 ± 5 pc (Juric et al. 2008) 

✤ 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.



Nossa vizinhança



Hipparcos

O satélite Hipparcos (1989–93; 
European Space Agency) mediu 
movimentos aparentes de 120 000 
estrelas, a uma acurácia de milli-
arcsecond. O banco de dados 
fornece distâncias e portanto 
luminosidades de estrelas dentro de 
centenas de parsecs.

High precision parallax collecting 
satellite, http://sci.esa.int/
hipparcos/ 

http://sci.esa.int/hipparcos/
http://sci.esa.int/hipparcos/
http://sci.esa.int/hipparcos/


Nossa vizinhança



Nossa vizinhança



Gaia  

lançado em 19/12/2013

início das operações 
científicas em 25/07/2014

Objetivos: medir a posição 
de 1 bilhão de estrelas (1% 
das estrelas da Galáxia) 
com precisão de 24μas, 
velocidades radias para 
150 milhões de objetos, 
criar uma mapa estrutural 
3D da Galáxia

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

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




Funções de Luminosidade e 
de Massa



Qual a faixa de luminosidade que tem mais 
estrelas no diagrama H-R do Hipparcos? 



Função de luminosidade

A função de luminosidade                  descreve quantas 
estrelas de cada luminosidade (ou magnitude absoluta) 
estão presentes em cada pc3:                             corresponde à 
densidade de estrelas com magnitude absoluta V entre           
e   





Função de luminosidade
É particularmente difícil determinar a região de baixa luminosidade da 
função de luminosidade, por motivos observacionais (as estrelas são 
muito pouco luminosas)

A região luminosa é difícil de determinar pois as estrelas são raras e 
portanto não serão encontradas a menos que o volume seja maior do que 
~100pc. 

A distribuição de estrelas não é uniforme ao longo da posição da galáxia. 

Vários sistemas múltiplos são confundidos com estrelas brilhantes.

Apesar disso, fica claro que a maior parte das estrelas é fraca. A razão 
massa-luminosidade              dá uma medida da proporção entre estrelas 
luminosas e estrelas fracas. M/L ~ 1 para sequencia principal, e ~2 
quando inclui todas as estrelas locais e gás.



Função de Luminosidade Inicial

Usando modelos de evolução estelar, podemos converter a função de 
luminosidade observada hoje na função de luminosidade inicial                
, i.e., quando todas as estrelas estavam na sequência principal

.                        é o número de estrelas que se formaram com 
magnitude absoluta entre          e  

Contando o número de anãs brancas no volume local, estima-se que 
estrelas tem se formado na vizinhança solar por 8 - 10 Gyr. 



Função de Luminosidade Inicial

A função de luminosidade inicial                 está relacionada com a 
função de luminosidade atual          através de:

onde          é a taxa de formação estelar. Para uma taxa de formação 
constante, temos:





Função de Luminosidade Inicial

Podemos inferir a função de luminosidade inicial                a partir da 
função de luminosidade atual            e hipóteses sobre a taxa de 
formação estelar.          

Para uma taxa de formação constante, temos:



Função de Massa Inicial

IMF do inglês, Initial Mass Function

Podemos converter                 em                         : número de estrelas 
que se formou com massa entre          e   

Pode ser interpretada como a probabilidade de uma estrela que está 
nascendo de ter uma dada massa.

Massas baixas são mais prováveis do que altas massas



Função de Massa Inicial

Na vizinhança solar, uma boa aproximação para estrelas mais 
massivas que 0.5 Msun é a IMF de Salpeter (1955):

         é uma constante que define a densidade local de estrelas

Observações no Universo Local mostram que a IMF é 
surpreendentemente homogênea (Galáxia e Nuvens de Magalhães) 
(mas nem tanto)





IMF
 (Mo, Bosch & White, Cap. 9.6)

é definida de modo que seja o número de

estrelas nascidas no intervalo , dada uma normalização:

O número de estrelas e massa nascidas em um intervalo dm é então dado por:

Quais são valores razoáveis de se adotar para ml e mu?



Algumas parametrizações
 (Mo, Bosch & White, Cap. 9.6)



Questões em aberto

Dado que conhecemos pouco do processo de formação estelar, não 
sabemos derivar a IMF a partir de princípios básicos. Algumas 
teorias propostas estão listadas em 9.6.2 de Mo, Frank & White.

Universalidade: estudos de aglomerados abertos do Universo Local 
tendem a indicar universalidade da IMF. Mas há estudos que 
indicam que ela pode ser diferente em starburst galaxies e elípticas 
(9.6.2 de Mo, Frank & White e artigos mais recentes).



Evolução Química



Nuvens moleculares dão origem a estrelas, que enriquecem 
quimicamente outras nuvens, que geram novas estrelas…

enriquecendo novas nuvens

estrelas  
se formam

e morrem



Formação dos elementos químicos

Crédito: wiki



Evolução química

• Nucleossíntese: 

• primordial: produziu H (~75%), 
He (~25%) e traços de metais 
leves (Li) 

• cosmogênica: espalação por 
raios cósmicos produz Litio, 
Berílio e Boro 

• estelar (e explosiva): todos os 
elementos mais pesados são 
formados por reações nucleares 
que ocorrem em estrelas 

• quando as estrelas perdem massa 
(ventos estelares, explosões em 
supernova), liberam no meio 
interestelar parte do material 
processado no seu interior, 
enriquecendo o meio.

Abundâncias químicas no Sistema Solar

BB

ISM

Estrelas

Tempo
Abundância de metais



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.

✤ Os elementos precisam ser devolvidos ao meio-interestelar. Os 
principais processos são ventos estelares (eg. AGB) ou eventos 
explosivos, principalmente Supernovas.



Yield

https://arxiv.org/pdf/1602.01004.pdf



Grupos de elementos em evolução 
química de galáxias

Elementos leves (CNO, Al, Na, Li)

Elementos α (Ne, Mg, O, Si, S, Ar, Ca, Ti)

Pico do Ferro (V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni)

Elementos do processo s (Sr, Y, Zr, Ba, La, Ce, Pr e Nd)

Elementos do processo r (elementos radioativos e os elementos 
pesados ricos em nêutrons)



Formação de elementos s

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

• Sr, Y, Zr, Ba, La, Ce, Pr e Nd  

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

• Nessas fases, podem ocorrer reações nucleares que promovem um fluxo de 
nêutrons, como: 



Formação de elementos r

• Supernovas de colapso (Tipo Ib, Ic and II)) de núcleo são consideradas os sítios 
prováveis dos elementos-r (elementos radioativos e os elementos pesados ricos em 
nêutrons), que precisam de altos fluxos de neutrons pra serem produzidos

Crédito: wiki



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

[Fe/H] = log10

⇣NFe

NH

⌘
� log10

⇣NFe�

NH�

⌘



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

[↵/Fe] = log10

⇣ N↵

NFe

⌘
� log10

⇣ N↵�

NFe�

⌘



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

✤ Não, Oxigênio é.

[Fe/H]

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



Absorption stellar spectra R =
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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, 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 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

✤ Previsões teóricas de SN II 
mostram que [α/Fe] aumenta com 
a massa da estrela progenitora

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

Padrão de 
abundância 

esquemático da 
vizinhança solar

McWilliam (1997)



As razões [α/Fe] 
para três 
histórias de 
formação estelar 
diferentes e 
mesma IMF e 
nucleossíntese 
Crédito: 
Matteucci ‘03. 

Nosso 
bojo

Vizinhança  
solar

Gal. 
Irregular



[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 quando a galáxia era jovem

✤ Populações com alto [α/Fe] se formaram em escalas de tempo curta 
(antes das SN Ia)


