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“+ —  - ECOLOGIA É UMA PALAVRA NOVA E UMA CIÊNCIA NOVA,
. MAS O RACIOCÍNIO ECOLÓGICO NÃO FOI CRIADO PELOS HOMENS DE HOJE

mo . , Carta do cacique Seath l ,  da t r i bo  Duwamish, do Esta-
ooo  | “+ do de Washington, ao Presidente Franklin Pierce, dos

. Estados Urfidos, em 1855, depeis de o Governo ter da-
o . , do a entender que desejava adqu i r i r  o te r r i t o r io  da

' t r i bo .

—

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

Não se  pode encontrar paz nas cidades dó homem branco. Nem um lugar on-
de se possa ouvia o desabrochar da folhagem na primavera ou o tinir das asas de
insetos. Tabvez por ser um setuagem que nada entende, o barulho das cidades e pa-
ha mim uma afronta aos ouvidos. E que especie de vida e aqueta em que o homem não
pode ouvir a voz do corvo notuano ou a conversa dos sapos no brejo, a noite? Um
Andio prefere o suave sussuro do vento sobre o espetho dagua e o proprio cheiro do
vento, purificado peta chuva do meio-dia e com aroma de pínho. O ar e preciso pa-
44 o homem vermelho. Porque todos os seres vivos respinam o mesmo ar — animais,
arvores, homens. Não parece que o homem branco se importe com o ar que respira.
Como um moribundo ete e insensível ao ar get ido.

. . .  De uma coisa sabemos, e o homem branco tabvez a descobrira um dia: o
nosso Deus e o mesmo Deus. Jubgas, talvez, que o podes possuir da mesma — maneira
como desejas possuir a nossa terra, Mas não podes. Ele e Deus da humanidade in-
teira. E quer bem igualmente ao homem vermelho como ao branco. À tema e amada
por Ele. E causar dano à terra e demonstrar desprezo peto seu Criador. O homem
branco vai desaparecer, talvez mais depressa que as outras raças. Continua polu-
indo à tua propria cama! e hãs de morxex uma noite, sufocado nos teus proprios de-
fetos! Depois de abatido o uttimo bisão e domados todos 0 cavalos setvagens,
quando as matas misteriosas gederem a gente, e quando as colinas escarpadas se en
chexem de fios que faltam — onde ficarao os serntoes? Terão acabado. E às aguias?
Terão ido embora, Restarãá dar adeus à andorinha e à caça, o fim da vida e o come-
ço da Luta para sobreviver."
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I - INTRODUÇÃO

A atmosfera terrestre pode ser v isual izada como se-

quências de camadas gasosas  superpostas.  A t roposfera,  a mails

inferior — alcança 10 à 12  km de al t í tude acima do so lo — ê

const i tuída pelo ar que respiramos e é ne la  que se ver i f ica grande
turbulência. Acima dela há uma zona relativamente imóvel, bem ra-
refeita — a estratosfera —,  cu jo  componente mais  importante &é

uma pequena quantidade de ozôn io ,  forma ativa tr iatômica do oxigê-
n io ,  terr ivelmente venenosa,  mas que ,  por outro l ado ,  exerce um

efe i to  benéf ico sobre a vida na Ter ra ,  absorvendo parte da radia-

ção ul t ravio leta so la r ,  que ser ia  leta l  a todos os  organismos co-

nhecidos,  po is  destruiíria O ácido nucleico das cê lu l as .  Esta pro
t eção ,  contudo,  vem sendo ameaçada pe los  agentes polu idores que ,

em nome da c iv i l ização,  são responsáveis por uma degradação crescen
te do me io .

A poluição urbana devida à fotoquímica e part ículas
suspensas é ,  por conseguinte, motivo de maior preocupação, não eso-
mente pe los efei tos exercidos sobre a saúde e pe la  degradação dos

aspectos es té t i cos ,  como é O caso da cidade de São Paulo,  no  Bra-

s i l ,  mas ,  também, por um possíve l  impacto global na c l imat ização da

Terra, ou  se ja ,  os  aerosóis colocados na atmosfera pe lo  homem virem

à causar ,  eventualmente, a l terações qual i tat ivas i rreversíveis de

aquecimento ou resfr iamento catast ró f icos da a tmos fe ra .

Um estudo que mostra-se o processo de interação ozô
nio-poluiíção ser ia  um grande passo para se equacionar o problema

e ,  oportunamente, minimizâã-lo. Estimulada pelas pesquisas reali

zadas no Observatório de  Chabot e na Universidade de  Washington,

visando a determinação dos parâmetros de poluição atmosfér ica pa-

r a  a c idade de São  Franc isco e out ras  nos  Estados Un idos ,  a equipe

do Observatório do Valongo decidiu implantar a infraestrutura ope-

racional  sobre o tema "Astronomia e Polu ição Aé rea " ,  trabalho es -

te que ex ig i rá ,  se adequadamente desenvolvido, a part ic ipação futu

r a  dos  Departamentos de F í s i ca ,  Química e Meteoro log ia ,  num es fo rço

multidisciplinar de finalidades idênticas e inédi tas no País .  Atra
vês desta contribuição in ic ia l  da Astronomia pretende-se alertar

os  meios  c ien t í f i cos  para que intensi f iquem suas pesquisas ao

combate da poluição atmosfér ica.

Este  p ro je to  é apenas uma tentativa de in ic ia r  a Pes-

quisa, apresentando preliminarmente a Teoria da Extinção Atmosfê-

r i ca .  Completa o trabalho um roteiro de observações fotométri-

cas das es t re las  catalogadas por Johnson e Morgan, rea l i zadas  no te

lescópio refrato-ref letor coudê do Observatório do Valongo com OS

f i l tros B e V ,  seguindo-se a interpretação dos dados obt idos.



I1I - TEORIA E DESCRIÇÃO DO METODO

11.1 - Ex t inção  Atmosfér ica

Extinção atmosfér ica é O efe i to  ocasionado pelas camadas

de ar da Ter ra ,  que reduzem, por absorção ou d ispersão,  a radiação

emergente dos corpos ce les tes .  I s to  &é um fato ev idente,  po ls  a inter

posição de meios mater ia is  na t ra je tór ia  dos ra ios luminosos bloqueia

a t ransmissão da l uz ,  diminuindo a intensidade que deveriamos  rece-

be r .

Do ponto de v is ta  da determinação das magnitudes, esta

perda representa um erro que deve ser  cor r ig ido .  O prob lema,  em toda

sua generalidade, é bastante complexo. Porêm, no nosso caso ,  à ques-

tão pode ser  contornada através das  denominadas " re tas  de Bougue r " ,

que permitem uma so lução s imp les  e p rec isa  do prob lema.

Consideremos,  em pr imei ro  l uga r ,  a forma pe la  qual a at-

mosfera te r res t re  afeta os  f luxos  luminosos das es t re l as .  Observamos

que à quantidade de energia que a t ravessa uma super f íc ie  emissora num

determinado ponto e em uma dada direção é O f luxo luminoso de um qual

quer corpo ce les te .

Se ja  FF, o fluxo de l uz  monocromática incidente na cama-

da  super ior  da  a tmosfera .  dS representa  um elemento de  t ra je tó r i a  do

raio luminoso na atmosfera,  e dr, é o f luxo perdido, por absorção ou

espalhamento,  ao longo de  dS .  Admitiremos que

dF,, &« -F,,4GS . ( 1 )

Se introduzirmos um fator de proporcionalidade, º (coefi

c iente de absorção) podemos escrever :

dP ,  = FT ,

onde [ 91 ]  = cm! ,
Considerando-se que as  distâncias estelares são aprecia-

[9
2a  E

velmente grandes e que O f luxo emitido é inversamente proporcional ao

quadrado das d is tânc ias ,  e def in indo-se:

F, - f luxo emitido pe la es t re la ;

R - d is tância da est re la  atê a Ter ra ;

S - espessura da a tmosfera ,  que é à soma de todas as  ca -

madas elementares absorventes de espessura  dS, , dS . . . ,  queo  f lu-1 2 '
xo a t ravessa  até chegar  ao observador ;

teremos, de acordo com a Lei de Lambert,  que :

que é O fluxo total recebido no topo da atmosfera, e



F
o

Fr
s º

,

que é “o f luxo recebido pelo observador no centro da Terra.

Dessas relações obtemos:

' F  = 1 Fe, . ' é

o s º  p t

Mas sendo R infinitamente maior que S ,

F .  -
F = s = F e " .

o R?  T

Ass im,  o f luxo recebido pelo observador será aproximadamen

te  igua l ao f luxo recebido no topo da atmosfera,  i s to  ê ,  as perdas re

sultantes da Lei  de Lambert são desprez íve is .  Porém, não  — poderemos

atmosfê-
Por outro l ado ,  observamos que as  perdas  inte-

reste lares não serão cons ideradas .  Daqui por d iante,  e amenos que

Ou, espa-

deixar de levar em consideração a absorção e o espalhamento

r i cos ,  cont idos em S .

explicitamente indicado,. absorção indicará absorção rea l  e,

lhamento., |
Podemos in tegrar  ( 1 ) . e conhecer a perda total de  f luxo,

uma vez  que e le  é considerado contínuo:

EF,— fones : (2)
For

Se a onda luminosa incidente no topo da atmosfera chega

com uma velocidada de: fase  v, e ,  supondo-se que . a  átmosfera é dividi

da em camadas elementares as, dentro de  cada uma de las  Cconsideraremos

constantes as  propriedades do me io . .  Ass im ,  a ve loc idade da ondá será

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

s .
Yo

: À

o ,  topo da atmosfera

an ,  camada 1

ºC )

D WÊ camada 2
NO3

"NT ;  camada 3
ER O,

. camada à

FIGURA 1



has fronteiras entre as camadas. Dentro da  camada l a onda terá ve

locidade v , menor que v, €& ass im sucessivamente,  uma vez  que à ca-

mada mais in fer ior  (próxima ao nível do mar) é mais  densa que as su-

per io res ,  e maior densidade implica em menor velocidade de propaga-

ção .  O Índice de refração para à primeira camada, quando a luz vem
do meio i n te res te la r  e entra na atmosfera, ê

Vo Va

vY1
e ,  similarmente, quando à onda penetra na camada 2 ,  temos

Y“1| v ,

Des ta  manei ra ,  teremos Wo  UEL DE  e t c .

=" . . .

O ra io  incidente em o. se rã  transmitido com um desvio da

normal de acordo com a Le i  de Sne l l :

; — [Dsen  SO,N  = Wh, sen  0 ,0 ,  N

sen  8 = 1 sen  a ,

o mesmo acontecendo para as  camadas subsequentes,  como podemos obser-

var na F IG .  IT. Logo,  à integração da t ra je tó r ia  percorr ida pe la  l uz

devida à refração atmosférica (pe la  relação de Huygens) faz  com que O

caminho do ra io  luminoso ,  dentro da atmosfera te r res t re ,  se ja  levemen

te  encurvado,  em vez  de exatamente re to ,  e fe i t o  ocas ionado apenas pe-

l a  variação da densidade atmosfér ica,  implicando em maior absorção.

Por  es te  mot ivo ,  um observador verã a l uz  de um ast ro  segundo uma d i -

reção tangente à t ra je tór ia  dos ra ios luminosos emitidos e concluirã

que à es t re la  está mais próxima do zen i t e ,  O que não éê verdade. Contu

do,  a Astronomia Esfêr ica nos ensina que ex is te um intervalo em d is -

tânc ias zen i ta is  ( a  se r  exp l i c i tado poster io rmente) ,  no qua l  o e fe i to

da refração pode se r  desprezado. Na F IG .  I ,  a t rajetór ia SÓ será con

siderada linear devido a es ta  razão .

Para se  escolher os  l imi tes da integral  ( 2 ) ,  suponhamos

que o percurso to ta l  se j a  SÓ e ,  que Fr se j a  o f luxo observado na  Ter

ra  e E, o f luxo incidente no limite superior da a tmos fe ra .

E

o* dEe'
—l = -lo, ds ,

FI óo l
o F |

=| o,dSFf =F ,  e) À » (3)

que é algumas vezes referida como lei de Beer.

Observamos que F, é a quantidade medida e ,  em gera l ,  não
À

corhecemos — nem Fa !  nem o Para o cálculo da integral da perda de3º
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fluxo, " se ja  definirmos uma grandeza 'auxiliar, denominada espessura ti

ca ,  Tt pe la :  re laçãos r ”  :. - fo

Ta  * Los ,  (4)

Tax êa  espessura ó t ica  monocromática. da atmosfera,. ao longo da t ra je-

tôria Percorr ida pela l uz ,  de S atê O .  Temos, então, o

F, = Fo) e : : | (5)
| Espessura  Ót i ca  ê& uma quantidade mui to importante,  uma vez

que através de la  podemos in fer i r  sobre o meio  que se  es tã  ana l i sando .

Quando 71 31  é muito pequena,  houve pouca absorção,  o que im

plica d i ze r  que o me io  ê quase t ransparen te .  ' Porêm,  quando Tg  = l ,  à

radiação recebida ê 1/e da to ta l ,  e es ta  f ração & consideravelmente

grande,  sendo a abso rção ,  nes te  caso ,  apreciável ,  Quando 1 , ,  e muito

grande,  o meio ê.quase opaco à rad iação.  .

o Ent re tanto ,  podemos obse rva r ,  experimentalmente, que à es -

pessura ó t i ca ,  por  depender da massa de a r , .  ex is ten te entre o astro

* observado e a Terra, deve ser função da distância zenital do astro e,
como es ta .  var ia constantemente, a extinção da radiação da estre la tam-

.bêm var iará constantemerite com o tempo, . '

— Supondo-se que as -propriedades da espessura ó t i ca  são uni

 câámente função da  a l t i tude ,  a atmosfera pode se r  t ratada pe la  (Teor ia

Clâss i ca  da ”  Ref ração,  como uma sé r ie  de  camadas f inas e estratificadas.

concentricamente com a Ter ra ,  cada qual possuindo um coef ic iente de

— "absorção bem de f i n ido .  Para  se  ver i f icar  a forma da função T sx "  ob

Sservamos que em pequenos ângulos zení ta is  ( z )  podemos admitir a a tmos.

" f e ra  composta de camadas p lano-para le las ,  i s t o  é ,  que a refração e a

curvatura da Terra sejam desprezadas,

e que às  propr iedades da  função T1T,, de |

pendam apenas da distância acima da SS  ERA
Terra ,  e não da posição hor izontal .  Pe : PA ANNE

ba uu

I
* |  7

l a  F IG .  I I ,  vemos que dS é determina- t 7

do como sendo: ax ' O

a 
! Fá

dS = sec z dK . '  (6) | o
| 7/7aS = sec = dx

LSA equação (4) se  torna:  ,

As  o superfície da Terra
T ,= |0O ,seczd r ,  '

Na | .s : o
ou | * FIGURA [1

Tg)  “To ,  SEC 2 ; .  ( 7 )

é a espessura ótica na direção do zeni te.
A :

Tor 2a '

onde Toa



n

e dx é a distância ao longo desta d i reção.  Na prâãtica obtemos a mag-

nitude da es t re la  e não o f l uxo .  Logo ,  u t i l i zando-se a equação de

Pogson,  que re lac iona magnitudes es te lares e f l uxos ,

F
m. - m. = 2 ,5  log o i  . ( 8 )

F
À

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

, (9)n -m  = 1 ,086  Toa
À ox

onde m ê a magnitude instrumental  obt ida na Terra em ê a magnitu-

de acima da atmosfera te r res t re .  os

As observações nos dão m. porém, necessi tamos de mo .

pois a diferença (my - m, , )  é a ext inção atmosfêrica em magnitudes.

A equação (9 )  alnda apresenta 2 incógni tas (m , , ,  Tax )  e ,

portanto, não possui  solução a lgébr ica .  Ass im,  ut i l izando-se a equa-

ção (7 ) ,  teremos:

my — m,, = 1 ,086  7T,, sec  z ,  (10 )

onde 1,086 1,,= k, é O coef ic iente de absorção. Como T,, ê função

das característ icas da atmosfera na direção do zen i te ,  e experiências

revelam que nes ta  direção as condições observac ionais  são  as  melhores

poss í ve i s ,  podemos supor que ,  em pr imeira aproximação, à espessura

ót ica  no zen i te  não deva variar mui to ,  podendo ser considerada como

constante.

Podemos observar que à equação (10) é análoga à equação

de re ta  do t ipo y ( x )=a+bx ;  o que nos permite conc lu i r ,  através

do método ac ima,  di to de Bouguer, que m , ,  é O ponto onde a reta corta

o e ixo  das magnitudes experimentais e que 1 ,086  Tt, = k ,  ê a tangen-

te  do ângulo que a reta forma com o e ixo das d is tânc ias  zen i t a i s .

O método de  Bouguer pressupõe que a configuração das  ca -

madas es t ra t i f i cadas  permaneçam es táve is  durante o tempo das medidas

(em ge ra l ,  vár ias  ho ras ) ,  o que nunca é estr i tamente verdade i ro ,  mes-

mo com uma no i t e  l ímp ida ,  dev ido aos  des locamentos da  atmosfera que

farão com que ta is  camadas,  admit idas como es t ra t i f i cadas ,  se  mis tu-

rem,  modi f icando o coef ic ien te  de  absorção de  cada uma de las .  Apenas

observações s istemát icas ao longo de muitas noi tes permit irão  deci-
d i r ,  através de tes tes  es ta t í s t i cos ,  se  a est ra t i f icação é uma hipó-

tese aceitável em um dado observatório [ver item I1I1.2.2).
É conveniente espec i f i car  a t ra jetór ia  do ra io  luminoso

em termos da massa de  ar (X) no zeni te do observador.  Ass im  sendo,  O

coef ic iente de ext inção ( k ) será a medida da perda de l uz ,  expressa

em magnitudes relativamente à pos ição zen i ta l  da es t re la .

m =m. ,+kX  (11)
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A suposição dos planos paralelos sô é válida para distân
" c i as  zen i ta is  < 65 º ,  o que pode se r  ver i f i cado  experimentalmente,

pois a partir deste limite a distr ibuição dos pontos empíricos dei-
' x a  de ser  l i nea r ,  is to é ,  as  retas de Bouguer se  degeneram em outras

formas.  Para  z > 65 º  temos que considerar à curvatura da  Terra e a
ref ração,  implicando em maiores t ra jetór ias para os raios lumihosos.

topo da atmosfera Z s : EM

FIGURA I I

A massa de ar re la t i va ,  referida ao zen i te ,  é obt ida pe-
la  secante z (Schoenberg, 1929) com boa prec isão.  O erro introduzi

do ,  neste caso ,  é de  aproximadamente 0 ,005  massas de ar  para z = 60º.
io conveniente u t i l i za r  secan tes  para  o cá lcu lo  da  massa  de  a r ,  a tê

z = 65 º .  No casodez»>  65 º  r pequenas :correções devem ser fe i tas à

Sec z para se -ob te r  a verdadeira massa  de a r  (XxX). [ r e f .  9 ,  pãg 180 | .

o quadro, abaixo mostra as  correções que devem se r  subtra
- Idas aos .  va lores  da  sec  z para se  obter. a verdadeira massa de  a r .

Essas correções devem sempre ser :  utilizadas se  os  erros sistemáticos
precisarem ser minimizados. |

TERMOS DE CORREÇÃO PARA MASSA DE AR

z | sec  z DS Co r reção  a | sec  z | x Co r reção

0º . . . .  | 1.000 1.000 0.000 69º. . . .  | 2.790 2.773 0.017
30 ...0c. 1.155 “1.154 001  70 . . . .  2.924 2.904 * .020
60 . . . .  | 2.000 1.995 .005 é O 3.072 3.049 | 1.023
61 . . . .  2.063 2.057 . 006 72 1... | 3.236 3.209  . 027

“62 . . . .  | 2.130 2.123 .007' | 73 . . . .  | 3.420 3.388 .032
63 . . . .  2.203 2.196 . 007 74 1100 3.628 3.588 |, .o040'

64  1 2.281 2.273 .008 À 75 . . . .  3.864 3.816 |. -.048'
65 1 . . .  2.366 2.356 .010 76 . . . .  | 4.234 4.075 059
66 . . . .  2.459 2.448 .011 à BR 4.445 4.372 0738 .
67 1... | 2.559 | 2.546 .013 | 78 . . . .  | 4.810 | 4.76 «094
68 . . . .  2.670 2.655 0.015 79 1... | 5.241 5.120 0.121

TABELA 11

Para  va lores extremos da  d is tânc ia  zen i t a l  deve-se racor

rer diretamente às  tábuas de  Schoenberg,  as  qua is  não puderam ser  ob

t i das .
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o valor da.sect z ê determinado diretáâmente, para qualquer ob - "

servação, através de

sec z = sen À sen é + cos à cos é cos au | - ( 12 )

onde 4 ê a lat i tude do obse rvado r ,6  /ê a decl inação da estrela e AH êõo  ân

gulo horário da es t re la .  [Ref . 4 ,  pão .  47 ) .

Geralmente, é mais conveniente o uso da relação (12 ) ,  porêm,

podemos u t i l i za r  também uma tabela que dã  diretamente Oo valor da sec  z ,

para uma grande fa ixa  de  dec l inações  e ângulos horâãr ios,  tendo-se f ixa-

do uma la t i tude .  Podemos ver uma amostra dessa  tabela (ver TABELA 2), na

qual observamos que quando AH = O hora (es t re la  cruzando o mer id iano) ,

| para um observador de 4 = 36 º  e astro com é = 28 ,  o valor da sec z = 1,010.

Mássa de Ar para látitude 36º

A é=28º | ger? | s=24º | gp

Oh OOm 1.010 1.016, | 1.023 | 1.031
20 1.013 1.018 | 1.025 1.034
so [1.021 | 1.027 [21.034 | 1.043 |

1 do 1.035 | 1,052 | 1.050 | 21.059
RO 1.045 1.052 1.060 1,069
20 1.056 1.063 | 21.071 1.081
30 1.069 | 1.076 21.085 1.095

35 1.076 1.088 1.092 1.102
40 1.083 | 1.091 1.100 1.110
às .f/12.091 | 1.009 11.108 | 1.119
50  1 .099  1.107 1.117 | 1 . 128

55 1.108 | 1117 1.127 [| 1.138
2 oo 1.117 | 1.126 1.137 1.149

os 1.127 | 111377 | 1,148 1.160
10 1.138 | 1:48 1.159 1.172
15 1.149 1,159 Pa .  1.184
20 1.161 1.171 1.183 1.197

2 25 1.173 | 1.184 1.297 1.211

TABELA 2

| Quando se  dese ja  calcular  a .massa de a r ,  de: maneira mais pre

c i sa ,  primeiro devemos ca lcu lar  a sec z pela relação (12 ) ,  e após ,  deter

minar a massa de ar pela re lação:

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

Esta. aproximação polinomial de Bemporad é adequada, pois . dá
uma prec isão de 0,1% para X = 6 ,8  ( z  =- 82 º )  e de 1% para X = 10 ( z  = 85º)

Entretanto, há dúvidas se  esses  valores de Bemporad são conf iáveis com

tal p rec i são ,  devido às var iações de densidade, pressão e polu ição que

ocorrem na a tmos fe ra .  [Ref .  9 ,  pãg.180 | .

| Outra forma de se  determinar a massa de ar diretamente ê
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através de  um nomograma. A F IG . IV  exempl i f ica um mode lo ,  onde temos

na esca la  ã esquerda,  medidas de  massa de  a r ,  à d i r e i t a , - t emos  AH,

. sendo  que à curva apresenta va lo res  de  SS, para uma la t i tude do lugar

de  36 º  03 ' .  Se o nomograma for  cuidadosamente traçado, poder â ser

ut i l i zado  com erro in fe r io r  a 0 ,5%.  Notamos que os  er tos c i tados an-

teriormente ainda es tão  su je i t os  a debates .  Frequentemente e ú t i l

esta  forma de se  determinar a massa  de  a r ,  quando se  es tuda um grupó

de es t re las ,  em uma pequena área do cêu.  |

' — 2pr NOMNOCRAMA «
i DA  .

MASSA DE AR > o

FP Catitudo 36º 03! T

leo
(1

Px  >=E :
- 13- F-

E "
“E | eo

E.  so mm

Ú o s Ex E

' EorTê

DECLIKAÇÃO tT º

Leo " S tL
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FIGURA IV

Observamos que o nomograma acima foi traçado para a la t i tu

do lugar ,  ão hemisfér io. norte. |
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11.2 - Determinação do -Coe f i c i en te  de Ex t inção

11 .2 .1  - Medidas Convenc iona i s

A equação (11) representa '  uma equação l i near .  Scb condições

i dea is ,  tendo-se ob t ido  magni tudes exper imentais em observações adequa

' das  de d i s t ânc ias  zen i t a i s ,  podemos traçar g rá f i cos  de  magni tudes ins-

' trumentais versus massa de a r ,  e à inclinação da reta será o coeficien
“te de extinção procurado. Um gráfico ideal pode ser visto na FIG. V.
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Nã prát ica nunca conseguiremos t a i s  resu l tados  como mostra

a F IG .  V ,  po is  durante o intervalo em que a es t re la  se  move atravês de

uma grande quantidade de massa  de a r ,  a a tmosfera pode sof rer  mudanças

subs tanc ia i s .  Além d i sso ,  podemos observar que ,  em um dado ins tante  e

em um mesmo plano de es t ra t i f i cação, a ext inção em partes d is t in tas do

céu não é uniforme, devido a presençade estrelas muito brilhantes que
irão afetar  o nível do fundo do céu .  Logo,  as observações resultantes,

provavelmente,  apresentarão um espalhamento e o valor determinado para

' coef ic iente de ext inção, pe la  reta de Bouguer, conterã e r ros .  Porém,

se obtivermos var ias determinações, independentes, das magni tudes,  duran

t e  uma noi te límpida, pode-se ob te r uma mêdia para  k , -  Essa  méd ia ,  ba-

seada em observações de vár ias noites, estará mais próxima do valor re
a l  do coef ic iente de  extinção do que a média de cada no i te ,  pois po

de variar consideravelmente durante uma sô no i te . .
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Poços-

"Se agruparmos as  medidas 'da es t re la  observada, fei tas du

rante vár ias  no i t es ,  poderemos obteêer uma p rec isão  considerâvel  no

coeficiente de ext inção, tal  que a constância da magnitude do astro
(considerada como a magnitude f o ra  da  a tmos fe ra ,  m . , )  pode ser usada

como ' uma condição primordial nas determinações do coeficiente de ab-
— sorção .  Es te  procedimento é i lustrado graficamente na F IG .  V I ,  na

qual um valor  médio de  m.,, de  duas ou mais  no i t es ,  f az  surgir ou-

tró ponto no eixo das  magni tudes.

Frequentemente usamos o método dos  mínimos quadrados pa-

ra  se  determinar m ,  ek ,  + necessi tando-se rea l i zar  muitas observa-

ções de  uma mesma es t re la ,  a f im de se  obter um resul tado p rec i so .

: : | Uma condição se  impõe: a sensibilidade dos . instrumen-.

tos deve permanecer constante,  condição di f ic i lmente real izável  com

tantos fatores variáveis envolvidos. Devemos usar  uma fonte luminosa

de constante estabelecida para se determinar a variação da resposta
do instrumento. | " o  !

11 .  2 .2  - Ex t i nção  como função  do . comprimento de onda

A F IG .  V I I  mostra a dependência do coef ic iente  de  extin- |

ção com o comprimento de onda para boas condições do céu .  Como e de ”

| se espe ra r ,  a ext inção ê geralmente menor e menos i r regular  nos obser

 va tó r i os  de  grande a l t í t ude ,  ta l  que Ós  dados des ta  f igura  não são

"ap l i cáve i s  à altitudeS mais ba ixas ,  como êo  caso do Observatório do

Valongo.  = No

K em Magnítudos

s r

an
t.

à Em Angstroms
k 1 à L eh  À

3,000 4000 5000 — 6,000 7,000 8000 — 9,000 10,000

| FIGURA VII -

Quando operamos num sistema de vár ias bandas ao mesmo

tenpo, é conveniente trabalharmos em termos de  uma única magnitude, ou

um ou mais Índ ices de  co r ,  t ratando a ext inção de  maneira d i fe renc ia l

para og Índices de  cor.  A fim de  obtermos a equivalente da equação

(11 ) ,  em termos de  Índices de  co r ,  façamos:
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nm. -m . ,=m. , , -  n., 2 + - ki2)X

onde

n . ,  - mn, = Cc.

n . , 1  " Mo .  2 =? ox ”

Kaa 7 Kki2 = Ko  7

onde Cc, e C , ,  são os  Índ ices de cor  abaixo e acima da  atmosfera para

uma es t re l a ,  respec t ivamente ,  e Ke  êa  d i f e rença  en t re  os  coeficien.

tes de  ext inção de  cor correspondentes aos comprimentos de  onda usa-

dos .  Notamos que se es tã  assoc iando os  comprimentos de ondas efetivos

às respect ivas bandas fotomêétricas. Neste caso ,  temos que :

Cc, = Co. + k , 4 (14)

Uma vantagem deste  método é que o coef ic iente de  ext inção

em cor ,  k , ,  , É medido pe la  maneira convencional, i s to  é ,  pela reta

de Bouguer,  com prec isão  maior que os  coef ic ientes  de  ext inção em mag

nitude, medidos isoladamente, e dos quais e le  é a d i ferença.  Uma das

razões para es ta  maior precisão é que algumas das variações dos  coe-

f ic ientes de  extinção em magnitudes são comuns à ambos (var iação não

se le t i va ) ,  e consequentemente, k,., serã  menos i r regu la r .  Outra razão

ê a sensib i l idade relat iva de  cor dos equipamentos, a qual E mais cons.

tante que a sens ib i l i dade  monocromát ica ,

Antes de  explici tarmos a análise de erro sugerida acima,

observamos que como a luz  que recebemos em qualquer banda fotomeétri-

cã não ê monocromática, os  coef ic ientes realmente u t i l i zados  serão

aqueles para um fe ixe monocromático em um comprimento de onda predo-

m inan te ,  sem contudo,  se r  0 à efet ivo da  d is t r ibu ição  de  energ ia es -

t e l a r .

Por cor entendemos:

Cc = mn, - m , ,  ,

e quando determinamos k ,  temos normalmente um erro de  na tu reza  se le-

t i va ,  po i s  trabalhamos com um comprimento de  onda apenas,  ta l  como ex

pl ic i tado no parágrafo anter ior ,  e mais  erros induz idos pe los  instru

mentos ,  es tes  de  componentes de na tu reza  se le t i va  e não se le t i va .  po-

go ,  nosso coef ic iente  k ,  pode se r  colocado na forma:
1

*

k = k t e  t e ,

AM A71 À
* | | - |

onde k ,  é o coeficiente rea l  ( l i v re  de e r ros ) ;  k ev  cosficiente
1 PE
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medido; .Ee  e São ,  respectivamente, as  componentes selet ivas e não

selet ivas dé todos os  erros que puderem ser  associados às  observa-

ções .  Por exemplo,  g pode conter ainda erros pessoa is  dos  observa-

dores .  O mesmo acontece para k., sº Ass im ,  quando: f i ze rmos :

= * - * " 'er "KX,.t 6 ,  ter-k i  te, t e " ,

onde &€  é o mesmo, e le  se cancelará,  po is  supõe-se não haver varia-

ção apreciável na aparelhagem u t i l i zada ,  nem em outras fon tes ,  num

' pequeno intervalo de  observação. Assim,sendo E, = te, te, , teremos:
1 2 "

Re rt
k i ck ,  k

Torna-se possível  agrupar as  medidas das  quais k cx  Será

— determinado após vár ias  no i tes  de  observações ,  assumindo-se que OS

Índ ices  de  cor  das  es t re l as ,  f o ra  da  a tmos fe ra , são sempre cons tan - .

t es .  Tal  método seria v iãvel  para o coef ic iente de  extinção em mag--

nitude se a sensibilidade monocromática dos equipamentos fosse  cons

tante ou  mensurável .  | |

| A determinação convenciorial do coef ic iente de extinção

"em cor é inteiramente anâãlogá àquela para o coe f i c i en te  de  'ex t inção

' em inagnitude, x ,  « Na F IG .V I I I ,  um gráf ico de  Índ ices  de  cor obser

vados versus massa de  a r  é feito. para uma ún ica es t re la  medida em vã

r ias  d istâncias zeni ta is  e em vár ias  no i t es .

H E ne a
a L NUENNS ”
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2 Fr “Es t re la  Azul +
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11 .2 .3  - Ex t i nção  como função do Tndice de co r

Em determinações empíricas dos coef ic ientes de extinção

para várias bandas,  notamos que os  valores são dependentes do Índice

de cor do as t ro ,  em lugar de  cons tan te ,  como é suger ido pe la  equa-

ção (14 ) .  Geralmente,  podemos determinar de que maneira a extinção

varia com o índice de  cor de  di ferentes est re las e expressar os  re-

sultados por uma re lação  l i near ,  caso  esses  dados o pe rmi ta .

Pelo método de  Bouguer, que supõe a atmosfera estrat i f i -

cada, k ,  não é função da  massa de  a r .  Contudo, es ta  ê apenas uma

idea l ização,  às vezes adequada, às vezes completamente f a l sa ,  pois  a

atmosfera é um sistema dinâmico, altamente complexo.  Ass im ,  e por-

que a extinção depende de cada configuração atmosfér ica,  k, deverã
ser uma função da  massa de  ar  variável em cada distância zeni ta l .  Tor

na-se necessár io def in i rmos:

k ,  = f (X ) .

Porêm, como X não ê uma grandeza acess ive l  à observação

direta e ,  em ge ra l ,  &éê determinada apenas aproximativamente, torna-se

inadequado operar com a dependencia da massa de  ar  para o coef ic iente

de ext inção. Assim, é melhor definirmos k ,  por uma função conheci-
da ,  por exemplo, a cor da  estrela observada, que é sempre ob t ida .  Nes

te caso ,

Pesquisaremos a possibilidade de estabelecer para Ka r  uma

"dependência linear em C , ,  e omnitindo os  Índices ) para s impl i f icar,

k.  = k :  + k .  Cc, ! ( 15 )

onde k: indica 0o valor " r ea l "  de  k ,  e kº  i nd i cao  erro associado.

Observamos que es ta  hipótese tem por base uma simples analogia com

aquelas que conduziram à re ta  de  Bouguer.  Duas observações são ne-

cessár ias :

1) a relação (15) é a expressão de uma h ipótese,  cu ja
validade deverã ser  recusada ou não,  através da  anál ise dos dados em-
pí r icos ;

i i )  em vista do que fo i  dito na consideração an ter io r ,se

k! resultar tão pequeno que o produto k! C  possaser desprezado

constante )para todo C ,  diremos que a hipótese de Bouguer ( k ,  = k t

ê estritamente verdadeira. Porêm, em caso contrário, k t  C represen
tarãá o erro cometido para cada Índice de  co r ,  quando aceitamos a hipó

tese  da  es t ra t i f i cação .  Com es te  procedimento, poderiamos ter tan-

tos coef ic ientes de extinção quantos fossem necessár ios.  Por exemplo,

se  à relação (15) ainda não fosse sat is fa tór ia ,  estabeleceríamos:

k t = kT  + k "  C .
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Obtemos desta  maneira,

= U | m"m “Fen[9 = C ,  + f x º ,  + kJ  C +x "  Cc? | x ,

relação que poderia ser encontrada a partir de uma expansão de Tay lor ,

ec?

8

k =X  2 &k
º não n !  ac”

onde

k = gro) + TIO c++ FIO c+1,...,
. 1| 2 |

o que j us t i f i ca  matematicamente a construção de  sucessivas re tas ,  co-

mo indicado acima.

A potência da variável C , para além da qual os  erros glo

bais mascaram os resultados obt idos,será f ixada experimentalmente. A

experiência [ver r e f .  11, pãg .322 | tem mostrado que apenas correções

de 2 º  ordem são suf ic ientes,  O que não s igni f ica que para oO céu do

Rio de  Janeiro i s t o  se ja  verdadei ro .  Ass im ,  numa pr imeira aproxima-

ção,  adotaremos (15) como à expressão do coeficiente de  absorção.

Um raciocínio anãlogo nos levar ia,  em princípio, a :

k ,  = k +k '  m,.,

porém, há nesta afirmativa um absurdo evidente, pois a magnitude mono

cromática aparente depende da  d is tânc ia  do as t ro ,  enquanto k x e um

parâmetro l oca l ,  gerado pe la  atmosfera te r res t re .

Pe las  mesmas razões expostas na anâl ise para k., r tomare
FÃ

mos para coeficiente de  absorção em magnitude,

k ,  = k ,  +k7  C ,  (16)

k i  e k i ,  são denominados "coef ic ientes de  primeira or -

dem" e k ;  ek ” ,  são os  "coef ic ientes de segunda ordem da extinção

atmosfér ica" ,

11 .2 .4  - Determinação dos coe f i c i en tes  de Absorção

109 Método:
à )  De te rm inação  a t raves  das magn i t udes  expe r imen ta i s

Temos pela equação (11) que

m -m  = k “x ,

À oa  À

e por ( 16 ) ,
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onde

sendo ,%, & 2 ,  OS comprimentos de ondas efet ivos medidos em qualquer

região do espectro.  Substituindo, teremos; então, como Cc, = Ca  e suprimin-

do -se  AA  , — " " .
my =m,  + kX  + k )  cx ,  (17 )

onde 2º é igual à j)) Ou à ;  .

Uma vez  que dese jamos  ca lcu lar  os  coef ic ientes  de  ext in-

ção ,  devemos observar duas es t re las  bem próximas uma da  out ra ,  como

é evidente,  com Índices de  cor  bem d i fe rentes ,  através de  diversas

massas de a r .  A di ferença das medidas em magnitude das duas estrelas

será dada po r :

= ' : "àm, am... + k .  AX + x ,  A(CX) .

Devido âs  condições in ic ia is  para a escolha das estre las

(estarem bem prôximas,  i s t o  é ,  terem quase a mesma pos i ção ) ,  as con-

dições do cêu devem ser  semelhantes. Neste caso,  a massa de  ar — para

as duas será  a mesma, e teremos:

k '  AX = 0 .
À

Logo,

àm, = Am,,+ kyA (Cx) , (18)

que ê uma equação de  re ta .  Des ta  forma, se plotarmos Am, versus A (CX)

para as medidas obtidas em uma noite de observação, teremos uma reta

cu ja  inc l inação serâá ky  e cu ja  interseção com o eixo das  .“" di feren

ças de  magnitudes nos fornecerá Am. .

Apôs obtermos os  coeficientes kKy para vár ias noi tes,po

demos calcular seu valor médio,  que será o valor adotado e ,a  part ir

da í ,  calcular os  coef ic ientes pr inc ipais  pelas mesmas observações.

Fara as  es t re las  observadas,  teremos pela equação (17 ) ,

+ k i n2 X+Ek à CX 1
oh

onde x CX j á  é um valor conhecido, uma vez que determinamos ky  .Des-

ta forma, vem:

que também ê a equação de uma re ta .
Plotando-se (m,  - k CX) versus X teremos que à inclina-

ção da  reta será k j  ea  interseção deverá ser a magnitude fora da  at

mosfera para a estre la em ques tão ,m  .

O mesmo deve ser fe i to  para a outra estre la observada e
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uma média de k) será o adotado coeficiente de 1º ordem da extinção

em magn i tudes .

b )  De te rm inação  a t raves  dos Tnd i ces  de  co r  expe r imen ta i s

Pela  equação (14) temos que:

Cc, = C r  + k . ,X  ,

e pela equação (15 ) ,

Ka  ER TE ,

Logo,

e,f1 - xt,x ] =  CS, + k ,X  (19)

Das  mesmas observações,  das  quais determinamos os  coef ic i -

entes de  absorção de  pr imeira e segunda ordem em magn i tudes ,  poderemos

encontrar ka  e depo i s ,  k '  ;, da  maneira descr i ta  ac ima,  Pe la  com-
c

paração dos coef ic ientes de  cor das duas estre las encontramos:

Cc. = + k' AX + k"  A(CXce ,  Ac, + ko ,  x kk”, (CX) ,

8 raciocinando-se da  maneira precedente,

' x=60 .K .  4

Logo,

AC, = AC ,  + kT ,  A(CX) . t20)

Atraves de  um gráf ico AC  versus À CX,  encontraremos, por

uma regressão l inear ,  k " ,  &€ AC .

Ainda por analogia com o caso anterior, observamos que :

Cc, É - k t  X| = CO, +tkLXK

também possu i  uma forma linear e ,  ao plotarmos cc. l1-=- k t ,  x) ve rsus  X ,

temos que à in terseção da  reta a jus tan te  com o eixo das  ordenadas deve

rã  coincidir com C , ,  calculado atravês das magnitudes instrumentais e
k i ,  será a inclinação da reta a justante.

29 Metodo:

Outra maneira de  se determinar os  coeficientes de  extinção

é u t i l i zando-se  o Índice de  cor corr ig ido,  Cy ,  ão inves de  C, . Neste

caso, temos que os  coeficientes de absorção referentes ao Índice de  cor

serão:

= O 2) 21)EO, + Ka ;cÀ

e ,  analogamente, para os  coeficientes de  absorção em magnitudes,
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= 7 (1) (2) :k ,  = k + k ,  Cr 1 ( 22 )

onde os coeficientes de 1º e 2 º  ordem são análogos, mas não idênticos,

aos das equações (15) e (16) .

c )  Determinação a t raves  das magnitudes co r r i g i das  para  atmosfera
Combinando-se as  equações (11) e ( 22 ) ,  vem:

= ( 1 )  ( 2 )m mn, +k  “X+k  CL X . (23)

Notamos aqui um fator de Índ ice de cor no coef ic iente de

ext inção de 2 º  ordem, e sabendo-se que Cc, depende de m, (a inda des -

conhec ido ) ,  temos que, primeiramente, avaliar Cc,
À

Fe

d )  De te rm inação  a t raves  dos i nd i ces  de  co r  co r r i g i dos  pa ra  a tmos fe ra

Combinando-se ( 14 )  e ( 21 ) ,  temos:

=| (1) 2)c,=C,+kMVx+ Da) C1|x

donde,

= (2 )  ( 1 )Cc, Ca  || + kz  x | + kk") XxX. ( 24 )

Similarmente ao método anterior,

( 1 )4y = víbdAv =k .  AX  k AX o .

Ass im,

= 2 'am, = àâm,, + [k(?)aC,,]JX (25)

e (2

AC, = ACJ, + [k()AC ,]JX . (26)

Como a d i ferença de cor instrumental (AC)  pode se r  obt i -

da imediatamente por  es te  método,  devemos pr imeiro f aze r  um gráf ico

ac ,  versus X e ,  atravês de regressões l ineares ,  encontraremos [k (2)  ac ,  ]

como à inclinação da reta ajustante,e a interseção desta com o eixo das ordena

das, indica aC ,

Como a inclinação da reta ajustante é a tangente do ângu-

lo  que esta forma com o eixo das abc issas ,  temos como se  pode observar

pela F IG .  IX  que :

( 2 )  AC, = AC
Ke)  4Cg»  = À sd

x
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Uma vez que AC, já foi  determinado,
(2). io as? ANT

e i  | | co

Doo oo  4ôCº,
onde ae .  e X podem se r  qualsquer

valores A comados sobre a re ta  de

reg ressão .

Subs t i tu indo-se  adgo-

ra AC, em (25 ) ,  pa ra  os  pares

(âm, , x )  obt idos experimentalmen

t e ,  podemos plotar Amy versus E, Ao  As
Ae, ão  caleulando-se dessa  for-

S
N

E
 

S
S

 
Tl

ma, uma reta a jus tan te  cu ja  i n -

clinação nos ind icarã  xK 2 )  e cu Í : ' Z asse

j a  interseção darã Am, i
. FIGURA IXResta  agora a de te r -

minação de k i  ee kt ,  que ex ige  a imposição de suas h ipó teses .  Ad-

mite-se que o observador já tenha construído um s is tema de Índ ices  de

cor fo ra  da  atmosfera para  um conjunto de es t re las  (ou  que e l e  u t i l i

ze  alguma rede padrão j ã  determinada) e ,  “ a l ém d i sso ,  que j á  tenham

“ s i do  calculados os  coef ic ientes de 2º  ordem, x i )  e kx(?), da maneira

desc r i t a  anter iormente.  Com es tes  e lementos ,  as  fó rmulas .  ( 23 )  e (24),

— reescr i tas como:

nos  permi t i rão obter por meio de observações das es t re l as  re fer idas

ac ima e de ' suas  correspondentes regressões l i nea res ,  C o )  SFomo in te r -
" seção e x + x Co )  como a tangente do ângulo de incl inação da

re ta .  ' Uma vez  que admitimos k i 2 )  e Ca7 conhecidos,  decorre k i .

I1.2.5 - Forma alternativa da determinação de k! e k!,
— Suponhamos duas  es t re l as  su f i c i en temen te  a fas tadas  na es

fe ra  ce les te ,  de  ta l  forma que AX É OQ, É recomendado pelos autores

consu l tados que uma das  es t re l as  es te j a  próxima ao zent te e à ou t ra ,

" .ebservada através de uma aprec iâve l  massa de ar. Apesar de nas-obras

consul tadas as  . razões para es ta  par t i cu la r  esco lha  não estarem expl i

- el tamente ind icadas,  admit imos que se ja  para ter uma das es t re las  em

condições Ótimas de observação. i
Podemos obter de relações anteriores,

af, - k ;  CC, x| - ám, ,
k' =

à AX
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x = afe, - k t ,  e, X] - aC,
*

AX

Uma vez que são conhec idos,  através das técnicas acima , k "

ek " ,, e são medidos m, , C ,  e X,  as têcn icas de  regressão linear for

necem K ia  m,,7: K i ,  E AC ,,º

I1.2.6 - Ana l i se  dos metodos apresentados

Na p rá t i ca ,  as re lações (21) e (22) eram u t i l i zadas  mais

intensamente do que as  (15) e ( 16 ) .  Porém, i s to  não era adequado. Co

mo acabamos de ver k ”  e k ” .  são mais fac i lmente obt idos do que x (2)
(2)k
cÀ

equações em magni tudes e em Í nd i ces  de co r ,  enquanto que no 1º de les ,

; po i s  observamos que o 29º método exige que se jam combinadas as

opera-se independentemente. À es te  f a to ,  acresce a necess idade de

sat is fazermos duas h ipóteses nos cá lcu los  de kx(1) e x (3) ,enquanto que

para k ;  e k ' ,  não é necessár io  a construção à pr ior i  de uma rede de

es t re l as  de r e fe rênc ia ,  com todos os  prob lemas que i s to  imp l i ca  (a r -

b i t ra r iedade do zero  da esca la ,  homogeneidade dos  e r ros ,  d i s t r i bu i -

ção na  esfera  ce les te  e nas  c l asses  MK) .

Uma te rce i ra  fonte  de erros res ide  em Cox "  que é obtido

através das regressões l i nea res .  Es tas ,  por sua vez ,  contém as  im-

prec isões inerentes às  aproximações es ta t í s t i cas .  Assim, à determi

nação de x )  e x )  somam-se er ros  ad i c i ona i s .

Nenhuma das  duas formas de se  determinar os  coe f i c ien tes

de 2 º  ordem da absorção descrevem rigorosamente a var iação da ext in-

ção com o Índ ice de co r .  Po rêm,  seu  cá lcu lo  é j us t i f i cado  apenas

pe lo  fa to  de que  termos de ma i s  a l t as  ordens não são mensu ráve i s  pe -

l as  técn icas a tua i s .  O coef ic iente  de 2 º  ordem para a ext inção em

magnitude é desprezíve l  ou  indeterminado para bandas loca l izadas no

amarelo e vermelho ( 4  & 9Aº a 102 º ) ,  como se observa na  F IG .  V I I .

Os  coe f i c i en tes  de 2 º  ordem parecem ser re lat ivamente

cons tan tes ,  comparados com os  coe f i c i en tes  de  primeira o rdem.  Porêm,

para o céu do Rio de Jane i ro ,  provalvemente i s so  não oco r re rá ,  uma

vez que à massa de  ar  (X) é uma função rapidamente var iável  no espa-

ço  e no tempo, i s to  é ,  não tem a estab i l idade da atmosfera em Monte

Wi lson  e McDona ld ,  l oca i s  onde a F IG .  V I I  f o i  cons t ru ída .Obse rvamos ,

contudo,  que es te  ê um pré- ju lgamento sobre o comportamento da  atmos

fera do R io ,  certamente razoâãvel, porêm ainda não apoiado em obser-

vações fotomêtr icas.
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II.3 - Sistema UBV de Johnson

O sistema UBV é de grande utilidade numa pesquisa na qual
se necessi ta grande domínio espec t ra l .

As caracter is t icas essenciais dos f i l t ros são dadas na Ta

. bela abaixo. [Rerf. 18 ,  pãg .  15 ) .

FILTRO 3% EFETIVO (Aº) LARGURA A MEIA ALTURA
aproximada (Aº )

V ívisual) : 5.480 *O 700 )
B (azul) | 4.400 900

—U (ultravioleta) 3.650 o 2700

A FIG. X [ Ref. 3 ;  pêg. 33 ]  mostra a sensibilidade de uma
cê lu la  associada aos 3 f i l t ros  U ,  B ,  V ,  possuindo a mesma energ ia em

toda a fa ixa de  comprimentos de  ondas permit idos.  Observamos — que

esta  .figura é apenas uma ind icação do  comportamento dos f i l t r os ,e  não

" deve se r  u t i l i zada  para o cá lcu lo  da  largura a meia a l tu ra ,  def in ida

 geometr icamente no f i l t ro U da  f i gu ra .  |

" 7 UU o - e
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FIGURA X : ooo
A banda de passagem é um parâmetro muito mais imprecisa-

mente determinado do que a largura à meia a l tu ra ,  uma vez que a deter

minação da  banda exige delimitação precisa da curva de t ransferência

de cada f i l t r o ,  o que é bastante d i f i c i l  de ser fe i to .  Contudo, a
l i teratura contém referências quase que exclusivas às bandas de pas-

sagem, po is  ê um indicador ma is  intui t ivo da  largura tota l  do f i l t r o .

| A rede  de  es t re las  padrões no Sistema UBV fo i  estabelecida

por Johnson e Morgan, em 1953.  Utilizando uma. fotocêlula 1P21,:  se-

melhante a nossa,  associada a f i l t ros  de  três cores (U, B ,  V ) ,  conse-

guiram obter medidas p rec isas  das  magnitudes es te la res  co r r ig idas ,  àa

um alto g rau ,  para a absorção 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 est re las padrões de  Johnson e Morgan têm-se

revelado adequadas às  pesqu isas ,  po i s  incluem todos os  t ipos espec-

t ra is  e c l asses  de  luminosidade do  Sistema MK, com exceção dos muito

pouco frequentes como as  W, R ,  S .  [ver Re f .  11

Os do is  pesquisadores convencionaram os  Indices de cor

(B - V) = (U - B)  = 0 ,00  para  se i s  es t re l as  de  t ipo espect ra l  AO V :

a Lyr ,  y UMa, à CrB,  109 V i r ,  y Oph e HR 3314. O Índ ice de  cor (B -V )

varia de  -0 ,30 ,  para est re las muito quentes,  atê +1 ,50  ou  ma i s ,  para
as estrelas mais f r i as .  [ver Re f .  4 ,  pág .  31)

Obviamente, se  o que se  pretende ê operar no sistema de
Johnson, então é indispensável  ter -se um sistema a 3 cores afer ido

àquele.

11.3.]1 - Metodo p rá t i co

Considerando-se que a magnitude é função do comprimento de
onda observado,  podemos def in i r  magnitudes para o S is tema Internacional

pelas re lações:

m = -2 ,5  log I +
: S i eg  Ii tão

m = -2,5 1 1 +E , og  z Ex  ,

m = -2,5109TI,+E ,. verjRef.12, pág.a].
onde Tt. , t z  , Tt. são as  medidas de  intensidade da l uz  que passa atra

vês dos f i l t ros  e são proporcionais às deflexões medidas no instrumen
t o ,  e E "  Ep”  Ev são constantes arbi trár ias que indicam oO zero

da esca la .

O procedimento básico na  determinação dessas intensidades

é ,  simplesmente, obter várias def lexões,  com cada f i l t ro ,  para uma de

terminada es t re l a ,  anotando-se cuidadosamente a esca la  u t i l i zada  do

fotômetro e o instante da  observação.  Após i s so ,  re t i ra-se a est re-

la do campo do telescópio e mede-se à intensidade do fundo do céu com

cada f i l t r o ,  mantendo-se constante a esca la  u t i l i zada  nas  observações

anter iores.  A di ferença entre as  médias das de f  lexões—|fundo do cêu
e estre ia)  Menos [tunuov uv ceul=sesa a UCLLEAÃOU EBAPELLMELNLULl VOLHUUÇCLILU

da es t re la ,  medida nas condições l oca l s .  Como essa medida É multi-

pl icada por uma das esca las  do  fotômetro,  como será v i s to  a segu i r ,

devemos conhecer o ganho e fe t i vo  do  ampl i f icador para se  colocar to-

das as intensidades num mesmo sistema de  unidades. AsSSÍim,

I1 =d ,
v v v

1 =d  xS,
B B B

I1I =d xS,
V Vv Vv

r dd, representam as  deflexões no instrumento e Ss, 1 8+onde d 1 d ,  v

Ss. são às escalas (ou ganho) .  Logo,
B
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= À. j à - 2 ,5  l ogS  + &Em 25  log U ; g U v

: = .  1 à - 2 ,5  logs + > (28)nm. 25  log 8 ? q 3 r

m = -2 ,5  logd - 2 ,5  log S + Ev . Fr

onde mM, Mp  ; My  são as  magnitudes instrumentais que deverão ser

corr igidas para a ext inção atmosfér ica.

11 .3 .2  - Ca l ib ração  dos Ins t rumentos

Inicialmente, precisamos conhecer quais as constantes de

nossos instrumentos para  comparar os dados instrumentais com os de

Johnson. Para i s so ,  observaremos alguma das  es t re las  padrões ao lon

go de  vár ias  d is tânc ias  zen i t a i s ,  numa mesma no i te .  Essas  medidas não

são necessariamente fe i tas todas as no i tes ,  entretanto é conveniente

tomâá-las frequentemente. Pelo menos uma est re la  padrão deverã ser
observada durante toda a no i t e ,  a f im  de  que a ext inção possa ser  de-

terminada como função da  distância zenítal  e ,  deste modo, estimar as

variações loca is  no sistema instrumental .

Devemos convencionar os  pontos arbitrâãrios Ex .  Também ar

bitrar iamente,  escolheremos nm. = 0 ,00 ,  coincidindo com uma def lexão

100 ,  quando lida numa escala de 10 pyA = 1007 A e ,  neste caso,  por

(28 ) ,

0 ,00  = - 2 , 5  log 100  - 2 ,5  log 10 + Ev  t

obtendo-se desta forma,  para à constante arbi t rár ia E r o vator de

7 ,8 .  Logo ,  à magnitude experimental para todas as  le i turas de  in-

tensidade luminosa será dada em re lação à este ponto ze ro ,  isto é ,

onde ,  ainda arbi t rar iamente,  escolhemos magnitudes instrumentais  ca-

libradas no sentido de que

E, =8E E EQ 715.

Frisamos que a equação (29)  def ine magnitudes instrumen-

ta is  obt idas,  agora,  tão somente através das le i turas de nossos ins

t rumentos.
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11.3.3 - Calculo da Extinção Atmosferica

Da relação (29) obtemos as magnitudes instrumentais (m,)
as quais levadas na equação (11) nos permitem ob ter ,  por regressões

l ineares,  k ,  em , .  Observamos que se  0 º  <z  < 65º , então. X pode

ser substituído por sec  z ,  a menos de  erros desprez ive is .  Certamen

te estes parâmetros (m , ,  e K , )  d i fe r i rão  bastante dos  determinados por

Johnson e Morgan, contudo, expressarão a realidade da extinção atmos-
feêrica l oca l ,  salvo erros experimentais.

O sis tema instrumental  deve se r  agora transformado para o

Sistema Padrão de  Johnson.  Como a resposta  da  fotomult ip l icadora e

dos f i l t ros  a e l a  assoc iados ,  est imulados pe la  intensidade luminosa

récebida pe lo  te lescópio,  não será exatamente igual ao do  Sistema Pa-

drão ,  devido às di ferentes propriedades de transmissão dos f i l t r os ,  e

às  carac ter ís t icas  do local  de  observação,  é aconselhãvel observar

muitas est re las de cores d i fe ren tes ,  para as  quais j ã  se  conheça as

magnitudes U ,  B ,  V .

Se  desejarmos obter resul tados fotomêtricos bastante pre-

c i sos ,  devemos medir a extinção todas as no i tes .  Como a atmosfera

terrestre ê suficientemente var iável ,  frequentemente hâá variações de

noite para noite e ,  como o coef ic iente de absorção depende da  magni-

tude, grande cuidado deve ser  tomado à f im de  assegurar  que es t re las

com magnitudes variáveis não es te jam sendo consideradas como padrão.

Apesar de  não possu i rmos ainda elementos p rec i sos ,  pode-

mos esperar que à atmosfera sobre o Observatório do Valongo varie con

sideravelmente, dentro de  uma mesma no i te .

11 .3 .4  - Determinação dos Parâmetros de transformação para o Sistema Padrão

Nessa  transformação, & necessá r i o .um ajuste dos pontos

zeros arbi t rár ios entre os  do is  s i s t emas .  Escrevendo as  equações (23)

e (24) tal como ut i l i zadas anteriormente, e formando um sistema anãlo

go ta l  como Johnson teria u t i l i zado,  v i rá :

o 1) ; 2)
mi =m. ,+k '  X+  x CsaX

Cc, = CC, [1  + xo x]  + x X [4
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Uma vez  que o a j us te  de ze ro  pode se r  fe i to  através de

constantes ad i t i vas ,  o, e 8, (em re lação às  magnitudes e co res ,  tam-

beêm funções de À ) ,  temos as transformações:

mo,  + A =M7 ,

C + f  =c  .
od  À JA

Uti l izaremos,  por analogia, uma transformação do mesmo ti
po entré C ,  e C , , :

porém, Yy não ê uma constante ad i t iva ,  pois as cores observadas va-

r iam com à massa  de  a r .  Por tan to ,  se  subst i tu i rmos nm. ; C . ,  e c ,

nas nossas re lações (23) e ( 24 ) ,  teremos:

: ( 1 )  ( 2 )
m, + a, =m, t a  +k ,  Xx+k, [0 , , -B8 )X  ,

mas ,  por ( 30 ) ,

nn =m +Uº  x+8P  Cc x
JA  oJA  JA JÁ oOJA

que são diretamente comparáveis, pois as  escalas estão ajustadas.

Desta forma, obtemos por comparação:

(1) (2) (1) (2) (2)m +k  X+k CC X=m +k  X+k + o " kg .MIA A 2 osro "> MAS a Cana TA  py

= - Rg x . 32mi Tm, t a  - De  (32)

Contudo,  observando que 8 ,  & cor ,  pesquisaremos a possli-

bilidade da  existência de uma re lação do t i po :

BK = 6 ,  Cy ,  +

por motivos que se  tornarão evidentes a segu i r .

Façamos,  para s impl i f i car ,

( 2 )  -
k ,  , =P ,

a , = E,
Ass im ,  ( 32 )  assume a forma:

mn =m +DC + E - (33)
oJ  o à oJà à

Um raciocínio análogo nos levaria a uma forma para o In

dice de cor:  i

=F C +G. . (34)




















































































































