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ECOLOGIA E UMA PALAVRA NOVA E UMA CIENCIA NOVA,

MAS O RACIOCINIO ECOLOGICO NAO FOI CRIADO PELOS HOMENS DE HOJE

Carta do cacique Seathl, da tribo Duwamish, do Esta-
do de Washington, ao Presidente Franklin Pierce, dos
Estados Unidos, em 1855, depois de o Governo ter da-
do a entender que desejava adquirir o territorio da
tribo.

"... A vista de tuas cidades e um tormento para os olhos do homem vermelho. Mas
talvez seja assim porn ser o homem vermelho um selvagem que nada compreende.

Nao se pode encontran paz nas cidades do homem branco. Nem um Lugar on-
de se possa ouvin o desabrocharn da golhagem na primavera ocu o tnin das asas de
insetos. Talvez por sen um selvagem que nada entende, o barulho das cidades ¢ pa-
na mim uma agronta aos ouvddos. E que especie de vida e aquela em que 0 homem nao
pode ouvin a voz do corvo noturno ou a conversa dos sapos no brefo, a noite? Um
Andio prefere o suave susswio do vento sobre o espelho dagua e o proprio cheiro do
vento, purigicado pela chuva do melo-dia e com axroma de pinho. 0 ar e preciso pa-
a0 homem vermelho. Porque todos 0s seres vivos respiram o mesmo ar — - andmals,
arvores, homens. Nao parece que o homem branco se importe com o ar que fLe/bpft'.fr.a.
Como um monibundo ele ¢ insensivel ao an fetido.

De wma coisa sabemos, e o homem branco talvez a descobrina um dia: o
nosso Deus e o mesmo Deus. Juﬁgaa takvez, que 0 podes possudr da mesma  maneira
como desefas possuin a nossa terra. Mas nao podes. Ele e Deus da humanidade in-
teina. E quer bem Lguakmente ac_homem vermelho como ao branco. A terra ¢ amada
por ELe. E causan dano a terra e demonstrar desprezo pelo seu Criador. O homem
branco vai desaparecer, talvez mais depressa que as outras ragas. Continua polu-
indo a tua propria cama'! e has de morrer uma noite, sufocado nos tews proprios de-
jetos! Depodis de abatido o ultimo bisao e domados todos o cavalos selvagens ,
quando as matas misteriosas federem & gente, e quando as colinas escarpadas se en-
cherem de fios que fakam — onde ficarao 0 sertoes? Terao acabado. E as aguias?
Terdao {do embora. Restara dar adews a andorinha e a caga, o fim da vida e o come-
¢o da Luta para sobreviver."
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I - INTRODUCAD

A atmosfera terrestre pode ser visualizada como se-
guéncias de camadas gasosas superpostas. A troposfera, a mais
inferior — alcanga 10 a 12 km de altitude acima do solo — e
constituida pelo ar que respiramos e & nela que se verifica grande
turbuléncia. Acima dela ha uma zona relativamente imdvel, bem ra-
refeita — a estratosfera —, cujo componente mais importante &
uma pequena quantidade de ozdnio, forma ativa triatdmica do oxigé-
nio, terrivelmente venenosa, mas que, por outro lado, exerce um
efeito benéfico sobre a vida na Terra, absorvendo parte da radia-
géo ultravioleta solar, que seria letal a todos os organismos coO=
nhecidos, pois destruiria o acido nucleico das células. Esta pro
tecao, contudo, vem sendo ameacada pelos agentes poluidores que,
em nome da civilizagao, sao responsaveis por uma degradag¢ao crescen
te do meio.

A poluigao urbana devida a fotoquimica e particulas
suspensas &, por conseguinte, motivo de maior preocupagdo, nao so-
mente pelos efeitos exercidos sobre a salde e pela degradagao dos
aspectos estéticos, como @ o caso da cidade de Sao Paulo, no Bra-
sil, mas, também, por um possivel impacto global na climatizacao da
Terra, ou seja, Os aerosdois colocados na atmosfera pelo homem virem
a causar, eventualmente, alteragOes qualitativas irreversiveis de
aquecimento ou resfriamento catastroficos da atmosfera.

Um estudo que mostra-se o processo de interacao 0zd
nio-poluicao seria um grande passo para se equacionar o problema
e, oportunamente, minimiza-1lo. Estimulada pelas pesquisas reali
zadas no Observatdorio de Chabot e na Universidade de Washington,
visando a determinagao dos parametros de poluigao atmosférica pa-
ra a cidade de Sao Francisco e outras nos Estados Unidos, a equipe
do Observatorio do Valongo decidiu implantar a infraestrutura ope-
racional sobre o tema "Astronomia e Poluigao Aérea", trabalho es-
te que exigira, se adequadamente desenvolvido, a participacao futu
ra dos Departamentos de Fisica, Quimica e Meteorologia, num esforgo
multidisciplinar de finalidades idénticas e inéditas no Pais. Atra
vés desta contribuicao inicial da Astronomia pretende-se alertar
os meios cientificos para que intensifiquem suas pesquisas ao
combate da poluigao atmosférica.

Este projeto & apenas uma tentativa de iniciar a Pes-
quisa, apresentando preliminarmente a Teoria da Extingao Atmosfe-
rica. Completa o trabalho um roteiro de observagoes fotométri-
cas das estrelas catalogadas por Johnson e Morgan, realizadas no te
lescopio refrato-refletor coudé do Observatorio do Valongo com os
filtros B e V, seguindo-se a interpretagao dos dados obtidos.



IT - TEORIA E DESCRIGCAO DO METODO

II.1 - Extingcao Atmosferica

Extingcao atmosféerica & o efeito ocasionado pelas camadas
de ar da Terra, que reduzem, por absorgao ou dispersao, a radiagao
emergente dos corpos celestes. Isto € um fato evidente, pois a inter
posigcao de meios materiais na trajetdria dos raios luminosos blogueia
a transmissao da luz, diminuindo a intensidade que deveriamos rece-
ber.

Do ponto de vista da determinagao das magnitudes, esta
perda representa um erro que deve ser corrigido. O problema, em toda
sua generalidade, @ bastante complexo. Porém, no nosso caso, a ques-
tao pode ser contornada atraves das denominadas "retas de Bouguer",
que permitem uma solucao simples e precisa do problema.

Consideremos, em primeiro lugar, a forma pela gqual a at-
mosfera terrestre afeta os fluxos luminosos das estrelas. Observamos
gque a quantidade de energia que atravessa uma superficie emissora num
determinado ponto e em uma dada diregcao e o fluxo luminoso de um qual

guer corpo celeste.

Seja Foh o fluxo de luz monocromatica incidente na cama-
da superior da atmosfera. dS representa um elemento de trajetoria do
raio luminoso na atmosfera, e dFA e o fluxo perdido, por absorgao ou

o
espalhamento, ao longo de dS. Admitiremos que

dF , « -F_,ds . (1)

Se introduzirmos um fator de proporcionalidade, o, (coefi
ciente de absorgao) podemos escrever:

dr = ~-F 0. ds ,
oA oA A

onde [UA] = G .
Considerando-se que as distancias estelares sao aprecia-
velmente grandes e que o fluxo emitido & inversamente proporcional ao

guadrado das distancias, e definindo-se:

F, - fluxo emitido pela estrela;
R - distancia da estrela ate a Terra;
S - espessura da atmosfera, que e a soma de todas as ca-

madas elementares absorventes de espessura dSl, dSz, conyg gue o flu-

X0 atravessa até chegar ao observador;
teremos, de acordo com a Lei de Lambert, que:

F

F = - r
T R2

que e o fluxo total recebido no topo da atmosfera, e
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que € o fluxo recebido pelo observador no centro da Terra.

Dessas relagOes obtemos:

o v T
(o] sZ RZ

Mas sendo R infinitamente maior que S,

: = e

FO ——-I:z— = FT .

Assim, o fluxo recebido pelo observador sera apioximadameg
te igual ao fluxo recebido no topo da atmosfera, isto &, as perdas re
sultantes da Lei de Lambert sao despreziveis. Porém, nao poderemos
deixar de levar em consideragdo a absorgdo e o espalhamento  atmosfé-
ricos, contidos em S. Por outro lado, observamos que as perdas inte-
restelares nao serao consideradas. Dagui por-diante, e a menos que
explicitamente indicado, absorgac indicara absorcao real e, ou, espa-
lhamento.

Podemos integrar (1) e conhecer a perda total de fluxo,

-uma vez que ele & considerado continuo:

=\o,ds . (2)

Seé a onda luminosa incidente no topo da atmosfera chega
com uma velocidada de fase v.ooey suponéo—se que a atmosfera €& dividi
da em camadas elemeﬁtares dS, dentro de cada uma delas 'cbnsideraremos
constantes as propriedades do meio. . Assim, a velocidade da onda sera

a mesma para todos os pontos dentro de cada camada, variando somente

topo da atmosfera

camada 1

camada 2

AR Vg ! camada 3
'... 04

‘ 7‘-_camada 4

FIGURA 1



nas fronteiras entre as camadas. Dentro da camada 1 a onda tera ve
locidade vl ¢ MEenor que v, e assim sucessivamente, uma vez que a ca-
mada mais inferior (proxima ao nivel do mar) é mais densa gue as su-
periores, e maior densidade implica em menor velocidade de propaga-
¢ao. O indice de refragdo para a primeira camada, quando a luz vem

do meio interestelar e entra na atmosfera, e

e, similarmente, quando a onda penetra na camada 2, temos

v
1

Wiy

Desta maneira, teremos ”1' My Magr etc.
0O raio incidente em 01 sera transmitido com um desvio da

normal de acordo com a Lei de Snell:

sen SOlN = ulsen 0201N

sen B = ulsen &

o mesmo acontecendo para as camadas subsequentes, como podemos Obser-
var na FIG. I. Logo, a integracao da trajetoOria percorrida pela luz
devida a refracao atmosférica (pela relagao de Huygens) faz com que ©
caminho do raio luminoso, dentro da atmosfera terrestre, seja levemen
te encurvado, em vez de exatamente reto, efeito ocasionado apenas pe-
la variagao da densidade atmosférica, implicando em maior  absorgao.
Por este motivo, um observador vera a luz de um astro segundo uma di-
recao tangente a trajetoria dos raios luminosos emitidos e concluira
que a estrela esta mais proxima do zenite, o que nao é verdade. Contu
do, a Astronomia Esférica nos ensina que existe um intervalo em dis-
tancias zenitais (a ser explicitado posteriormente), no qual o efeito
da refragdo pode ser desprezado. Na FIG. I, a trajetdria SO sera con

siderada linear devido a esta razao.

Para se escolher os limites da integral (2), suponhamos

que o percurso total seja SO e, que Ea seja o fluxo observado na Ter

ra e F o fluxo incidente no limite superior da atmosfera.
(o]
A aF), .
—DP. = -lg.d4s8 ;
P 5
oA
o\ S
O -
. GAdS
By =T el , (3)

que & algumas vezes referida como lei de Beer.

Observamos que F, & a quantidade medida e, em geral, nao

A

nem o,. Para o calculo da integral da perda de

3 S em F
conhecemos n skt A
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fluxo, seja definirmos uma grandeza ‘auxiliar, denominada espessura Oti

ca, 1., pela relagao
: [a]
Tsl - g cde, (4)
5
Ty, © @ espessura Otica monocromdtica da atmosfera, ao longo da traje-
téria“percorrida pela luz, de S até O. Temos, entao, '
T
TEEA
Fy =F, e ! (5)

Espessura Otica & uma quantidade muito importante, uma vez
que atraves dela podemos inferir sobre o meio qﬁe se esta analisando.
Quando Taa € muito pequena, houve .pouca absorcao, o que im

plica dizer que o meio € quase transparente. Porem, quando Ty 1, a
radiagao recebida & l/e da total, e esta fragao & consideravelmente
grande, sendo a absorcao, neste caso, aprecidvel. Quando To & muito

grande, o meio & quase opaco & radiagao.

i Entretanto, podemos observar, experimentalmente, que a es-
pessura Otica, por depender da massa de ar,. existente entre o astro
‘observado e a Terra, deve ser fungao da distdncia zenital do astro e,
como esta varia constantemente, a extingao da radiacao da estrela tam-
bém variarid constantemente com o tempo. ;

Supondo-se que as-propriedades da espessura Otica sao uni
camente funcao da altitude, a atmosfera pode ser tratada pela  Teoria
Classica da Refragéo} como uma serie de camadas finas e estratificadas.
concentritamente com a Terra, cada qual possuindo um coeficiente de
sx’ o

servamos que em pequenos angulos zenitais (z) podemos admitir a atmos

absorgao bem definido. Para se verificar a forma da fungao Tt

‘fera composta de camadas plano-paralelas, isto €, que a refracao e a

curvatura da Terra sejam desprezadas,

3
e,

e que as propriedades da fungao T,y de

pendam apenas da distdncia acima da | Mﬁ*ﬁ%ﬂhhﬂﬂdikh
Terra, e nao da posicdao horizontal. Pe’ g ¥ d
- - /
la FIG. II, vemos que dS e determina- l /
do como sendo: dx: /’L
| /7
; Fé
dS = sec z dx. (6) |
/a8 = sec z dx
o L2 7 :
A equacao (4) se torna: | //
4 0 superficie da Terra
T . = \ 0 sec z dx 74 77777772
SA S?\
ou ' FIGURA II
Tsh = Tbh sec 2z ; {7)

onde T é a espessura dtica na direcao do zenite.

A

(o]

Toh = Sol dx
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e dx & a distancia ao longo desta diregao. Na pratica obtemos a mag-
nitude da estrela e ndao o fluxo. Logo, utilizando-se a equagao de
Pogson, que relaciona magnitudes estelares e fluxos,

F
m -m . = 2,5 log —_°* | (8)
% oA F

A

Combinando-a com a equagao (5), vem:

m = m - 11086 T r (9)
ox S

A A

onde mx e a magnitude instrumental obtida na Terra e m & a magnitu-
oA
de acima da atmosfera terrestre.

As observagbes nos dao m_ , porém, necessitamos de m A,
A o

pois a diferenca (m, - m,,) & a extingdo atmosférica em magnitudes.
A equacao (9) ainda apresenta 2 incognitas (mbh, TSA) e,
portanto, nao possui solugao algeébrica. Assim, utilizando-se a equa-

gao (7), teremos:

Il

my, - m 4 1,086 t_, sec z, (10)

onde 1,086 T , = k, & o coeficiente de absorgao. Como T, é fungao

das caracteristicas da atmosfera na diregao do zenite, e experiencias

revelam que nesta direcdo as condigGes observacionais sao as melhores

possiveis, podemos supor que, em primeira aproximacao, a espessura
dtica no zenite nao deva variar muito, podendo ser considerada como
constante.

Podemos observar que a equagao (10) é analoga & equagao
de reta do tipo y(xX) = a + bx; o0 que nos permite concluir, atraves
do método acima, dito de Bouguer, que m,, @ o ponto onde a reta corta
o eixo das magnitudes experimentais e que 1,086'1'0 = kA € a tangen-

A
te do angulo que a reta forma com o eixo das distancias zenitais.

O método de Bouguer pressupoe que a configuragao das ca-
madas estratificadas permanegam estdveis durante o tempo das medidas
(em geral, varias horas), o que nunca & estritamente verdadeiro, mes-
mo com uma noite limpida, devido aos deslocamentos da atmosfera que
farao com que tais camadas, admitidas como estratificadas, se mistu-
rem, modificando o coeficiente de absorgéo de cada uma delas. Apenas
observagoes sistematicas ao longo de muitas noites permitirao deci-
dir, através de testes estatisticos, se a estratificacao @ uma hipo-
tese aceitavel em um dado observatorio [ver item III.Z.ZJ.

E conveniente especificar a trajetoria do raio luminoso
em termos da massa de ar (X) no zenite do observador. Assim sendo, O
coeficiente de extingao (k) sera a medida da perda de luz, expressa
em magnitudes relativamente a posicao zenital da estrela.

m =m + k X. (13
A oA A
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A suposigdo dos planos paralelos s& & valida para distan
cias zenitais =z < 650, 0 que pode ser verificado experimentalmente,
pois a partir deste limite a distribuicao dos pontos-émpiricés dei-
xa de ser linear, isto &, as retas de Bouguer se degeneram em outras
formas. Para z > 65° temos que considerar a curvatura da Terra e a

refragao, implicando em maiores trajetdérias para os raios luminosos.

topo da atmosfera

FIGURA III

A massa de ar relativa, referida ao zenite, & obtida pe-
la secante z (Schoenberg, 1929) com boa precisdao. O erro introduzi
do, neste caso, & de aproximadamente 0,005 massas de ar para z==600.
E conveniente utilizar secantes para o calculo da massa de ar, ate
z = 650. No caso de z > 650, pequenas-corregées devem ser feitas a

sec z para se.obter a verdadeira massa de ar (X). [ref. 2 pégJBO].

O quadro abaixo mostra as corregoes que devem ser subtra
idas aos valores da sec z para se obter a verdadeira massa de ar.
Essas corregOes devem sempre ser utilizadas se os erros sistematicos

precisarem ‘ser minimizados.

TERMOS DE CORREGEC PARA MASSA DE AR

N 2 sec z X Corregao 7 sec 2 X Correg¢io

0O, 1.000 1.000 0.000 B s 2.790 .73 0.017
;£ R 1.155 '1.154 . 001 i [ S 2.924 2.904 | ° .020
[ R 2.000 1.995 .005 TR 3.072 3.049 |  .023
BT yous 2.063 2.057 .006 72 3.236 3.209 .027
‘B L 2.130 2.323 .007° Ff 73 .. 3.420 3.388 .032
B3 cuue 2.203 2.196 .007 . WP 3.628 3.588 |. .040
64 .... 2.281 2.273 .008 f 75 ..., 3.864 3.816 <. 048
65 .... 2.366 2.356 .010 76 4.134 4.075 059
66 .... | 2.459 2.448 011 || 77 4.445 4.372 .073
67 «onn 2.559 | 2.546 .013 78 4.810 4.716 .094
68 .... 2.670 2.655 0.015 T owihs 1o B.243 5.120 0.121

TABELA 1

Para valores extremos da distancia zenital deve-se recor
rer diretamente as tabuas de Schoenberg, as quais ndo puderam ser ob
tidas.
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O valor da.se¢ z € determinado diretamente, para qualquer ob-

servagao, atraves de

sec z =[sen ¢ sen § + cos ¢ cos § cos AH:I_]' (12)

onde ¢ e a latitude do observador,s € a decllnagao da estrela e AH € o an
gulo horario da estrela. [Bef. 4, pag. 47]

Geralmente, e mais convenlente c;uaadb relagao (12) , porem,
podemos utlllzar tambem uma tabela que da dlretamente o valor da sec z,
para uma grande faixa de declinagOes e angulos horarios, tendo-se fixa-
do uma latitude. Podemos ver uma amostra dessa tabela (ver TABELA 2), na
gual observamos que quando AH = O hora (estrela cruzando o meridiano),
para um observador de ¢ = 36° e astro com § = 28°, o valor da sec z = 1,010

Massa de Ar para latitude 36°

ALH. §=28" §=26° 6=24" §=220
0h 00m 1.010 1.016 1.023 1.031
20 "1.013 1.018 1.025 1.034
40 2 1.027 1.034 1.043
1 0o 1.035 | 1.042 | 1.050 | 1.059
10 1.045 1.052 1.060 1.069
20 1.056 1.063 1.071 1.081
30 1.069 1.076 1.085 1.095
"35 1.076 1.083  J 1.092 1.102
40 1.083 1.091 1.100 1.110
45 1.091 1.099 1.108 1.119
50 1,099 1.107 1,117 1.129
55 '1.108 1.1%7 1.127 1.138
2 00 1.7 1.126 1.137 1.149
05 1.127 1,137 1.148 1.160
10 1.138 1.148 1.159 1.172
15 1.149 1.159  |'1.an 1.184
20 1.161 1.171 1.183 1.197
2 25 1.173 1.184 1.197 1.211
TABELA 2

Quando se deseja calcular a massa de ar, de maneira mais pre
cisa, primeiro devemos calcular a sec z pela relagao (12), e apoOs, deter
minar a massa de ar pela relagao:

2
X = sec z - 0,0018167(sec z - 1) - 0,002875(sec z - 1)
+ 0,0008083(sec z - 1)3. (13)

Esta. aproximagao polinomial de Bemporad é adequada, pois da
uma precisao de 0,1% para X = 6,8 (z = 82°) e de 1% para X = 10 iz 2.850)
Entretanto, ha duvidas se esses valores de Bemporad sao confiaveis com
tal precisao, devido 3s variacoes de densidade, pressao e poluigao gue
ocorrem na atmosfera.[Ref,gfpagJﬁol,

Outra forma de se determinar a massa de ar diretamente e
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através de um nomograma. A FIG.IV exemplifica um modelo, onde temos
na escala a esquerda, medidas de massa de ar, a direita,.temos AH,
,sendofque a curva apresenta valores de §, para uma latitude do lugar
de 36° 03'. Se o nomograma for cuidadosamente tracado, podera  ser
utilizado com erro inferior a 0,5%. Notamos que os erros citados an-
teriormente ainda estdo sujeitos a debates. Frequentemente & atil
esta forma de se determinar a massa de ar, quando se estuda um grupo

de estrelas, em uma pequena area do céu.

e NOMOGRAMA &
D A 4
MASSA DE AR g

(latitude  36° 03')
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LA ARS AR A RA RA A1 bkl
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2

o¥ss %
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FIGURA IV

Observamos que o nomograma acima foi tragado para a latitu

do lugar, do hemisferio norte.
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I1.2 - Determinacgao do-Coeficiente de Extingao

I1.2.1 - Medidas Convencionais

A equagao (11) representa uma equa¢ao linear. Sob condicOes
ideais, tendo-se obtido magnitudes experimentais em observagoes adequa

das de distancias zenitais, podemos tracar graficos de magnitudes ins-
trumentais versus massa de ar, e a inclinagéo da reta sera o coeficien

te de extingdo procurado. Um grdfico ideal pode ser visto na FIG. V.

i~ oM o
H 06 p~

.- -1 o SR
=) - =
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R =
< 1O
w L2 bm HHH‘H\“ﬁ\;mﬂ |
5 . e 28 .
: L4 AX —ﬁ*\-.
e 4
Z 16 3
b 6 K v Ty ~-0.20 4

MASSA DE AR

FIGURA V

Na pratica nunca conseguirepos tais resultados como mostra
a FIG. V, pois duraﬁte o intervalo em que"a,estrela se move'através de
uma grande quantidade de massa de ar, a atmosfera pode sofrer mudancas
substanciais. Além disso, podemos observar que, em um dado instante e
em um mesmo plano de estratificacao, a extingcao em partes distintas do
céu nao e uniforme, devido a presencga de estrelas muito brilhantes que
irao afetar o nivel do fundo do céu. Logo, as observacoes resultantes,
provavelmente, apresentarao um espalhamento e o valor determinado para
-coeficiente de extingao, pela reta dé Bouguer, contera erros. Porém,
se obtivermos varias determinagae& independentes, das magnitudes, duran
te uma noite limpida, pode-se obter uma média para k,. Essa média, ba-
seada em observagoes de varias noites, estara mais proxima do valor re

al do coeficiente de extincao do que a média de cada noite, pois k, po
de variar consideravelmente durante uma sO noite.

b S
o Sy
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w Lo — o 1 )
o ik . —~ {k-n.ls_,
a 2 \‘ / by .
<

L4 - Py =4 b
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MAGZSA DE AR

FIGURA VI



16

Se agruparﬁos as medidas ‘da estfeia observada, feitas du
rante varias noites, poderemos obter uﬁa precisao consideravel no
coeficiente de extingao, tal que a constincia da magnitude do astro
(considerada como a magnitude fora da atmosfera, moA) pode ser wusada

como uma condigdo primordial nas determinagoes dc coeficiente de ab-

sorcao. Este procedimento & ilustrado graficamente na FIG. VI, na
qual um valor médio de'qﬂ, de duas ou mais noites, faz surgir ou-

tro ponto no eixo das magnitudes.

Frequentemente usamos o método dos minimos quadrados pa-
ra se determinar _mo}t e kl_,hnecessitando—Se realizar muitas‘observa—
coes de uma mesma estrela, a fim de se obter um resultado preciso.

Uma condigao se -impoe: a sensibilidade dos .instrumen-
tos deve permanecer constahte, condicao dificilmente realizavel com
tantos fatores variaveis envolvidos. Devemos usar uma fonte luminosa
de constante estabelecida para se determinar a variacao da resposta

do instrumento.

II. 2.2 - Extingao como fungio do.comprimento de onda

A FIG. VII mostra a dependéricia do coeficiente de extin-
Igao com o comprimento de ‘onda para boas ‘condigoes do céu. Como & de
se esperar, a extingao & geralmente menor e menos 1rregula£ nos obser
vatérios de grande altitude, tal que &s dados desta figura nao sdo
aplicaveis a altitudes mais baixas, como @ o caso do Observatoério do

Valongo. .

kl em Magnitudes
=

A em Augstroms

_ B = i L i . - 1 1
3,000 4 ,_OOO 5000 6,000 7.000 8,000 9,000 10,000
FIGURA VII
Quando operamos num sistema de varias bandas ao mesmo

tempo, & conveniente trabalharmos em termos de uma Unica magnitude, ou
um ou mais Indices de cor, tratando a extingao de maneira diferencial
para os indices de cor. A fim de obtermos a equivalente da equagao

(11), em termos de Iindices de cor, facamos:
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Xl — Al

A2 or2 T2

onde
mAl - m)L2 = CA,
mﬂ;l - moAZ — Cok'
Kii™ By = Ry v

onde C, e C_, sdo os Indices de cor abaixo e acima da atmosfera para
uma estrela, respectivamente, e k,, & a diferenga entre os coeficien
tes de extingcao de cor correspondentes aos comprimentos de onda usa-
dos. Notamos que se estda associando os comprimentos de ondas efetivos
ds respectivas bandas fotométricas. Neste caso, temos que:

CA = Col + kch. (14)

Uma vantagem deste método & que o coeficiente de extincao
em cor, kcl , & medido pela maneira convencional, isto e, pela reta
de Bouguer, com precisao maior que os coeficientes de extingao em mag
nitude, medidos isoladamente, e dos quais ele €& a diferenga. Uma das
razoes para esta maior precisao é que algumas das variacoes dos coe-
ficientes de extingao em magnitudes sao comuns a ambos (variagao nao
seletiva), e consequentemente, k _, sera menos irregular. Outra razao
€ a sensibilidade relativa de cor dos equipamentos, a qual & mais cons
tante que a sensibilidade monocromatica.

Antes de explicitarmos a analise de erro sugerida acima,
Observamos que como a luz que recebemos em qualquer banda fotoméetri-
ca nao & monocromatica, os coeficientes realmente utilizados serao
aqueles para um feixe monocromatico em um comprimento de onda predo-
minante, sem contudo, ser o A efetivo da distribuicao de energia es-
telar.

Por cor entendemos:

C =m - m
A1l Ao
e quando determinamos kA temos normalmente um erro de natureza sele-
tiva, pois trabalhamos com um comprimento de onda apenas, tal como ex
plicitado no paragrafo anterior, e mais erros induzidos pelos instru

mentos, estes de componentes de natureza seletiva e nao seletiva. 1o-

go, nosso coeficiente kA pode ser colocado na forma:
1

k =k * g b e A
Al A Al

*
cnde kl e o coeficiente real (livre de erros); kA e o coeficiente
i 1
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medido;.eke € sao, respectivamente, as componentes seletivas e nao
: S0 3 ) -
seletivas de todos os erros que puderem ser associados as observa-

¢oes. Por exemplo, g pode conter ainda erros pessodis dos observa-
dores. O mesmo acontece para kl . Assim, quando- fizermos:
2 -

_— * -_—
K. kk1-; €y, € -k

* i e i .
A2 A2 P

onde € & o mesmo, ele se cancelard, ‘pois supoe-se nao haver varia-

cao apreciavel na aparelhagem utilizada, nem em outras fontes, num

pequeno intervalo de observacdo. Assim,sendo €, = *, te  teremos:
t 2 i
o e o ,
kcl'_k}u k)\zi'EA

Torna-se possiﬁel agrupar as medidas das quaiskCA sera
determinado apds varias noites de observagoes, assumindo-se que oS
indices de cor das estrelas, fora da atmosfera, sao sempre constan-
tes. Tal método seria viavel para o coeficiente de extingao em mag-
nitude se a sensibilidade monocromatica dos equipamentos fosse cons
tante ou mensuravel. .

A determinacdo convencional do coeficiente de extincdo
‘em cor & inteiramente andloga aguela para o coeficiente de ‘extingao
em magnitude,-kh - Na FIG.VIII, um grafico de indices de cor obser
vados versus massa de ar & feito para uma Gnica estrela medida em va

rias distancias zenitais e em varias noites.
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11.2.3 - Extingdo como fungao do indice de cor

Em determinagoes empiricas dos coeficientes de extingao
para varias bandas, notamos que 0s valores sao dependentes do indice
de cor do astro, em lugar de constante, como &€ sugerido pela equa-
cao (14). Geralmente, podemos determinar de gue maneira a extingao
varia com o indice de cor de diferentes estrelas e expressar Os re-
sultados por uma relagao linear, caso esses dados O permita.

Pelo método de Bouguer, que supoe a atmosfera estratifi-
cada, k, nao & funcao da massa de ar. Contudo, esta & apenas uma
idealizagao, as vezes adequada, as vezes completamente falsa, pois a
atmosfera & um sistema dinamico, altamente complexo. Assim, e por-
que a extingao depende de cada configuragao atmosférica, K, devera
ser uma funcao da massa de ar variavel em cada distancia zenital. Tor

na-se necessario definirmos:
kA = £ (X).

Porém, como X nao & ume grandeza acessivel & observacgao
direta e, em geral, é& determinada apenas aproximativamente, torna-se
inadequado operar com a dependéncia da massa de ar para o coeficiente
de extingdo. Assim, & melhor definirmos k, por uma fungao conheci-
da, por exemplo, a cor da estrela observada, que & sempre obtida. Nes

te caso,
kclz g(Cy).

Pesquisaremos a possibilidade de estabelecer para kcl uma
'dependéncia linear em C, , e omitindo os indices A para simplificar,

k=K * kY C, (15)

onde k. indica o valor "real" de k, e kg indica o erro associado.

Observamos que esta hipdotese tem por base uma simples analogia com

aquelas que conduziram a reta de Bouguer. Duas observacoes sao e
cessarias:

i) a relagao (15) & a expressao de uma hipotese, cuja
validade devera ser recusada ou nao, atraves da analise dos dados em-
piricos;

ii) em vista do que foi dito na consideragao anterior,se
ky resultar tao pequeno que o produto ks C possa ser desprezado
para todo C, diremos que a hipOtese de Bouguer (k, = ki = constante )
€& estritamente verdadeira. Porém, em caso contrario, ki C represen
tard o erro cometido para cada indice de cor, quando aceitamos a hipdo
tese da estratificagao. Com este procedimento, poderiamos ter tan-
tos coeficientes de extincao quantos fossem necessarios. Por exemplo,

se a relagao (15) ainda ndo fosse satisfatoria, estabeleceriamos:

] - " v
ke =k + ki C.
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Obtemos desta maneira,
o 1 - " W o~2
e -Co +[kC +kcc +kCC ] X

relagao que poderia ser encontrada a partir de uma expansao de Taylor,

k. =5 1 &% ch
¥ n=0 n! ac®

onde

k = g(0) + Sli%l C + _S:ifﬂ.cz * e i
¢ 1 2

o0 que justifica matematicamente a construgﬁo de sucessivas retas, co-
mo indicado acima.

A poténcia da variavel C , para além da qual os erros glo
bais mascaram os resultados obtidos,sera fixada experimentalmente. A
experiéncia [ver ref. 11, p&g322] tem mostrado que apenas corregoes
de 22 ordem sdo suficientes, o que ndo significa que para o céu do
Rio de Janeiro isto seja verdadeiro. Assim, numa primeira aproxima-
cao, adotaremos (15) como a expressao do coeficiente de absorgao.

Um raciocinio andalogo nos levaria, em principio, a:

kl= kl+klrn

A
porem, ha nesta afirmativa um absurdo evidente, pois a magnitude mono
cromatica aparente depende da distancia do astro, enguanto k A & um
parametro local, gerado pela atmosfera terrestre.

Pelas mesmas razOes expostas na andlise para kcl , tomare
mos para coeficiente de absorgao em magnitude,

k, =k

A \ +k;cx. (16)

ki e kéh sao denominados "coeficientes de primeira or-
dem" e kj e ki, sd8o os "coeficientes de segunda ordem da extingao

atmosférica".

[1.2.4 - Determinagao dos coeficientes de Absorcao

10 Metodo:
a) Determinagao atraves das magnitudes experimentais
Temos pela equagao (11) que

m = m
A oA A

1
-
o

e por (1le6),
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onde

sendo ), e ), O0s comprimentos de ondas efetivos medidos em qualquer
regiao do espectro. Substituindo, teremos; entao, cam)ckf &

AX
do-se A},
(17)

e suprimin-

= L] n
mk mol + kkx + kl X -

onde A € igual a A\; ou jp .

Uma vez que desejamos calcular os coeficientes de extin-
géo, devemos observar duas estrelas bem proximas uma da outra, como
€ evidente, com Indices de cor bem diferentes, atraves de diversas
massas de ar. A diferenga das medidas em magnitude das duas estrelas
sera dada por:

&mA = f_\mdA & kl AX + kl AGER) .

Devido as condicoes iniciais para a escolha das estrelas
(estarem bem proximas, isto &, terem guase a mesma posigao), as con-
digoes do céu devem ser semelhantes. Neste caso, a massa de ar para

as duas sera a mesma, e teremos:

k! AX = 0 .
A

Logo,

Am Am_ + k;A(CX), (18)

A o)
que & uma equacgao de reta. Desta forma, se plotarmos AmJL versus A (CX)
para as medidas obtidas em uma noite de observacao, teremos uma reta
cuja inclinag&o sera k; e cuja intersecao com o eixo das diferen
cas de magnitudes nos fornecera Am -

ApOs obtermos os coeficientes k; para varias noites,po
demos calcular seu valor médio, que sera o valor adotado €, a partir
dai, calcular os coeficientes principais pelas mesmas observagoes.

Para as estrelas observadas, teremos pela equagéo CLTE)

== ] m
m, = m_, + kl X kl CX ’

onde kyCX ja @ um valor conhecido, uma vez que determinamos kj .Des-
ta forma, vem:
Lz " s 1
m kh CX mok *E kA .
que também & a equagao de uma reta.
Plotando-se (m)k - kxcx) versus X teremos que a inclina-
gdo da reta sera k; e a intersegao devera ser a magnitude fora da at

mosfera para a estrela em guestao,m .
0X

O mesmo deve ser feito para a outra estrela observada e
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uma media de ky sera o adotado coeficiente de 1% ordem da extingdo

em magnitudes.

b) Determinagcao atraves dos indices de cor experimentais

Pela equagao (14) temos que:

Cy = 0oy ¥ kg® o

e pela equagao (15),

= (] + n -
kck kcl kcl CA

Logo,
Ch[l = k:xx} = col + kcxx (19)

Das mesmas observagoes, das quais determinamos os coefici-
entes de absorgao de primeira e segunda ordem em magnitudes, poderemos
encontrar kZA e depois, kLA , da maneira descrita acima. Pela com-
paragao dos coeficientes de cor das duas estrelas encontramos:

= ' AX + k" _A(CX) ,
ﬁcl Acol i kck A kck ( )

e raciocinando-se da maneira precedente,

k' AX = 0 .
cA

Logo,

&CA = ﬁC0A + kck A(CX) . (20)

Através de um grafico AC versus A CX, encontraremos, por
uma regressao linear, k", e BA.C,;-

Ainda por analogia com o caso anterior, observamos que:
CA [l . k;AX:l = co)\ » kc?\X £

também possui uma forma linear e, ao plotarmos Cl[l = k:lg] versus X,
temos que a intersegao da reta ajustante com o eixo das ordenadas deve
ra coincidir com C,, calculado através das magnitudes instrumentais e
kLA sera a inclinagao da reta ajustante.

20 Metodo:

Outra maneira de se determinar os coeficientes de extingao

é utilizando-se o Indice de cor corrigido, C,

caso, temos que os coeficientes de absorgao referentes ao indice de cor

N+ ao inves de C, - Neste

serao:

K . =3 +1¢mc0 (21)

1)
cA ch ce) ok’

e, analogamente, para os coeficientes de absorgao em magnitudes,
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= 1K) (2)
k =k o + k X =

. : (22)

ol

g s a a = = I
onde os coeficientes de 1. e 2. ordem sao analogos, mas nac identicos,

aos das equagﬁes (15) e (16).

c) Determinacao atraves das magnitudes corrigidas para atmosfera
Combinando-se as equagoes (1ll) e (22), vem:

- (1) (2)
mk — mok + kk X + k) Cokx . (23)

Notamos aqui um fator de indice de cor no coeficiente de

extingao de 25 ordem, e sabendo-se que C, depende de m (ainda des-

A

conhecido), temos que, primeiramente, avaliar CoA'

A

d) Determinacao atraves dos indices de cor corrigidos para atmosfera

Combinando-se (l14) e (21), temos:

- (1) 2)
Ca TC X, &% [gck CoA]X

donde,
= (2) (1)
CA Cok[} + kck X] + kck X » (24)
Similarmente ao método anterior,
k{ax = kax = 0
X cA
Assim,
= (2)
Am, = dm_. + [k; AC L, ]X (25)
g (2)
- 2
AC, = AC,, + [kcA ACUAJX X (26)
Como a diferenga de cor instrumental (QCR) pode ser obti-
da imediatamente por este meétodo, devemos primeiro fazer um grafico

&CA versus X e, através de regressoes lineares, encontraremos[%éi)acog
como a inclinagao da reta ajustante,e a intersegao desta cam o eixo das ordena
das, indica &Cok

Como a inclinagao da reta ajustante & a tangente do angu-
lo que esta forma com o eixo das abcissas, temos como se pode observar

pela FIG. IX que:

(2) AC, = AC
ke ACuy 2 X Ll

X



24

Uma vez que AC ) Jja foi determinado,'
" AC. = AC :
kéi)= A oA S (27)

XQCOA

A\AC

A

onde AC, e X podem ser guaisquer

valores tomados sobre a reta de

rggressﬁo. N
Substituindo-se ago-

ra &Col em (25), para os pares A

(&mh, X) obtidos'experimentalmeg

te, podemos plotar &mk versus
&C-OA

ma, uma reta ajustante cuja in-

X, calculando-se dessa for-

-~ = L af
clinacao nos indicara kii) e cu ‘ ':;_ ?:SZr
ja intersecao dara Am_, - _

FIGURA IX

Resta agora a deter-
minagcao de kéi) e kfl), gue exige a imposigéo.de suas hipéteses. Ad-
mite-se que o observador ja tenha construido um sistema de Indices de
cor-féra da atmosfera paré um conjunto de estrelas (ou gue ele utili
ze alguma redé padrao j& determinada) e, além disso, que ja tenham
'sido calculados os coeficientes de 27 ordem, kéi) e k{?), da maneira
descrita anteriormente. Com estes elementos, as formulas (23) e (24L
reescritas como:

' - ' (1) (2)
m, mol + [LA + k} CO¥]X y

3
|

" (1) (2)
A Cok * [kc)\ ¥ kc)\ _c-:ol:|x :

nos permitirao obter por meio de observacoes das estrelas referidas

acima e de suas correspondentes regressoes lineares, C como inter-

oA
secao e Ikéi) + kéi) CoA como a tangente do éngulo de inclinacgao da
reta. dﬁa vez que admitimos kéi) ) CoA conhecidos, decorre kéi),
I1.2.5 - Forma alternativa da determinacao de ki e kéx

Suponhamos duas estrelas suficientemente afastadas na es
fera celeste, de tal forma que AX # 0. E recomendado pelos autores
consultados que uma das estrelas esteja préxima ao zenite e a outra,
observada através de uma apreciavel massa de ar.  Apesar de nas.obras
consultadas as .razoes para‘esta particular escolha nao estarem expli
citamente indicadas, admitimos que seja para ter uma das estrelas em
condi¢oes otimas de observagao.

Podemos obter de relagées anteriores,

Am, - k3 ¢, x| - Am

oA
K -i=
7

AX
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N afe, - ko, ¢, x] - ac,,
cA

AX

Uma vez que sao conhecidos, através das técnicas acima,k;

e kiyr e sao medidos m, , C, e X, as técnicas de regressao linear for
necem ki, mg, » kéA e AC_, -
I1.2.6 - Analise dos metodos apresentados

Na pratica, as relagées (21) e (22) eram utilizadas mais
intensamente do que as (15) e (16). Porém, isto nao era adequado. Co
mo acabamos de ver k; o k:A sac mais facilmente obtidos dotyxak§2)
kii),pois observamos que o 2?2 método exige que sejam combinadas as
equagoes em magnitudes e em indices de cor, enquanto que no 19 deles,
opera-se independentemente. A este fato, acresce a necessidade de
satisfazermos duas hipéteses nos calculos de k{l) e kéi),enquanto que
para k; e k!, nao & necessario a construgao a priori de uma rede de
estrelas de referéncia, com todos os problemas que isto implica (ar-
bitrariedade do zero da escala, homogeneidade dos erros, distribui-
cao na esfera celeste e nas classes MK).

Uma terceira fonte de erros reside em C que & obtido

oA’
através das regressoes lineares. Estas, por sua vez, contém as im-
precisoes inerentes as aproximagoes estatisticas. Assim, a determi

nagao de kil) e kéi) somam-se erros adicionais.

Nenhuma das duas formas de se determinar os coeficientes
de 2% ordem da absorgao descrevem rigorosamente a variacao da extin-
¢ao com o indice de cor. Porém, seu calculo é& justificado apenas
pelo fato de que termos de mais altas ordens nao sao mensuraveis pe-
las técnicas atuais. 0 coeficiente de 27 ordem para a extingcao em
magnitude & desprezivel ou indeterminado para bandas localizadas no
amarelo e vermelho (A = 9A° a lOAo), como se observa na FIG. VII.

Os coeficientes de 27 ordem parecem Ser relativamente
constantes, comparados com os coeficientes de primeira ordem. Porém,
para o céu do Rio de Janeiro, provalvemente isso nao ocorrera, uma
vez que a massa de ar (X) & uma fungao rapidamente variavel no espa-
¢o e no tempo, isto é, nao tem a estabilidade da atmosfera em Monte
Wilson e McDonald, locais onde a FIG. VII foi construida.Observamos,
contudo, que este & um pré-julgamento sobre o comportamento da atmos

fera do Rio, certamente razodvel, porém ainda nao apoiado em obser-

vacoes fotométricas.



26

I1.3 - Sistema UBY de Johnson

O sistema UBV & de grande utilidade numa pesquisa na gqual
se necessita grande dominio espectral.
As caracteristicas essenc¢iais dos filtros sao dadas na Ta

bela abaixo. [Ref. 18, pig. 15].

FILTRO A EFETIVO (A°) LARGURA A MEIA ALTURA

aproximada (A°)
V (visual) 5.480 : 700 |
B (azul) ' 4.400 900
U (ultravioleta) 3.650 . 700

A FIG. X [Ref. 3, pag. 33] mcstra a sensibilidade de uma
célula associada aos 3 filtros U, B, V, possuindo a mesma energia em
toda a faixa de comprimentos de ondas permitidos. Observamos que
esta .figura & apenas uma indicagao'do comportamento dos filtros,e nao
deve ser utilizada para o calculo da largura a meia altura, definida
geometricamente no filtro U da figura.

6 U
B

COEFICIENTE DE TRANSMISSAO RELATYIVA

/ | K

; : AN
5000 6900 7000 A
> )

FIGURA X
A banda de passagem é pm_parémetro muito mais imprecisa-

mente determinado do que a largura a meia altura, uma vez que a deter
minagdo da banda exige delimitagao precisa da curva de transferéncia
de cada filtro, o que e bastante dificil de ser feito. Contudo, a
literatura contém'referéncias quase que exclusivas as bandas de pas-
sagem, pois @ um indicador mais intuitivo da largura total do filtro.

A rede de estrelas padraeé no Sistema UBV foi estabelecida
por Johnscn e Morgan, em 1953. Utilizando uma fotocélula 1P21, se-
melhante a nossa, associada a filtros de tres cores (U, B, V), conse-
guiram obter medidas precisas das magnitudes estelares corrigidas, a
um alto grau, para a absorgao interestelar. Essas medidas foram ca-
talogadas em magnitude V e Indices de cor (B - V) e (U - B), todas re
duzidas para fora da atmosfera, com suas coordenadas médias calcula-
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das para 1900,0. As 290 estrelas padroes de Johnson e Morgan tém-se
revelado adequadas as pesquisas, pois incluem todos os tipos espec-
trais e classes de luminosidade do Sistema MK, com excegao dos muito
pouco frequentes como as W, R, S. [ver Ref. ll]

Os dois pesquisadores convencionaram os 1indices de cor
(B -V) = (U - B) = 0,00 para seis estrelas de tipo espectral A0 V:
o Lyr, y UMa, o CrB, 109 Vir, y Oph e HR 3314. O indice de cor (B-V)
varia de =-0,30, para estrelas muito quentes, até +1,50 ou mais, para
as estrelas mais frias. [ver Ref. 4, pag. 311

Obviamente, se o que se pretende é operar no sistema de
Johnson, entao & indispensavel ter-se um sistema a 3 cores aferido

aquele.

I1.3.1 - Metodo pratico

Considerando-se que a magnitude & fungao do comprimento de
onda observado, podemos definir magnitudes para o Sistema Internacional

pelas relagoes:

m ==2,51log I +
U ' ML
m_ = -2,5 log I_ +
B S T
o, = -2:5 log Iv & EV ; ver[Ref. 12,4 péq.4].
onde IU ; IB ¥ IV sao as medidas de intensidade da luz que passa atra
ves dos filtros e sao proporcionais ds deflexoces medidas no instrumen
to, e & , EB, EV sao constantes arbitrdrias que indicam o zero

da escala.

O procedimento basico na determinacao dessas intensidades
é, simplesmente, obter varias deflexoes, com cada filtro, para uma de
terminada estrela, anotando-se cuidadosamente a escala utilizada do
fotémetro e o instante da observagao. Apds isso, retira-se a estre-
la do campo do telescopio e mede-se a intensidade do fundo do ceéu com
cada filtro, mantendo-se constante a escala utilizada nas observagoes

anteriores. A diferenga entre as médias das deflexées-—&undo do céu
2] esurelé]meuus[}uuuu uv Ueq—‘buLd a4 UELleAfiu mApCL LlICIILUlL veLdudoeliu

da estrela, medida nas condigoes locais. Como essa medida € multi-
plicada por uma das escalas do fotOmetro, como sera visto a seguir,

devemos conhecer o ganho efetivo do amplificador para se colocar to-

das as intensidades num mesmo sistema de unidades. Assim,

I =d x ;
u U
=d x .
B B
I =d. 38,
v v v

onde d_ , dB , dV representam as deflexoes no instrumento e SU : SB’

SV' sao as escalas (ou ganho). Logo,
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=-25 1logd -2,5 logs + &
My : B N by v’
= =-25 logd -2,5 log § + 3 (28)
"8 ! 9% ik B’
v \' \Y Vv
onde my , my , My sao as magnitudes instrumentais que deverao ser

corrigidas para a extingao atmosférica.

[1.3.2 - Calibragao dos Instrumentos

Inicialmente, precisamos conhecer quais as constantes de
nossos instrumentos para comparar os dados instrumentais com os de
Johnson. Para isso, observaremos alguma das estrelas padrdes ao lon
go de varias distancias zenitais, numa mesma noite. Essas medidas nao
sao necessariamente feitas todas as noites, entretanto € conveniente
toma-las frequentemente. Pelo menos uma estrela padrao devera ser
observada durante toda a noite, a fim de que a extingao possa ser de-
terminada como fungao da distancia zenital e, deste modo, estimar as
variagoes locais no sistema instrumental.

Devemos convencionar os pontos arbitrarios Ey Também ar
bitrariamente, escolheremos my = 0,00, coincidindo com uma deflexao
100, guando lida numa escala de 10 pA = 100"%2 e, neste caso, por
(28) ,

0,00 = - 2,5 log 100 - 2,5 log 10 + EV ‘

obtendo-se desta forma, para a constante arbitraria Ev , O valor de
1:5. Logo, a magnitude experimental para todas as leituras de in-
tensidade luminosa sera dada em relagao a este ponto zero, isto €,

m, = - 2,5 log dA - 2,5 1log S, + 7,5, (29)

onde, ainda arbitrariamente, escolhemos magnitudes instrumentais ca-

libradas no sentido de que

Frisamos que a equagao (29) define magnitudes instrumen-
tais obtidas, agora, tao somente atraves das leituras de nossos ins

trumentos.
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I1.3.3 - Calculo da Extincao Atmosferica

Da relagao (29) obtemos as magnitudes instrumentais (m,)
as quais levadas na equagao (11) nos permitem obter, por regressoes
lineares, kx em_,- Observamos que se 0° < z < 65° , entdo X pode
ser substituido por sec z, a menos de erros despreziveis. Certamen
te estes parametros (m_, e k,) diferirao bastante dos determinados por
Johnson e Morgan, contudo, expressarao a realidade da extincao atmos-
féerica local, salvo erros experimentais.

O sistema instrumental deve ser agora transformado para o
Sistema Padrao de Johnson. Como a resposta da fotomultiplicadora e
dos filtros a ela associados, estimulados pela intensidade luminosa
recebida pelo telescopio, nao sera exatamente igual ao do Sistema Pa-
drao, devido as diferentes propriedades de transmissao dos filtros, e
ds caracteristicas do local de observagao, € aconselhavel observar
muitas estrelas de cores diferentes, para as quais ja se conhega as
magnitudes U, B, V.

Se desejarmos obter resultados fotométricos bastante pre-
cisos, devemos medir a extingcao todas as noites. Como a atmosfera
terrestre & suficientemente variavel, frequentemente ha variacles de
noite para noite e, como o coeficiente de absorcao depende da magni-
tude, grande cuidado deve ser tomado a fim de assegurar gque estrelas
com magnitudes variaveis nao estejam sendo consideradas como padrao.

Apesar de nao possuirmos ainda elementos precisos, pode-
mos esperar que a atmosfera sobre o Observatdorio do Valongo varie con

sideravelmente, dentro de uma mesma noite.

11.3.4 - Determinacao dos Parametros de transformacao para o Sistema Padrao
Nessa transformagao, &€ necessario um ajuste dcs pontos

zeros arbitrarios entre os dois sistemas. Escrevendo as equagoes (23)
e (24) tal como utilizadas anteriormente, e formando um sistema anélg

go tal como Johnson teria utilizado, vira:

= (1) (2)
m o=m_, +k’ X+Kk’C,X,

@
|

=c,, [1+ &% xl+ v x,

c cA

() (2

I 513 I 1 Com® ¢ (30)

“ 1y (2)
S T Sea T [kcJA ¥ kcJACoJJX . (31)

















































































































































































