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EDITORIAL

Esta edicdo se apresenta num momento
histérico para todos da REA, a comemoracgdo de seus
15 anos de atividade. Na maioria das edicdes anteriores
sempre dissemos que aquela edicao seriaa melhor, bem...
este ano ndo sera diferente, esta edicdo é realmente
excepcional. E isto é um bom sinal, visto que representa
a evolucdo que passamos nestes 15 anos.

Nesta edicdo o destaque é para 0s
eclipses lunares totais deste ano, por falta de tempo
apresentamos apenas os resultados do eclipse de 15-16
de maio. O eclipse de novembro ficara para a proxima
edicdo, infelizmente.

E no destaque deste ano, Helio Vital
apresenta os resultados obtidos no eclipse lunar total de
15-16 de maio 2003. O artigo sobre a luminosidade do
eclipse foi referenciado em publicacdo da revista Sky &
Telescope através dos maiores especialistas na area.

Tasso Napoledo nos apresenta dois
trabalhos inéditos. Em parceria com Rogerio Marcon,
este desenvolveu um espectroscopio e os resultados estdo
apresentados. Excelente trabalho que a que se saiba,
inédito a nivel de hemisfério sul. Além disso, o trabalho
de fotometria da varidvel de periodo ultra-curto KZ Hya
apresenta uma profundidade de reducédo ainda nao
experimentada nestas paginas.

Cristovdo Jacques (REA/CEAMIG)
apresenta técnicas de observacao de asterdides utilizadas
rotineiramente nos trabalhos desenvolvidos por aquele
centro de pesquisa.

Alexandre Amorim apresenta resultados
observacionais do cometa C/2002Y1, um trabalho em
parceria sobre observagdes visuais de X Cygni e Avelino
A. Alves fala sobre 0 minimo de algunas binérias
eclipsantes.

E finalizando, José Carlos Diniz nos
apresenta sua experiencia na construgdo de um heliostato
e mostra praticamente como se faz. William Souza
mostra de maneira simples como o amador pode utilizar
a capacidade de uma camera digital a servigo de imagens
astrondmicas.

Bem, s6 tenho a desejar a todos boa
leitura.

O Editor
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DIMENSOES DA UMBRA DURANTE O
ECLIPSE LUNAR TOTAL
DE 15-16 DE MAIO DE 2003

Helio de Carvalho Vital - REA/RJ

ABSTRACT

This work analyzes 214 timings of limb
and midcrater contacts performed by 15 Brazilian
observers, most of them members of the Brazilian
Observational Astronomy Network (REA/Brasil) during
the total eclipse of the Moon on May 15-16, 2003. The
analysis has determined the parameters that define the
dimensions of the umbra as well as of the optically-active
component of Earth‘s atmosphere, such as their radii and
flattening. In addition, the time-dependence of those
parameters has also been investigated.

RESUMO

Este  trabalho analisa 214
cronometragens de contatos da umbra terrestre com
crateras e limbo lunares realizadas por 15 observadores
brasileiros, a maioria deles membros da Rede de
Astronomia Observacional (REA/Brasil), durante o
eclipse lunar total de 15-16 de maio de 2003. A analise
fornece os parametros que definem as dimensdes da
umbra e da camada opticamente ativa da atmosfera
terrestre, tais quais raio e achatamento, sugerindo
explicacOes para 0 comportamento que exibiram durante
0 evento.

| - INTRODUCAO

Em 1702, Pierre de La Hire descobriu
que seus calculos, os quais se baseavam nas dimensdes
da parte sélida da Terra, subestimavam em cerca de 2%
0 raio da sombra terrestre observada sobre a Lua
eclipsada. Ele atribuiu a diferenca a influéncia da
atmosfera terrestre. Desde ent&o, varios cientistas tém
monitorado as dimensdes da sombra terrestre para
estudar as causas de suas variacdes de um eclipse para
outro. Atualmente, simulagcdes computacionais, as quais
investigam as trajetorias dos fotons refratados para o
interior do cone de sombra da Terra, ndo somente
explicam, como também reproduzem com boa precisdo
alguns parametros médios que descrevem as dimensdes
observadas da umbra. Contudo, os calculos ndo permitem
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ainda prever as dimensdes exatas da sombra, as quais
parecem depender das concentracdes de aerossois
estratosféricos e da espessura da camada de 0zdnio ao
longo do limbo terrestre, dentre outros fatores.*

Uma forma de “medir” a umbra é
cronometrar os instantes em que sua borda toca o limbo
lunar ou cruza o centro das formagdes ou crateras mais
facilmente identificaveis da superficie da Lua. Contudo,
essa tarefa apresenta um certo grau de dificuldade, pois
a borda umbral localiza-se dentro de uma regido de
transicdo gradual de luz entre o final da penumbra (cinza)
e a parte mais interna e escura da sombra (a umbra). Em
virtude disso, a borda umbral mostra-se geralmente
pouco definida e até mesmo difusa. Para identifica-la, o
observador, deve usar aumentos telescopicos entre 40x
e 60x e esforcar-se por visualiza-la ao longo do disco
lunar, como a linha imaginaria onde a iluminagdo parece
variar de forma mais abrupta. Em seguida, deve registrar,
com precisdo minima de 0,1 minuto, os instantes em
que ela cruza o centro das principais crateras ou
tangencia, interna ou externamente o limbo lunar.

Astronomos brasileiros tiveram uma
excelente oportunidade para determinar as dimensdes
da umbra na noite de 15 para 16 de maio de 2003, quando
o disco lunar cruzou a metade norte da sombra terrestre
num eclipse lunar total ndo central. As circunstancias
previstas para esse evento e as sugestdes de atividades
para sua monitoragcdo sistematica haviam sido
previamente divulgadas num projeto? da Rede de
Astronomia Observacional Brasileira (REA/Brasil).
Além de outras atividades sugeridas para investigacdo
do brilho do eclipse e descritas detalhadamente num
outro artigo® desta publicacdo, constavam a
cronometragem de limbo e crateras.

Il - OBSERVACOES

Munidos de telescopios refletores com
aberturas entre 11 e 20 cm (em maioria) e usando
aumentos entre 40 e 60 vezes, 15 observadores,
experientes na observacdo desse tipo de evento, e
organizados em duplas ou individualmente, submeteram*
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a coordenacdo da secdo de eclipses lunissolares da REA/
Brasil 230 cronometragens. Desse total, 214 (93%)
foram selecionadas, por situarem-se dentro de ambos os
niveis de tolerancia estatistica adotados: +2 desvios-
padrbes e £1 minuto. O autor agradece a todos os
participantes pela fundamental contribuig&o.

A Tabela 1 fornece o numero de
cronometragens de contatos de imersdes e emersdes
selecionadas, enquanto a Tabela 2 lista 0os tempos médios
cronometrados para todos 0s contatos observados, dentre
outros parametros.

Tabela 1 - Cronometragens de Limbo e Crateras

Ohservador Inic. | Cronemeirazens
Bneveies | Froasies |

Alexandre Amorim s na 11
Antorio Roga Campos ARC 19 21
Catlos Alberto C olesanti® Cc&T nz 01
Diego Moicano Gongalves | MEP 11 10
Edvaldo J ozé Trevisan EIT 14 01
Fihin Plocos Carvalho®” L& F 11 10
Frederico Lz Funai™" F&N 11 -
Helio de Carvalho Vital HCW 25 2f
Marilena Mollaca M&F | 07 11
Welson Falsarella™ " M&F n7 11
Newton Ferreira Funari®™ F&M 11 -
Raguel Vumi Shida REvVa3 10 0z
Rosely Grego RG ni -
Tasso &ugusto Hapoledo© C&ET 0z 01
Wiallian Carlos de Souza WAZ3 22 -

Total Geral (*duplas) 214 131 83

Na Tabela 2, o0s caracteres
superescritos, seguintes aos nomes das formacdes
lunares, informam se o contato é de imersédo (I) ou
emersdao (E). As colunas 3, 4 e 5 fornecem
respectivamente: a dispersdo dos tempos cronometrados
(1o-desvio-padrédo); o numero de cronometragens (N) e
0 angulo umbral, expresso em graus. O angulo umbral é
aquele, subtendido no centro da sombra, entre 0 ponto
do contato e o ponto Leste (ou Oeste), sendo negativo
guando o contato ocorre ao Sul.

Aproximadamente 1/3 dos
observadores relataram observacgdo negativa do eclipse,
em virtude da presenca de forte nebulosidade durante
todo o evento. Além disso, alguns participantes ndo
registraram as emers@es devido a condi¢des climaticas
desfavoraveis apds a totalidade. Em consequiéncia disso,
0 nimero de imers6es cronometradas foi superior ao de
emersdes e o numero total de cronometragens
aproximou-se apenas da metade do recorde obtido pela
REA para esse mesmo tipo de campanha.
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Tabela 2 - Tempos Médios Observados para Contatos

Contato cf TO Erro(oc)| N ﬁ.ng.
Formaciio (h:m:s) (t =) Umh.
T},n:hu:uE 4:4F:58 8 19 %8 5 -1,56
Stevinus AT | 5:11:06,0 - 1 -0,47
CampanusE 438:51.3 3.1 3 +3 7%
T4 517053 26,8 4 +4.25
EirtE 4:45:58 0 - 1 +5,06

3 aclenius™ 309020 14.1 2 +7,25
LangrenusE 3:13:20.0 1%.0 3 +7,37
EillyE 4:2a:42 0 - 1 +10,00
Censorinus® 202190 - 1 +11.57
Taruntins® s06a:14.0 4.2 2 +13.57
Diu:unj.rsiusE 4:54:005 2.1 2 +13.a9
Grimaldi®™ | 4:18:4938 36,8 4 | +142%
M. Crisium® | 5:06:43,7 73,2 3| +17.40
ProclusE 302:475 7.8 2 +1E05
Plinius® 4:53:22.0 22.0 2 | +18.70
[ DpernicusE 432175 41,3 i +1%91
KeplerE 424235 433 4 | +19.14
Ll anilius®E 4:4a:00.0 20,8 3| 1927
WenelausE | 4:49:06 3 12.4 3 +19 5%
Pj.rtheasE 429:10.5 T.E 2 +23 .59
Tim ochariz® | 4:30:390 41,3 2 +26 02
AtistarchusE | 4:16:11.0 17.68 4 | +26 86
Eudoxus® 43E6:14.0 21,4 3 +32.268
PicoE 425485 2.1 2 | +34.13
Atristoteles® | 433:34.6 23,7 3 +34.67
FlatoE 4:23:230 20,7 5 | +34.,59
T ychol 2:18:40 4 40,3 a2 | +37.84
T3 d:06:22.5 26,8 A | +38.79

[ ampanusI 2:14:4910 1.4 2 +43% 06
Ul 2:03:068 6 43 5 T | +43 .41
Birt! 2:23:170 - 1 +44 33
Coclemius! | 248480 3.5 2 +46 66
LangrenusI 2:54:07 4 13,8 3 +46 T8
Eilly! 2:10:150 49 9 4 | +4939
Censorinust | 2:18:14,0 25,5 2 +51.16
T arumntius! 2:54:48 10 14.0 3 +52.99
Eliuzunj.rsiusI 243007 10,1 3 +53 .23
G rim aldil 2:08:47 8 40,5 5 | +53 44
Ficcinlil 2:09:00.0 - 1 +54 .40
LI, Crisium! | 301546 1&.0 T | +56.81
Proclus! 2584973 18,4 f +57.70
Cu:upernicusI 229:040 28,7 a +5T BE
Plinius! 2:50:1a8 2 a7 4 | +58.30
KeplerI 222123 24 5 4 | +58352
Llanilius! 24348 2 19,8 5 | +58 57
M enelaus! 247230 243 4 | +59.01
Prytheas! 2:34:543 25,5 a | +63,00
Tim ocharis! 2:40:543 43 8 4 | +45,29
Aristarchus! 2RAE053 13,9 # +65 64
Eudoxus 2:59:44 73 16,5 i +71.41
Pical 2:53:42.0 10,6 3| +73.58
Aristotelesl 302315 15,7 i +74.12
LaplaceI 242025 3,5 2 +74.49
Platol 2:5a:4509 18,1 T | +75E2
72 3:14:261 4a, T | +78.44




111 -CALCULOS

Todos os célculos apresentados neste
trabalho foram realizados usando um conjunto de
programas desenvolvidos pelo autor para previsao e
analise de contatos durante eclipses lunares. Os
programas tém sido extensivamente testados e
aperfeicoados desde as campanhas de observacédo dos 2
eclipses lunares de 1992 e, desde entdo, tém permitido a
secdo de eclipses realizar previsoes® para elaboracéo de
projetos de observacdo e analisar® as mais de 1500
cronometragens de contatos obtidas pela REA.

As correlaces para calculo das posigdes
e didmetros geocéntricos do Sol (e, conseqlientemente,
da sombra terrestre, diametralmente oposta a ele) e da
Lua, além da paralaxe lunar, correspondem as sugeridas
por Meeus’ e foram aperfeigoadas para que reproduzam
as efemérides oficiais®® com erros inferiores a 0,1”. O
céalculo das posicOes aparentes geocéntricas de
formacgdes lunares inclui formulas criadas por Link' e
Meeus™, enquanto o raio tedrico da umbra baseia-se
em modelos descritos por Soulsby*2.

Apdbs o computo dos parametros citados
anteriormente, 0s programas simulam o desenvolvimento
do eclipse, predizendo os tempos dos contatos para 6
diferentes modelos de umbra, e para quaisquer valores
de ampliacdo e achatamento da umbra, ou da paralaxe
lunar escolhidos pelo usudrio. Nas anélises de
cronometragens, o programa fornece o fator de
ampliacdo da umbra ou da paralaxe lunar e 0 achatamento
umbral, de acordo com os diferentes modelos de
simulacdo do raio umbral.

Céalculo do Raio Umbral.
ConsideracGes geomeétricas simples permitem deduzir
gue o raio tedrico da umbra terrestre durante eclipses
lunares pode ser aproximado por:

R.=o,(m +n -R) Eq.1
Onde:

p, = Paralaxe horizontal equatorial da Lua;

p, = Paralaxe horizontal equatorial do Sol;

Rs = Semi-didmetro geocéntrico do Sol;

a,= Fator que difere de 1 devido a influéncia da
atmosfera da Terra (°1,02)

No entanto, considerando-se que a
forma geGide da Terra precisa ser levada em consideracao
no valor do célculo da paralaxe lunar, e que 0 contato
com cada cratera ocorre sob uma configuracdo
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geométrica especifica, modelos com diferentes graus de
sofisticacdo para a representagdo dos parametros o, e
o, podem ser usados para o calculo de Rc, tal que:

R.=a, (@p,_+p-aR,) Eq.2

Uma representacdo simples e
frequentemente usada para previsdo dos tempos
aproximados de contatos considera 0s seguintes valores:
o= 1,020, o, = 0,99833 (para converter a paralaxe
equatorial em média) e o= 1. As diferencas entre as
previsdes dos diferentes modelos sdo geralmente
pequenas (da ordem de alguns segundos de tempo) e
passam despercebidas em virtude do arredondamento
para 0 minuto mais proximo. Além disso, sdo
freqlientemente de dificil determinagdo na préatica, em
virtude do elevado erro estatistico, de alguns décimos
de minuto, normalmente associado com as
cronometragens.

Ressalta-se que, quando ndo haja
qualquer mencdo em contrario, deve ser considerado o
uso do achatamento igual ao do gedide (1/298,2) e do
modelo de Meeus (cujas previsdes coincidem com as de
Soulshy, sendo ambos de maior complexidade).

IV - ANALISES

Fatores de Ampliacéo e Achatamento
de Conjuntos de Cronometragens Individuais. Os
conjuntos de cronometragens foram analisados
separadamente para determinacdo dos fatores de
ampliacdo e achatamento da umbra associados as
observacdes de observadores individuais ou em dupla.

A Tabela 3 resume esses resultados,
obtidos segundo 0 modelo de Meeus para o raio tedrico
da umbra, considerando-se um valor de achatamento
igual ao do geoide (1/298,2). Os fatores de ampliacao
da umbra relativos as imersdes e emersdes e suas
respectivas médias, ponderadas no numero de
cronometragens, encontram-se listados na terceira e
quinta colunas, respectivamente. Eles sdo definidos como
a percentagem (FAU) que deve ser somada ao raio
calculado da umbra (R_) para reproduzir o raio
observado (R,), tal que:

FAU (%) = (R.- R,)/R, X 100 ou (c,
-1)x 100 Eq.3

onde, o, ¢é definido na Eq.1, FAU,
refere-se aos fatores de ampliacdo umbral das imersdes
e FAU_ aos das emersdes.

A Tabela 3 também lista os valores de
achatamento da umbra deduzidos a partir de cada
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conjunto de cronometragens. A definicdo de achatamento

(y) usada € dada pela Eq. __:
y=(R.-R,) /R, Eq.4

Tabela 3 - Fatores de Ampliacdo e Achatamento Umbral
Obtidos de Conjuntos de Cronometragens

Vital neste trabalho, refere-se ao modelo do autor, de
complexidade intermedidaria no calculo da paralaxe lunar.
Finalmente, Meeus e Soulsby referem-se aos
sofisticados modelos propostos por esses dois
pesquisadores. Todos os calculos da Tab. 4 baseiam-se
no achatamento do geoide (1/298,2).

O valor médio do fator de ampliacdo
umbral encontrado (1,82+0,02) coincide, dentro do erro
a ele associado, com aquele obtido pelo autor em suas
analises de outros eclipses. Além disso, uma 6tima
concordancia entre os resultados dos diferentes modelos
é observada, excetuando-se 0 mais simples deles (AA).

Tabela 4 - Fatores de Ampliacdo Umbral Médios Determinados
Usando-se Diferentes Modelos para a Umbra.

Iniciais | FAG %) | 1JAchaty | FAURCH) | 1/Achaty
Ab | 1,8240,14 | =162<34 [1,4240,11| =0<92
ARC | 1,9040,13 | =240<45 |2 00+0,06 | =83<41
C&T | 2,58+0,57 - 2, 1540,57 -
M&EF |1 884018 | =0=54 |1 3740,11 | =410<52
EJT | 1,85£0,08 | =138<41 |2 150,31
FEN | 1,84+0,12 | =64<33 - -
HCV 1, 71+0,05 | =118<67 |1, 36+0,06 | =56<36
MEF | 2,3140,29 - 1,2740,23 | =210<29
EYS 2194011 | =183=53 |1 94+0,23
EG | 0,64+0,90 - -

WCS | 1,8640,12 | =183<47 - -

Media [188+005| L1121 [1.744012| L13S

Modelo | FATj FAUg FAU

A4 | 1,85520,031 | 1,94120,044 | 1,888+0,026
Vit | 1.857+0021 [1,71670,032 [ 1,82150,018
Meens | 187840022 |1, 73430033 1,82240 018
Soudshy | 157820022 [1,73440,033] 1,82240,018

Verifica-se que o reduzido numero de
cronometragens associadas a cada conjunto ndo permite
que sejam determinados valores estatisticamente
confiaveis para o achatamento na maioria dos casos.
Consequientemente, observa-se uma grande dispersao nos
resultados. Na Tabela 3, além do valor mais provavel
“="), sdo também fornecidos os limites inferiores ou
superiores (“<* ou “>") para o reciproco do achatamento
(1/y), correspondentes aos limites de +2 ¢ (= 95%).
Observa-se a predominancia de valores medios para o
reciproco do achatamento na faixa de 1/180 a 1/80.

As incertezas associadas as médias: +
0,05% e +0,12%, para as imersdes e emersoes,
respectivamente, estdo diretamente relacionadas com a
dificuldade que os diferentes observadores encontraram
para identificar borda da umbra. Aparentemente, a
cronometragem das emersdes exigiu um maior esforco
por parte dos observadores. Esse fato poderia estar
relacionado com uma menor definicdo da borda umbral
ou com uma maior dificuldade dos observadores na
identificacdo dos contatos durante as emersdes.

Fatores de Ampliacdo Segundo
Diferentes Modelos. As analises seguintes baseiam-se
nos tempos médios dos contatos, fornecidos na Tabela
2. A Tabela 4 lista os fatores de ampliagdo umbral
calculados usando-se 4 diferentes representacdes para o
raio da umbra. A mais simples dela, jA mencionada
anteriormente e designada AA, é frequentemente usada,
inclusive no Astronomical Almanac para previsdo dos
tempos aproximados de contatos. A segunda, denominada
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Fatores de Ampliacdo da Umbra e
da Paralaxe para Diferentes Valores de
Achatamento Umbral. A Tabela 5 lista os fatores de
ampliacdo da umbra terrestre e da paralaxe lunar
calculados segundo o modelo de Meeus (imersdes,
emersdes e totais) e usando-se 3 diferentes valores de
achatamento da umbra.

Tabela 5 - Fatores de Ampliacdo da Umbra e da Paralaxe para
Diferentes Valores de Achatamento Umbral Calculados pelo
Modelo de Meeus.

Siaulac io

FAT,

FAT],

FAU

Unky/258,2

1,6/78H), 02

173420033

1,822+0 018

Umb/221,5

1,9514,021

1,75610,032

1,893+0,018

Urnky/147,0

2,183,021

1,797%0,032

2,033+0,018

Par/298,2

1,358H),016

1,25240 024

1,357+0 014

Par/221,5

1,47440,016

1,308%0,024

14100013

Par/ 1470

1,62410,016

133510024

1,513+0,013

Observa-se da tabela que os fatores de
ampliagdo crescem com o aumento do achatamento. Isso
se explica pelo fato de que o raio médio calculado diminui
quando se utiliza um valor maior para o achatamento da
umbra, sendo essa variagdo dependente do angulo
umbral do contato. Enquanto aqueles relativos a contatos
que ocorrem préximos a 0° ndo se alteram
significativamente, outros, associados a contatos com
angulos proximos a 90°, podem sofrer variacdes
consideraveis. Com a diminuicao do raio médio calculado,
um fator de correcdo da umbra mais elevado faz-se
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necessario, de forma a reproduzir o raio observado. Por
suavez, o raio observado corresponde a distancia angular
aparente entre o centro da sombra terrestre e o centro
da cratera (formagdo ou limbo) determinado para o
instante médio observado para o contato.

Os trés valores de achatamento usados
1/298,2, 1/221,5 e 1/147 foram selecionados por
corresponderem respectivamente: a forma do gedide, a
projecdo da forma gedide da sombra terrestre sobre a
superficie esférica da Lua que, segundo Meeus, € dada
por:

U[1- RJ(p, + pyIx(1/298,2) = 1,346/

298,2 = 1/221,5 Eq.5

e, finalmente, ao valor médio
encontrado neste trabalho para o achatamento da umbra.

A Tabela 5 também fornece o fator de
ampliacéo da paralaxe lunar necessario para reproduzir
0 valor observado do raio da umbra. O uso da ampliacéo
da paralaxe lunar é na verdade mais justificavel do que
0 uso do fator de ampliagdo umbral, o qual incide
também, de forma indevida, sobre as componentes
relativas a paralaxe solar e ao raio do Sol. A atmosfera
opticamente ativa da Terra poderia, nesse caso, ser
visualizada como uma extensdo do raio da Terra.
Obviamente, quando o fator de ampliagéo da paralaxe
for usado, o fator de ampliagdo umbral deve ser igualado
al0.

Variagédo do Raio Umbral Durante o
Eclipse. A Tabela 6 lista os valores do raio umbral
(expressos em graus) e os fatores de ampliacdo umbral
(para os achatamentos 1/298 e 1/147), deduzidos a partir
dos contatos observados durante o eclipse.

O valor médio do raio umbral foi igual
a (0,7925 + 0,0024)° durante as imersoes e a (0,7938 £
0,0032)° nas emersdes. A diferenca é, contudo,
insuficiente para ser considerada significativa,
considerando-se 0s erros associados. Comparando-se a
terceira e quarta colunas, observam-se diferencas mais
acentuadas entre os fatores de ampliacdo umbral
calculados usando-se diferentes achatamentos para
contatos com angulo umbral mais proximos de 90 graus.

Visto que durante o eclipse ocorrem
pequenas variagdes na distancia Terra-Lua que poderiam
alterar os resultados, investigou-se também essa
possibilidade. No caso do eclipse em estudo, a paralaxe
lunar responde por 79,3% do raio da umbra, em
comparagdo com 20,5% do raio solar e apenas 0,2% da
paralaxe solar. No decorrer de todo eclipse, a variacdo
da paralaxe lunar foi inferior a 0,05%, e a do raio solar,
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Tabela 6 - Raio e Fatores de Ampliacdo Umbral para
Contatos (g=1/298 e 1/147)

Evento R, Umh [(D-C)/C % ({0-C)/C %
(*) (1/298) (1147)
Tweho B n,7931 1,664 1,664
Stevinus AE 07962 2,195 2,195
C&mpanusE 0,7042 1,773 1,774
174 0,7268 1,322 1,324
Eirt® 0,7947 1,757 1,760
T oclenins® 07979 2,304 2,311
LangrenusE n,7927 1,772 1,779
E illv™ 0,79059 2,097 2,109
! ensorinusE 0,79%81 2,255 2,272
T aruntius® 0,79a7 2,179 2,202
Dionysiust 0,7973 2,085 2,109
Crim al di® 0,7910 1,637 1,663
LI, Crisium® | 07927 1,794 1,832
ProclusE 0,797 2,323 2,383
Flinius® 0,7924 2,280 2,324
[ DpernicusE 0,7928 1,540 1,584
KeplerE 07915 1,467 1,512
I anilius® 0,7949 1,800 1,844
Menelanst 0, 7969 2,089 2,117
FrtheasE 0,7953 1,911 1,979
TimocharisE 0,7941 1,784 1,865
Atistarc hueE 0,7874 1,020 1,166
EudoxusE 07917 1,622 1,742
Picok 0,7934 1,250 1,989
AvtistotelesE 07915 1,659 1,795
FlatoE 0,7903 1,513 1,662
T}.i’n:hn:uI 07967 2,218 2,378
U3 0,7898 1,235 2,002
CampanusI 0, 7948 1,949 2,144
Uil 0,7889 1,697 1,297
BEirt! 07951 1,940 2.14a
Goclenius! 0,7945 2,013 2,234
LangrenusI 0,7894 1,503 1,727
Eilly! 07936 1,958 2,202
Censorinus! 0,7910 1,505 1,760
T aruntins! 0,7939 1,989 2,259
Elicunj.rsiu,sI 07917 1,544 1,814
G rim aldil 0,7934 2,128 2.402
Ricciolil 07916 1,968 2,450
LI Crisium! 07902 1,678 1,974
Proclus! 07909 1,667 1,969
CnpernicusI 0,7981 2,423 2,724
Plinius! 0,7928 1,763 2,068
Kepler! 0,7933 1,893 2,199
LI anilins! 0,7945 1,947 2,855
M enelaus! 0,7944 1,948 2,258
1'-‘5.rt,h|3asI 0,7932 1,254 2,191
Tim ocharis! 0,7942 2,003 2,352
Aristarchus! 0,7939 2,118 2,471
Eudoxus! 0,7907 1,695 2,074
Pical 07915 1,802 2,198
Aristoteles! 0,7895 1,605 1,994
Laplacel 0,7908 1,768 2,141
Platol 0,79035 1,733 2,131
Uz 0,7876 1,759 2,147




relativamente insignificante. Para evitar que mesmo essa
pequena variagdo alterasse os valores de ampliacéo da
umbra calculados, o raio umbral usado nos calculos foi
dividido pelo valor instantdneo da paralaxe lunar
(=1,022°), de forma a ndo ser afetado significativamente
(A<0,01%) pela variacdo da distancia Terra-Lua.

Variacdo do Raio Umbral com o
Angulo Umbral. A Figura 1 ilustra a variacéo do raio
umbral (dividido pela paralaxe lunar) em funcéo do
angulo umbral. Os circulos amarelos e a curva em azul
correspondem as emersdes enquanto os circulos e a curva
em vermelho correspondem as imersdes. As curvas
tracadas foram ajustadas aos pontos pelo método dos
minimos quadrados. A curva em verde, ajustada a todos
0s pontos simultaneamente, corresponde a um ajuste
parabdlico, enquanto as demais resultam de ajustes
lineares. O grafico mostra nitidamente que:

1. A dispersdo dos pontos €
relativamente grande;

2. As imersdes ocorreram em angulos
umbrais maiores que as emers@es, sendo 0 angulo umbral
médio igual a 58° nas imersfes e a apenas 18° nas
emersoes;

3. O raio umbral médio mostra-se
ligeiramente menor nas imersdes que nas emersoes;

4. O raio umbral parece decrescer com
0 aumento do angulo umbral, exibindo sua curva
aproximadamente a mesma declividade, tanto nas
imersdes como nas emersoes;

5. Nota-se uma diferenca de
aproximadamente 0,002 entre os segmentos de reta
ajustados, de tal maneira que, para um mesmo valor do
angulo umbral, os valores do raio umbral obtidos a partir
das imersdes seriam maiores que aqueles extrapolados
a partir das emersdes.

6. A declividade média do ajuste
parabdlico parece ser menor que aquela dos ajustes para
as imers@es ou emersdes, considerados isoladamente.

A fraca confiabilidade estatistica,
oriunda da grande dispersdo dos pontos, é provavelmente
aresponsavel pelos comportamentos descritos nos itens
5e 6. Por outro lado, as observacdes 3 e 4 sdo relevantes,
porque, como ja explicado anteriormente, o raio da
umbra terrestre € menor em angulos umbrais mais
elevados (correspondentes a projecao das regides mais
proximos aos polos terrestres). Por conseguinte, as curvas
da Fig. 1 ndo somente mostram que a Terra é
aproximadamente esférica, como também indicam que
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Figura 1 - Variacdo do Raio Umbral com o Angulo Umbral
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ela é levemente achatada. No item seguinte, é
determinado o valor mais provavel do achatamento da
umbra.

Calculo do Achatamento Umbral. A
analise dos conjuntos individuais de cronometragens
forneceu uma estimativa do valor mais provavel do
achatamento da umbra (Método I). Um outro método é
0 célculo direto que o programa de analise de
cronometragens realiza. A Tabela 7 resume os
resultados. Os valores mé&ximos e minimos
correspondem aos limites dos intervalos de +2¢ (= 95%
de chance de incluséo).

Tabela 7 - Valores de Achatamento Umbral (11-Programa)

Achatamento | Minimo | Médio | Maximo
Imersies 1/254 11136 1783
Emersies 1/186 1/8% 1/5%

Geral 17233 1/120 1/81

Um método ainda mais rigoroso para
determinar o valor mais provavel para o achatamento
da umbra é usar as equacdes das curvas ajustadas,
ilustradas no grafico da Fig. 1, para céalculo dos valores
do raio umbral em 0° (correspondente ao Equador) e
90° (correspondente ao polo). Os resultados
correspondentes as analises das 3 curvas, adicionados
aos dos dois outros métodos usados anteriormente estao
resumidos na Tabela 8.

O valor 1/115 (método I11) foi obtido a
partir da curva azul (somente emersdes). O valor 1/155
(método VI) foi obtido usando-se a equacdo da curva

8



Tabela 8 - Estimativas do Achatamento Umbral

Tabela 9 - Reproducdo dos Tempos de Contato

Meétodo | I/Min. | 1MVeédio | 1Max Evento TU (0) TU (C) At
1 240 128 0 T ycho E 4(]:1':?1“5:85]8 4(]-’;;]“1:65::5 -10-11?42
cho AT 0E, dEcla, .
o 233 120 81 Stevyinus AE[5:11:06,0 [5:11:23,7 [+17.7
I]:F - 115 - Campanus® | 4:38:51,3 [4:38:52,0 | +0,7
IV - 146 - U4 5:17.05,3 |5:18:15,8 [+70,5
vV - 178 - Birt" 4:45:58,0 [4:45:53,5 | -4.5
VI - 155 - Goclenius® | 5:09:02,0 [5:08:47,6 [-14.4
Media | - |_147 | - e e AT (st 5
1 L Y 268, -3,
Erro 0.24x1/147 Cemsoriau® 5071 5.0 |5:.02:06,2 |-12.8
19 134 147 118 Taruntius® | 5:06:14,0 |5:06.04,9 | 9,1
2 a 285 147 29 DionysiusE [ 4:54:00,5 [4:53:56,4 | -4.1
20 540 147 o5 Grim aldiE 4:18:49,8 1 4:19:10,8 [+21,0
M. Crisium® | 5:06:43,7 | 5:06:55,9 |+12,2
ProclusE 5:02:47,5 | 502288 |-18,9
verde, enquanto o de 1/178 (método V) resultou de um PliniuszE 4:53:22,0 [4:33. 05,0 [-17,0
ajuste linear a todos os pontos. No entanto, 0 método Copernicus® | 4:32:17,5 [ 4:32:44,0 |+26,5
mais preciso parece ser o IV. Ele consistiu em combinar KeplerE 4:24:23,5 [4:24:54.4 |+30,9
resultados das curvas azul e vermelha. O valor do raio Manilius® | 4:46:00,0 |4:46:11,2 [+11,2
para 90 graus foi obtido da curva das imersdes e usado Menelaus® |4:40:06,3 |4:40:01.4 | 4.9
em conjunto com o valor do raio para 0 grau, obtido das P Ythe”,E . 4:29:10,5 [4:29:13,8 | +3.3
emersdes. A Tabela 8 informa que o valor mais | |—mocharis | 4:30.39.0 {4.30:49.9 [+10,
. Aristarchus 4:1a:11,0 | 4:17:08,7 |+57,7
rep_resentatlvo do achatamento da umbra du_rante todo o EudoxusE | 4:36:.14.0 |4.36:35.9 |+21.9
eclipse tem cerca de 68% de chance (assumindo-se uma FicoE 425485 |2235.51.6 | +3.1
distribuicdo Gaussiana) de estar entre 1/194 e 1/118 e AristotelesE | 4:33.34 6 |433:53.5 |+10.0
95% de chance de estar entre 1/285 e 1/99, sendo seu FlatoE 4:23:23,0 [4:23:53,4 [+30,4
valor mais provavel igual a 1/147. Nota-se que a Tychol 2:12:40,4 [2:12:57.0 [+16,6
descontinuidade, notada nos valores ajustados do raio U3 4:06:22,5 [4:06:25,3 | +2.8
umbral durante a totalidade, aparentemente reduziu a Campanus' [2:14:40.0 [2:14:48,1 | 0,0
variacio total desse parametro durante o eclipse, Ul 4:03.06,6 [2.03:00,0 | 6,6
considerando-se que as fases parciais parecem indicar Birt’ 1 2:23:17,0 14:33:15,9 | -1.1
declividades compativeis com um valor de achatamento | |2 2¢lenius | 2:45:45,0 12:45:58,0 1+10,0
médio em torno de 1/120 (em concordancia com o calculo | —= aggiif;us g jf§ j? z’g é jf g ;Lg - 195 ’38
do programa). Censorinus! | 2.428.14.0 |2.4750.3 | -14.7
Reproducdo dos Instantes dos Tfarunti_usI 2:54:42 0 [2:55:007 [+12)7
) . Dinnymusl 2:43:00,7 | 242488 [-12,1
Contatos. A Tabela 9 lista as previsdes para 0s conf[atos, Grimaldil | 2:.08.47.8 |200:08.5 |+20,7
usando-se 0 modelo de Meeus e fator de ampliagéo Ficciolil 2.00.00,0 | 2.9:.14.3 |+14.3
umbral e achatamento iguais a 2,033% (vide Tabela 5) e M. Crisiom! | 3:01.546 | 3:1:.51.5 | +3.1
1/147, respectivamente. Proclus! 2:38:49.3 | 2:58:458 | 3.3
. . Copernicus! | 2:20:04,0 |2:29:44,8 |+40,8
. Observa-se um desvio medio de 10,2 Fiiniud (250168 (250100 [ +2.4
minuto entre 0s |nstante§ calculadqs e 0s cronometrados Kepledl 722:12.3 |222:22.1 | +5.8
para os contatos. Os maiores desvios foram observados M anilivs! | 2:43 46,8 |2.44.00,0 |+13,2
para 0s seguintes contatos: fim da fase umbral parcial Menelaus! | 2:47 23,0 |2.47:36.5 |+13.5
(U4) (observado 1,2 minutos antes) e para as imersdes e Pytheas! 2:34:54,3 [2:35:04,3 [+10,0
emersdes das seguintes crateras: Copernicus; Aristarchus Timocharis! | 2:40:54,3 | 2:41:15,3 |+21.,0
e Tycho. E provavel que o brilho intenso dessas crateras, Aristarchus! | 2:38:05,3 [2:28:34,3 [+20,0
combinado com suas dimensdes mais acentuadas, Eudoxus [2:50:44,3 [2:50:47,5 | +3,2
tenham dificultado a identificacdo do contato. A cratera Picol 1 2:04:22,0 | 2:04:34,8 |+12,8
Grimaldi, a qual localiza-se préximo ao limbo e também H:“?““ﬁ 3 :33 :3 ;; g :ig :fi 2 +_12|:’|91
A A H H a ace N : . . . \ .
é extensa, também apresentou desvio maior. Pfljaml T 56250 (256330 [ 8.0
Dimensodes da Camada T2 3:14:26,1 | 3:14:38,0 [+11,9

Opticamente Ativa da Atmosfera. A espessura
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opticamente ativa da atmosfera terrestre, responsavel
pelaampliacdo da umbra pode ser facilmente calculada,
a partir do valor de achatamento umbral mais provavel,
obtido das cronometragens e igual a 1/147. Contudo, em
virtude da distorcdo que a umbra sofre ao se projetar
sobre a superficie lunar, esse valor ndo correspondera
ao da atmosfera terrestre. Ele precisaré ser corrigido
usando-se o fator da Eq. 5, tal que:

Y=1/(1,346x147)=1/198 Eq.6

Usando-se o programa para analise de
cronometragens, obtém-se o novo valor da ampliacdo
da paralaxe lunar para esse valor de achatamento:
(1,43440,013)%, em consisténcia com os valores da
Tabela 5. Logo, a espessura He, da camada no Equador
seré dada por:

He,= 0 X R, =0,01434 x 6378 km = 91,5 + 0,8 km
Eq.7

Enquanto que a espessura nos polos serad dada por:

H,=915-(6378+92)/198 = 58,8 + 3,7 km Eq.8

Com relacdo a parte sélida da Terra,
sabe-se que a diferenca entre o raio equatorial e o polar
é de 21,4 km. Ao comparé-la com o da atmosfera, igual
a 32,7 km, conclui-se que a ultima apresenta um
diferencial em altitude que excede em cerca de 11 kmo
do gedide.

IV - CONCLUSOES

Como parte de uma campanha
observacional, 214 cronometragens de contatos de limbo
e crateras realizadas por observadores brasileiros foram
analisadas para determinacao das dimensfes da umbra
terrestre durante o eclipse lunar total de 8-9 de 2003.

Foram determinados os fatores de
ampliacdo da umbra e da paralaxe lunar usando-se
diferentes valores de achatamento e segundo varios
modelos de representagdo da umbra. O valor médio para
o fator de ampliacdo da umbra pela atmosfera terrestre
foi de 1,82 +0,02%, enquanto o achatamento médio da
umbra situou-se entre 1/118 e 1/194, sendo 1/147 o valor
mais provavel (cerca do dobro do da Terra). Dai conclui-
se que o achatamento da camada da atmosfera terrestre
capaz de contribuir para a sombra do planeta é igual a 1/
198, sendo cerca de 50% maior que o da superficie da
Terra. Conclui-se também que a espessura da camada
atmosférica opticamente ativa da Terra é igual a91,5 +
0,1 km no Equador, reduzindo-se para 58,8+3,7 km nos
polos.

As analises também mostram a clara
dependéncia do raio da umbra em relagcdo ao angulo
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umbral, uma consequéncia direta da forma achatada da
Terra. Como exemplo, a adoc¢do do achatamento igual a
1/147 para representacao da umbra exigiria a adocao de
um fator de ampliagdo umbral igual a 2,03% para melhor
reproduzir os tempos dos contatos.

Finalmente, ressalta-se a necessidade de
padronizagdo desse tipo de anélise, tendo em vista que a
freqliente adogéo do valor 1/298 para o achatamento da
umbra é claramente inadequada, podendo acarretar
reducdes nos fatores de ampliacdo com o aumento do
angulo umbral.
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Espectroscopia de ETA CARINAE no Evento de
2003

Tasso Napoledo, Rogério Marcon e Carlos Colesanti - REA/SP

1 - Introducéo.

Desde as experiéncias pioneiras do
padre italiano Angelo Secchi, em meados do século XI1X,
o aperfeicoamento das técnicas de espectroscopia
revolucionou a astronomia tradicional, sendo geralmente
considerada como a maior responsavel para a criagao e
o0 desenvolvimento da ciéncia da Astrofisica tal como a
conhecemos hoje.

No entanto, e ao contrario de outras
técnicas observacionais (como por exemplo a astrometria
ou a fotometria) a espectroscopia foi durante um século
e meio um terreno reservado exclusivamente as
atividades de pesquisa profissionais, nos grandes
observatdrios mantidos pelas Universidades em todo o
mundo. Até meados da década de 1990, os astronomos
amadores mantiveram-se praticamente ausentes deste
campo da astronomia observacional. A complexidade
maior no projeto e na constru¢do do instrumental
necessario, bem como certa necessidade de um dominio
mais aprofundado da base teérica e dos fendmenos
astrofisicos envolvidos nessa técnica, eram
frequentemente apontados como as principais barreiras
para a penetracdo dos amadores no campo da
espectroscopia.

Assim, somente ha cerca de dez anos 0s
primeiros experimentos amadores em espectroscopia
foram iniciados, por um pequeno grupo na Franca. O
grupo era liderado por Christian Buil, um conhecido
especialista na construcdo e operagdo de cAmeras CCDs
em astronomia amadora. Apds 0s primeiros anos de
aprendizado, este grupo passou a colaborar
intensivamente com os profissionais daquele pais,
trabalhando atualmente em colaboracdo com
pesquisadores profissionais no Observatorio de Pic du
Midi, nos Alpes Franceses, usando um telescdpio de 60
cm de abertura acoplado a um espectrografo construido
pelo préprio grupo.

O trabalho de Buil e seus colaboradores
tem sido uma inspiracdo para a maior parte dos amadores
que se aventuraram neste campo nos anos recentes.
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Mesmo assim, entretanto, ndo passa de uma dizia o
numero de espectroscopistas amadores em todo o
mundo, concentrados em poucos paises do chamado
Primeiro Mundo, como a Franca, Inglaterra, Alemanha
e Estados Unidos. A nosso nivel de conhecimento,
portanto, nenhum em todo o Hemisfério Sul.

Em inicios do ano de 2003, um pequeno
grupo de associados da REA resolveu aceitar o desafio
de iniciar um nucleo de projetos de espectrometria. Na
pratica, isso significava duas atividades imediatas:

(1) Projetar e construir um espectrografo
apropriado para utilizacdo amadora, e

(2) Definir e desenvolver projetos
observacionais de interesse cientifico e que estivessem
ao alcance das limitagdes desse novo instrumental.

A lideranca do grupo passou a ser
partilhada por dois dos autores, cada um deles se
concentrando em uma dessas duas necessidades bésicas
do programa: a primeira delas coube a Rogério Marcon,
de Campinas, SP, e segunda a Tasso Napoledo, de S&o
Paulo, SP. Essa divisdo de tarefas idealizada permitia
assim maximizar a experiéncia e o conhecimento
adquirido previamente por esses dois astronomos
amadores naquelas éareas especificas. Aos dois juntou-
se, desde o inicio, um terceiro membro: Carlos Colesanti,
proprietario do Observatdrio Orion, em Mairinque, SP,
cuja colaboracao foi inestimavel para a consecucdo do
projeto. Este grupo passou a ser conhecido como o Grupo
de Espectroscopia da REA, que estara sempre aberto
para novos participantes. O presente artigo pretende
descrever as etapas desse projeto pioneiro e resumir
nossos resultados com o primeiro projeto de
espectroscopia levado a cabo por amadores no
Hemisfério Sul: o monitoramento do evento
espectroscopico periodico em Eta Carinae, descoberto
pelo astrdnomo brasileiro Augusto Damineli em meados
da década de 1990.
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2 — Eta Carinae — um breve historico.

Certamente ndo ha nenhum astrbnomo
— profissional ou amador - do Hemisfério Sul que néo
tenha observado visualmente Eta Car a0 menos uma vez.
Imersa na grande nebulosa NGC 3372, a estrela é um
dos objetos mais conhecidos dos céus austrais, € a
imprevisibilidade das suas variacfes de magnitude visual
é famosa. Historicamente, desde seu descobrimento por
Halley em 1677, dispomos de registros bem
documentados desses eventos. Ainda no século XVIII,
ela atingiu magnitude 2 no ano de 1730, caindo para
mag 4 em 1782. O século XIX presenciou 0s eventos
mais dramaticos: Eta Car atingiu a magnitude 2
novamente por volta de 1801, caindo novamente para
mag 4 em 1811. A partir de 1820, Eta Car abrilhantou-
se subitamente, atingindo mag 2 no ano de 1822 e
chegando a magnitude 1 em 1827, e caindo logo em
seguida novamente para mag 2 por um periodo de cinco
anos. A partir dai, aumentou espetacularmente de brilho,
até atingir a magnitude -0.8 em abril de 1843. Ou seja,
ela era mais brilhante que Canopus, e sO perdia para
Sirius em todo o céu ! O declinio posterior foi lento: ela
passou pela mag 6 no ano de 1868, e nos 130 anos
seguintes mostrou apenas pequenas oscilagdes, na faixa
de 6.2 a6.5 mag. O ultimo abrilhantamento, mais gradual
e suave, ocorreu entre 1996 e 1997, ocasido em que ela
atingiu magnitudes em torno de 5.2 - situagdo esta que
persiste até 0 momento. A grande erupcao do século XIX
parece ainda ter sido responsavel pela formacdo da
Nebulosa do Homunculo, familiar a todos os que ja
visualizaram Eta Car com telescopios de porte médio (é
a pequena nebulosa em forma de halteres que circunda
a estrela). Até o presente, ndo parece existir nenhuma
periodicidade entre essas erupgfes visuais. Ja quanto ao
comportamento espectroscdpico da estrela, como
veremos a seguir, a situacdo é bem diferente.

3 — O evento espectroscépico.

H& muito sabemos que Eta Carinae é
uma das mais massivas e luminosas estrelas de nossa
Galéxia - talvez mesmo a mais luminosa entre todas elas.
Até poucos anos atras, entretanto, o consenso dos
modelos tedricos sobre Eta Car apontava para uma
estrela isolada e com massa extremamente alta: acima
de 100 - 150 massas solares, ou seja, préxima, ou mesmo
superior, ao limite de Eddington — o limite tedrico de
estabilidade estelar. O destino irreversivel de uma estrela
como essa é o de explodir como uma supernova tipo I,
e muitos acreditam que isto se daréa dentro de um intervalo
de poucos milhares de anos. Este destino ainda é possivel.
Mas desde o ano de 2000, outra interpretacdo vem
ganhando forca. Para entender isto, temos de retroceder
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até 1996, quando o astronomo brasileiro Augusto
Damineli publicou, no Astronomical Journal, um paper
hoje famoso intitulado “O Ciclo de 5.52 anos de Eta
Carinae”. Neste artigo, Damineli relatava o
descobrimento, com base em suas medicOes
espectroscopicas feitas em 1992-93, de um evento
espectroscopico ciclico e peculiar: mais ou menos a cada
2020 dias, algumas linhas de emisséo do espectro de
Eta Carinae enfraqueciam rapidamente, chegando
mesmo a desaparecer (em alguns casos, em uma semana
apenas). Posteriormente, as linhas se recuperavam,
voltando a sua intensidade normal. Damineli interpretou
(corretamente) esses “apagdes” no espectro como um
evento periddico, e previu sua repeticdo em Janeiro de
1998 - o que realmente ocorreu, e de forma
surpreendentemente precisa.

Com os dados dos dois eventos,
Damineli publicou, no ano de 2000, outro paper - este
denominado “Eta Carinae: binariedade confirmada”,
em que interpretava a periodicidade dos eventos
espectroscopicos através de um modelo de sistema
binario para Eta Car, com cada uma das componentes
tendo entre 60 e 70 massas solares e gerando assim
“ventos estelares” fortissimos. Até inicios de 2003,
apesar de o modelo de Damineli encontrar crescente
aceitacdo na comunidade astrondmica, ndo se podia ainda
dizer que ele era aceito universalmente: alguns
pesquisadores ainda defendiam teorias baseadas em uma
Unica estrela supermassiva. Um teste significativo e
talvez decisivo era esperado para junho de 2003, quando,
segundo as previsdes do astronomo brasileiro, novo
evento espectroscopico deveria ocorrer.

4 — O espectro de Eta Carinae.

Nas épocas distantes das datas dos
eventos, o espectro de Eta Carinae apresenta muitas
linhas fortes de emissdo, correspondendo a estados de
alta excitacdo. Entre outras, estéo presentes varias linhas
de Hel, de [NII] e de [Nelll], além das linhas de
hidrogénio ionizado. Este estado costuma ser geralmente
referido como “high state”.

No entanto, nas épocas dos eventos (ou
seja, a cada 5.52 anos), as linhas de alta excitacéo se
enfragquecem e podem mesmo desaparecer. Eta Carinae
mostra nessas situacdes um espectro dominado por linhas
de baixa excitacdo, como as linhas de emissdo de
hidrogénio e de Fell. Este estado costuma ser referido
como “low state”.

Parece ser claro que as linhas de alta
excitacdo ndo vém diretamente da fotosfera ou
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cromosfera da estrela central (ou estrelas centrais), mas
sim da regido que circunda Eta Carinae — exatamente
aquela nebulosa em forma de halteres ejetada nas grandes
erupcOes do século XIX e conhecida como “Nebulosa
do Homdnculo”.

Como ja vimos, no modelo de Damineli,
Eta Carinae seria composta por um sistema binario. Suas
componentes estariam imersas no Homunculo, separadas
entre si por uma distancia aproximadamente equivalente
a distancia entre o Sol e Jupiter. Neste caso, as estrelas
seguiriam érbitas excéntricas, sendo que o periastro se
daria a cada 5.52 anos. Ambas as estrelas possuiriam
fortes ventos estelares. A componente maior seria mais
fria (cerca de 15 000 K) e a menor, mais quente (cerca
de 30 000 K). Os eventos se dariam sempre que a
secundaria, em sua Orbita de 5.52 anos, se aproxima do
periastro e se choca com o denso vento estelar da
priméria, provocando o enfraquecimento das linhas de
alta excitacéo e transformando o espectro de Eta Car no
“low state”. O choque dos ventos provocaria ainda um
aquecimento do gés a temperaturas da ordem de 63
milhdes de graus Kelvin, detetavel através de
observacfes em raios-X como um aumento intenso do
fluxo, seguido de uma queda brusca. J& os modelos de
pulsacdo baseados em uma estrela Gnica supermassiva,
defendidos por outros pesquisadores, atribuiriam as
variagdes do espectro a fatores como instabilidades ou
ejecOes de massa da estrela, do tipo que costuma ocorrer
em varidveis S Doradus, por exemplo.

Uma forma de decidir a controvérsia
sobre os dois modelos seria, portanto, identificar, por
meio da espectroscopia, se 0 evento se daria precisamente
no periodo previsto de 2020 dias, ou se, ao contrario,
ele pode ocorrer “atrasado” ou “adiantado” por um
intervalo de tempo significativo em relacdo as previsoes
- por exemplo, alguns meses a mais ou a menos, em
relacdo ao predito pelo modelo de Damineli. A
ocorréncia de periodos muito precisos entre dois eventos
consecutivos tornaria dificil sustentar a hipdtese de que
0s eventos sao causados pela pulsacdo de uma sé estrela
supermassiva. Visando a essa confirmacdo final, um
intenso e complexo programa internacional foi montado
para a observacgdo do evento previsto para fins de junho
de 2003, envolvendo diversos observatorios
profissionais: o Laboratério Nacional de Astrofisica
(LNA) no Brasil, além de observatdrios na Australia,
Chile, Argentina, do Hubble Space Telescope, e de
satélites em R-X como o Chandra e 0 RXTE.

5 — Construcéo do espectrografo e trabalhos
observacionais.

Jaem meados de janeiro de 2003, estava
muito claro para o pequeno e recém-formado Grupo de
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Espectroscopia da REA que Eta Carinae deveria se
constituir no nosso primeiro objetivo. Além do dbvio
interesse cientifico do projeto, tinhamos duas razdes
evidentes para coloca-lo como prioritario: A proximidade
do inicio do evento espectroscopico da estrela, que tinha
seu apice previsto para a segunda quinzena de junho; e 0
fato de que, por sua localizacdo austral, Eta Carinae
estaria inacessivel a qualquer dos grupos amadores de
espectroscopia existentes — todos eles situados no
hemisfério Norte.

Mas isso significava também um
cronograma apertadissimo: precisariamos construir o
espectréografo, testa-lo, estabelecer sua escala de
comprimentos de onda, e calibra-lo com estrelas de
padrdo conhecido... e, paralelamente, estudar o espectro
de Eta Carinae e determinar as faixas espectrais ideais,
nas quais o evento pudesse ser acompanhado com nosso
instrumental durante todo o periodo previsto. Na
realidade, teriamos de completar tudo em pouco mais
de dois meses. Isto porque ja haviamos programado para
fins de marco uma viagem ao Norte do Chile, aonde
haviamos alugado, por uma semana, um observatério
municipal (Observatorio Cerro Mamalluca), que possui
um telescopio Meade LX-200 de 305 mm de abertura,
exatamente idéntico ao existente em Mairinque.
Pretendiamos assim fazer os primeiros testes do
espectrografo no Chile, para aproveitar os céus da regido
- sabidamente os melhores do mundo - e posteriormente
continuar as tomadas de espectros no Brasil.

De imediato, Marcon se dedicou as
tarefas do projeto e construcdo do instrumento, e em
fins de marco (dois meses apenas) o espectrografo ja
estava pronto para ser testado. O espectrografo foi
construido em torno do elemento Optico dispersivo, no
caso uma rede de difragdo. Observe-se que, nos
primérdios da espectroscopia, usava-se um prisma de
vidro, mas com a técnica de gravacao de finissimas linhas
paralelas em uma superficie metalica, as redes tomaram
0 espaco dos prismas, sobretudo por terem muito maior
poder de resolucéo.

Neste instrumento em particular, foi
utilizada uma rede de difracdo comercial com 1200 linhas
por milimetro, gravadas ao longo de quatro centimetros
de uma placa plana de vidro coberta com uma fina
camada de aluminio. A imagem da estrela é captada pelo
telescopio e, apds passar por uma fenda estreita, é colhida
por uma lente colimadora com 190 mm de distancia
focal. Esta luz é entdo analisada pelo conjunto rede-
colimador. Uma objetiva de maquina fotografica com
90 mm de distancia focal se encarrega de formar a
imagem do espectro sobre o CCD astronémico (o detetor
eletrdnico que substitui as antigas chapas fotogréaficas e

13



que transfere a imagem espectral para o
computador apés um determinado tempo de “
coleta “ dos fotons do espectro).

O projeto do instrumento
indicava que seria possivel obter separacdes de
dois comprimentos de onda adjacentes da ordem
de 1 Angstrom , o suficiente para separar as linhas
de emissdo desejadas em Eta Carinae e fazer as
medidas necessarias.

Paralelamente, Tasso (com o
valioso auxilio do prdprio Dr. Damineli) analisou
os dados dos eventos anteriores e selecionou a
partir deles duas regiGes espectrais, cobrindo
linhas de emissdo especificas, para nosso
monitoramento de Eta Carinae. A primeira delas
incluia uma linha de Hel em 6678 Angstrom; a
segunda compreendia as linhas de [N11] em 5755
Angstrom, e de Hel em 5874 Angstrom, proxima
daquela ultima. Esperava-se (caso as previsoes
do modelo de binariedade de Damineli se
confirmassem) que essas trés linhas
apresentassem atenuagéo significativa em sua
intensidade, enfraguecendo-se ou mesmo
desaparecendo a medida que o apice do evento
Se aproximasse.

Nossos primeiros testes com o
instrumento foram feitos, como planejamos, no
Observatorio Cerro Mamalluca, na noite de 31
de marco para 01 de abril. O espectrégrafo
recém-construido, que levamos do Brasil, foi
acoplado ao telescopio Meade LX-200 e a uma
camera CCD “SBIG” ST7E, sendo esta a mesma
configuracdo instrumental que usariamos
posteriormente em todo o projeto. Inicialmente,
as indispensaveis calibracfes foram efetuadas,
usando-se estrelas brilhantes de padrdes
conhecidos e lampadas de calibracdo de mercurio
e argbnio. Os espectros brutos foram reduzidos
no dia seguinte, usando-se dois excelentes
softwares desenvolvidos por dois membros do
grupo francés ja mencionado (IRIS, de Christian
Buil, e VisualSpec, de Valérie Desnoux), ambos
disponiveis gratuitamente na Internet. Com auxilio
desses softwares, determinamos os perfis
espectrais de cada regido e pudemos comprovar

REA - Amateur
Spectrograph

Funcionamento do Espectrdgrafo:

A imagem do objeto a ser estudado produzida pelo telescépio A
forma-se sobre a fenda removivel B que permite ser substituida
por um orificio cuja imagem é desviada pelo espelho mével C para
um conjunto de lentes | formadora da imagem para a ocular J por
meio da qual o observador pode alinhar o telescopio e acertar a
focalizacdo da estrela no plano da fenda. Uma vez feito este
trabalho , o espelho C é levantado e a luz que atravessa a fenda
inside sobre a lente D , um dubleto acromatico extraido de um
binéculo. Este dubleto atua como colimador e o feixe paralelo
inside sobre uma rede de difracdo E com 3x3 cm e 1200 linhas por
milimetro. A luz difratada inside sobre a objetiva G de 90 mm de
méaquina fotogréafica ( Tanron ) que forma a imagem do espectro
sobre o CCD H, uma cdmera SBIG ST-7E.

Por meio do parafuso micrométrico F previamente calibrado , pode-
se escolher a faixa espectral a ser estudada inclinando-se
suavemente a a rede de difracéo.

As partes mecanicas foram usinadas pelo autor em torno mecanico
e fresadora ( Router ) em chapas de acrilico ( Plexiglass ) de 10 mm
de espessura. O revestimento externo € em aluminio de 1,5mm
anodizado.

razoaveis (ou seja, com boa relacdo sinal-ruido) de Eta

que a dispersao do instrumento era realmente da ordem
de um Angstrom por pixel, sendo portanto perfeita para
0 acompanhamento das linhas de emissao selecionadas.
Estas foram sem duvida boas noticias.

Porém ficou claro que também que o
tempo de integragdo necessario para obtermos espectros
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Carinae seria mais do que o dobro daquele que
imaginavamos. Decidimos entdo fazer trés exposicoes
sequenciais de 10 minutos cada para cada regido
espectral, mantendo a estrela na fenda com o uso da
técnica de guiagem manual tdo usada pelos
astrofotografos, e somando as imagens digitalmente no
processamento posterior. Chegamos assim ao tempo total
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Figura B: Setup usado para os espectros de Eta Carinae: Vé-se o
espectrografo acoplado ao telescopio Meade LX-200 do Observatério
Orion de Mairinque e a camara CCD SBIG ST-7E.

de integracao de 30 minutos, que era 0 necessario para
obtermos bons perfis espectrais. Na noite de 03 para 04
de abril, finalmente, pudemos iniciar a obtencdo dos
espectros de Eta Carinae. Nesta época, 0 espectro ainda
se apresentava no “high state”, em que as linhas de
emissdo escolhidas mostravam alta intensidade. A
medida que a data prevista para o apice do evento se
aproximava e que novos espectros (agora no
Observatorio de Mairinque) eram obtidos nos meses
subsequentes, pudemos registrar distintamente a

Figura l: Eta Car - Regifio espectral 6526 —
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transicdo do “high state” para o “low
state” - ou seja, 0 enfraquecimento das
linhas de emisséo que selecionamos. Um
sumario desses nossos resultados é
apresentado a seguir.

6 — Perfis espectrais e resultados
obtidos.

Dentro de nossas
limitacdes instrumentais, os perfis
espectrais que obtivemos indicaram que
0 evento realmente se deu exatamente
como previsto pelo modelo de Damineli,
com as linhas observadas atingindo um
forte atenuamento, que parece ter se
tornado mais intenso em fins de junho
de 2003 - época em que as linhas de Hel
6678, [N11] 5755 e Hel 5874 se tornaram
extremamente fracas. Alguns desses
perfis espectrais podem ser vistos em
conjunto, nas Figuras de 1 a 4.

As Figuras 1 e 2
correspondem & primeira regido espectral escolhida e
demonstram o comportamento da linha de Hel 6678 A,
em trés ocasides: 03 de abril de 2003 (high state), 11 de
junho de 2003 e 26 de junho de 2003 (low state). Nos
trés casos, o setup instrumental e os tempos de integracéo
foram os mesmos ja mencionados, assim como 0s
softwares usados na reducdo dos dados.

Note-se que a figura 1 tem apenas
objetivos estéticos. Nela, vé-se 0 espectro sintético
(processado) obtido nas trés
ocasides acima. A linha de
emissao saturada, a esquerda da
imagem, € a linha Balmer de
Hidrogénio-Alfa em 6563 A.
Mesmo nessa representacao com
fins estéticos, € perfeitamente
perceptivel a evolugdo temporal
da intensidade da linha de emisséo
de Hel 6678, a meio caminho
entre o extremo esquerdo e 0
centro.

G900 Angstrom

Al 03, 2003

Jrathe 11, 2003

Jé a figura 2, ao
contrério, € mais representativa:
trata-se dos perfis espectrais da
regido considerada (calibrada
através do VisualSpec para os
comprimentos de  onda
respectivos), nas trés datas
mencionadas. Claramente nesta

Jrerho 26, 2008
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Figura 2: Perfis espectrais H-alfa + Hel 6678 4

Na Figura 3 —obtida
da mesma forma que Figura 1 e
também incluida aqui por motivos
estéticos - percebe-se visualmente o

Ragika sipectral €526 - 48D

LECEERCLY

BATA.EA1

Ets Cor - linhas de Holls + Hel 6573
2
2003 1 Abed 09 (o), Junba 11 Ca2id), Jnbe 26 [verde)

T it

(L0 (1151 [P ] [E15] &70a &40

desvanecimento progressivo de
ambas essas linhas, vistas
respectivamente no centro, e a meio
caminho entre 0 centro e a extrema
direita.

Finalmente, a Figura
4 demonstra a evolucdo dos perfis
espectrais (calibrados de forma
idéntica a da Figura 2) das linhas de
[N11] 5755 e Hel 5874. E evidente o
7o enfraquecimento de ambas as linhas

figura pode-se notar a queda de intensidade da linha de
Hel 6678 desde o “high state” em 03 de abril (curva
rosa) para o “low state” em 11 de junho (curva azul) e
em 26 de junho (curva verde). Nessa ultima ocasido,
por sinal, quase confundindo-se com o continuo.

Ja as Figuras 3 e 4 demonstram o
comportamento da segunda regido espectral escolhida,
incluindo as linhas de [NI1] 5755 e Hel 5874, nas mesmas
datas mencionadas nos paragrafos anteriores. O
equipamento, condi¢des operacionais e processamento
foram também idénticos.

Figura 3: Eta Car - Regifio espectral 5660 — 6000 Angstrom
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desde o high state em Abril 03 (curva
rosa) até o low state em Junho 11
(curva verde) e em Junho 26 (curva
azul).

Em nossa interpretacdo, ficou evidente
por nossos dados que o registro do evento
espectroscopico de Eta Carinae pode ser perfeitamente
feito com equipamento amador, apesar de todas as
limitacdes instrumentais e de custo inerentes. A nosso
nivel de conhecimento, a observacdo amadora deste
evento foi um passo pioneiro, e é apenas uma
demonstracdo das imensas possibilidades que a
espectroscopia amadora nos oferece.

O instrumento construido tem ainda
algumas pequenas limitacfes a serem corrigidas,
sobretudo com a substituicdo de suas lentes por um
conjunto de espelhos curvos que serdo imunes a variagdo
de foco quando se muda a faixa
espectral a ser estudada. Nosso
préximo passo é realizar estas
modificaces e tornar o instrumento
, ainda que modesto , suficiente para
coleta de informacdes que possam
contribuir com o trabalho de pesquisa
profissional. Paralelamente, novos
projetos de espectroscopia estardo
sendo desenvolvidos no segundo
semestre de 2003, envolvendo
estrelas especificas de interesse
conjunto de amadores e
profissionais, tais como estrelas Be
e Wolf-Rayet austrais. Alias, a
intensificacdo da colaboracgdo entre
0s pesquisadores profissionais € 0s
astrbnomos amadores que resultara
desses novos projetos pode ser
certamente considerada como um

Abeil 03, 2002

Jetho 11, 2003

Jetho 26 2003
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Figura 4: Perfiz espectrais [INII]5755 A e Hel 5874 &
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A LUMINOSIDADE DO ECLIPSE LUNAR
TOTAL DE 15-16 DE MAIO DE 2003

Helio de Carvalho Vital - REA/RJ

RESUMO

Este trabalho apresenta e analisa
registros visuais e fotograficos obtidos durante o eclipse
lunar total de 15-16 de Maio de 2003. Um acervo obtido
por 23 observadores experientes, em sua maioria
integrantes da Rede de Astronomia Observacional (REA/
BRASIL), o qual inclui 27 estimativas, sendo 12 de
magnitude visual e 15 do Nimero de Danjon, além de
dezenas de imagens eletrénicas, foi analisado com o
objetivo de determinar os padrdes de iluminagao exibidos
pela Lua totalmente eclipsada.

Os valores médios das estimativas de
magnitude e Nimero de Danjon no meio da totalidade,
iguaisa-2,1e 2,3, respectivamente, indicam que o eclipse
apresentou um brilho intermediério, cerca de apenas 0,4
magnitude inferior ao previsto. As andalises também
fornecem a distribuicdo radial de luminosidade da umbra,
sugerem 0S provaveis mecanismos responsaveis pela
aparéncia da Lua durante a fase total do evento e ainda
discutem a possivel influéncia de aerossais vulcanicos
no brilho do eclipse.

| - INTRODUCAO.

Na noite de 15-16 de maio de 2003,
apenas 12 horas ap0s o perigeu, a Lua atravessou a
metade setentrional da sombra umbral terrestre,
permanecendo em seu interior por 52,7 minutos. Durante
a fase total do evento, raios da luz solar atravessaram a
atmosfera terrestre de forma rasante e foram desviados
para dentro da regido mais interna da sombra (a umbra),
iluminando suavemente a Lua em Libra. Por n&o se tratar
de um eclipse central, a luz solar incidiu sobre a Lua de
forma heterogénea, visto que as areas mais meridionais
de seu disco cruzaram regifes mais internas e,
conseqilentemente, muito mais escuras da umbra. As
3:40 TU (meio do evento), a magnitude do eclipse atingiu
seu valor maximo: 1,134, enquanto a Lua apresentava-
se proxima ao zénite para observadores do sul brasileiro.
Naquele mesmo instante, enquanto o limbo meridional
do disco lunar passava a apenas 8,6 minutos de arco ao
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norte do eixo da sombra, o limbo setentrional situava-se
a 42,0 minutos de arco do centro da sombra e a apenas
4,5 minutos de arco da borda setentrional da umbra.

O eclipse iniciou-se com o primeiro
contato penumbral a 01:05 TU. Quase uma hora mais
tarde, as 02:03 TU, comecou a primeira fase umbral
parcial. Entre 03:13,7 TU e 04:06,4 TU, a Lua
permaneceu totalmente imersa na umbra. Apos a
totalidade, veio a segunda fase umbral parcial que
terminou as 05:17 TU. Finalmente, o eclipse encerrou-
se as 06:15 TU, quando a Lua deixou a penumbra. A
trajetoria da Lua na sombra terrestre e um mapa que
ilustra a visibilidade global do evento sdo mostrados na
Figura 1.

Objetivando compreender melhor a
complexa distribui¢do de luz no interior da umbra, que

Total Lunar Eclipse of 2003 May 16
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Figura 1: Previsdes Globais do Eclipse
(cortesia de Fred Espenak - NASA/GSFC)
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ainda ndo pode ser prevista com precisdo, varios
observadores brasileiros monitoraram o fenémeno e
enviaram seus relatérios eletrénicos? para analise, como
parte de um esfor¢co coordenado® para estudar as
principais caracteristicas da umbra, tais quais suas
dimensdes* e iluminacdo.

Il - OBSERVACOES.

A Tabela 1 lista os nomes dos 23
observadores participantes e suas contribuic@es. O autor
expressa aqui o seu agradecimento a todos eles,
congratulando-os pela étima qualidade e consisténcia de
seus registros, os quais viabilizaram a confec¢do deste
trabalho.

Experiéncia dos Observadores,
Instrumentos e Métodos. A maioria dos observadores
participantes possui uma grande experiéncia na
observacdo de eclipses lunares, sendo que apenas alguns
tém experiéncia mediana. Refletores Newtonianos com
aberturas entre 12 e 18 cm (com aumentos em torno de
40 vezes) foram os instrumentos mais usados para
observar os contatos com crateras. Por outro lado, a
estimativas de contatos de limbo e de magnitudes visuais
foram feitas usando-se bindculos 7x50. A técnica do
bindculo invertido foi empregada por todos aqueles que
estimaram a magnitude visual da Lua na totalidade. A
técnica consiste em observar-se o astro através das

Dbservador Iniciais | Observacies
Alexandre Armorim &b Mag L LD
Antonio Coelho &0 L LD
Antonio Padilla Filho LPF L
Antonio Fos Campos AR Mas L LD
Catlos Alberto Colesanti CAC LOCn
Diego Moicano Gongalves | DMG | Mg L LD
Edvaldo José Trevisan EIT L LD
Fabhio Plocos Carvatho FPC Mag, L, LD
Fredenco Luiz Funari FLF L
FredencoPaiva (uintio FP() L
Giancatlo U Mappi GUN FA
Helio de Catvralho Vital HCW Mag L LD
Jozé Catlos Diniz JCD FA
Ilarilena Mollaco LI L
M. T. Frota HNTF L
Melson Falsarella HF L
MNewton Ferreita Funari NFF L
Paulo F.oberto Moser PRI F
Fagquel Yumd Shida EY3 7L
F.ogerio Iarcon vl B
F.ozely Gregio EG L LD
Taszso Augusto Mapoledo TAMN L oCD
Willian Catlos de Souza WCE Mag LFA

Tabela 1 - Contribui¢des Individuais dos Observadores
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lentes de um dos monéculos, comparando seu brilho com
0 de uma estrela de magnitude conhecida, observada
simultaneamente através da outra vista, desarmada. A
magnitude da Lua é entdo encontrada compensando-se
a perda de brilho ocasionada pela inversao do binéculo.
Essa correcdo foi determinada empiricamente pelos
observadores como sendo igual a 5,0 magnitudes para
bindculos 7x50.

Sendo: Mag - Magnitude Visual; L -
Estimativas do NUmero de Danjon; F - Fotos; LD -
Distribuicdo na Escala de Danjon ou de Cores; E -
Espectro da Lua Eclipsadae A - Animacdo Gréfica.

Estimativas de Magnitude Visual e do
Numero de Danjon. ATabela 2 lista 15 estimativas do
Numero de Danjon feitas no meio da fase total e 12
estimativas da magnitude visual da Lua imersa ha umbra.

Iniciais do | Nimero de Magnitude Visual is
Ohservador | Danjon (L) 03 hetmm) TU
fore) 30 -5 (48, -3 0 (AT
A 1,7 ;
LFF 2.0 }
ARC 2T 1505

CATe TAN 17
OIS e FRC 2.5

250052

EIT L&
FLF ¢ NFF 25

FFO) 2.5 ;

HCY 2.3 53 (160, 3,0(210, -2 1 (290, 2,1

(3 -35 (56); 5.3 (A0

WIe IF 1.5 -

HTF 3.0

RYS 5,0

G 2T }

WS 1,5 21(%)

Tabela 2 - Estimativas do NUmero de Danjon e Magnitude

Esbogcos de Distribuicbes de
Danjon e de Cores. Nove observadores enviaram
desenhos ou descri¢fes da aparéncia da Lua durante a
totalidade detalhando as configuracdes de brilho e cores
observadas no disco lunar. A forte assimetria na
iluminacédo da Lua é facilmente notada na Fig. 2. Como
esperado, o extremo norte do disco (abrangendo cerca
de 15% de sua area) permaneceu mais brilhante que o
resto do disco durante toda a fase total. Sua cor,
predominantemente de creme, logo ap6s o inicio da
totalidade, deu lugar a um tom azulado ou esverdeado
alguns minutos depois, seguido de uma coloracdo
avermelhada proximo ao meio do eclipse. Essa seqiiéncia
repetiu-se entdo em ordem inversa, enquanto a Lua
gradualmente readquiria seu brilho normal. Adjacente a
essa primeira regido, situava-se uma outra, de coloragédo
avermelhada, que cobria aproximadamente 40% do disco
e que foi descrita pela maioria dos observadores. A parte
mais meridional do disco, ocupando cerca de 45% dele,
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exibiu uma cor cinza escuro. A Figura 2b, feita pelo
observador AA, mostra sua percepcdo da variacao
temporal das distribui¢fes de Danjon e de cor enquanto
a Lua atravessava diferentes partes da umbra.

5
W E | W
Ry il z
Sy ot an iy ol . _ Aa
5 — —_

Carda 0T

oa:z1 9T @33t UT

(@) (b)

Figura 2: (a) DistribuicGes de brilho observadas por HCV e
(b) por AA (cortesia de Costeiral®) (sul para cima)

Fotos da Totalidade. A Figura 3
constitui-se de fotos® obtidas por WCS [(3a) a (3e)] e
por JCD (3f), que mostram claramente a severa néo
uniformidade nas distribui¢des de brilho e cores do disco
lunar totalmente eclipsado. A coloragéo avermelhada
predomina na foto (3c), que foi tirada no meio da fase
total e que contrasta com o tom azulado mostrado nas
imagens (3b), (3d) e (3e), quando a Lua encontrava-se
mais proxima da borda da umbra, ou com a cor de cobre
exibida na foto (3f).

©)

(d) © ®

Figura 3: Fotos selecionadas da Lua totalmente eclipsada
(cortesiade WCS e JCD)

Espectros da Lua. A Figura 4
compara os espectros da Lua cheia ndo eclipsada (linha
preta, superior) com o obtido no meio do eclipse (linha
laranja, inferior) por RM’. Sdo mostradas curvas de
intensidade e linhas de absorcao para ambas as situacdes.
Claramente identificdveis sdo as depressoes,
relativamente mais acentuadas no espectro em laranja,
oriundas da maior absorcao de fétons em moléculas de
agua e de oxigénio durante o eclipse e a intensificacdo
(escurecimento) das linhas espectrais correspondentes
notadas no espectro da Lua totalmente eclipsada
(inferior).

REA/Brasil - REPORTE N° 11

Figura 4: Espectros da Lua cheia normal (linha preta) e no
meio do eclipse (linha laranja) representados na forma de curvas
de intensidade e linhas espectrais (cortesia de RM )

Expectrascopia dis

2B llese

HID - gga i 15052003
Ta20
TS Rigseria Marcns
— “apar de Mercina I:' LAY A
— Tolakidaek TR
= Lua n&a Eclipasda A ! | | |
fooh | |
[
-} o 1I\"'._FI I || A
£ r Y
f Pk
o B s U T
¥ p o A,
{. _Ill I|
- 1
E o~ | |
- A
- ./J |_.,,-'\'-\.\'.
H___,-"' 4 i \
K R LR i e
ipler I‘.I! :?i _
- e Y T i
L I | 3 I ;
q:'l:':' 54I<'!:' 51‘13 ?|:I:]-:| Comprinang de Craba i 4 |

111 - ANALISES DOS DADOS.

Luminosidade de Danjon. A maioria
dos observadores achou o evento “algo mais escuro e
com cores mais palidas do que esperavam” e alguns até
mesmo o classificaram como “um eclipse escuro”. No
entanto, as estimativas de magnitude mostraram
consistentemente que a Lua permaneceu muitas vezes
mais brilhante que a estrela de zero magnitude Alfa
Centauri durante toda a fase total. Com o objetivo de
investigar essa aparente inconsisténcia, foram analisadas
estimativas do Numero de Danjon. O Ndmero de Danjon
(L) é um parametro indicativo da luminosidade de um
eclipse. Ele pode assumir valores de O (para eventos
extremamente escuros, nos quais a Lua fica quase
invisivel) a 4 (para eclipses muito claros onde a Lua
mostra-se com cor laranja ou de cobre e azulada junto a
borda da umbra). Portanto, para determinar o brilho da
Lua no meio da totalidade, foram reunidas 15 estimativas
de L, variando de 1,5 a 3,0 (Tabela 2) e analisadas. A
média aritmética do Ndmero de Danjon foi L, = 2,3
(com um desvio padrdo por amostra igual a +0,6). Tal
valor indica um eclipse de luminosidade intermediéaria.
Uma segunda maneira de calcular-se um valor médio
para L seria atribuir diferentes valores as 3 regides
distintas ilustradas na Fig. 2a, ponderando-os nas fragdes
do disco que elas ocupam. Estimativas razoaveis de L
(e fracdo de disco) sdo: 3,7 (0,15), 2,7 (0,40) e 1,5 (0,45).
Como resultado dessa média ponderada, obtém-se L, =
2,3. Um terceiro método para calcular um valor médio
seria converter as estimativas individuais de (L) em
magnitudes (m) empregando-se uma correlagéo obtida
a partir de dados de 23 eclipses, a qual é descrita pela
Eq. 1 (onde o desvio padrdo por amostra é +0,3). Ela
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produz resultados em boa concordancia com os de uma
correlacédo similar encontrada por Westfall®:

m=42-3L+(L/2)2 (Eq.1)

Em seguida, as magnitudes devem ser
somadas na forma de razdes de intensidades de luz. O
somatorio das fracbes dividido pelo tmero de estimativas
fornece um valor médio para m, o qual, por sua vez,
pode ser convertido em um NUmero de Danjon médio
(L,), usando-se novamente a mesma correlagdo. O
resultado para esse eclipse € L, = 2,5. Finalmente, uma
maneira ainda mais sofisticada seria combinar-se 0
segundo e o terceiro métodos. O somatdrio das
magnitudes convertidas e ponderadas em suas
correspondentes fragdes de areas fornece L, = 2,1.
Portanto, independentemente do método usado para
célculo de seu valor médio, o Nimero de Danjon para
esse evento situa-se entre 2,1 e 2,5, ou seja, mais
provavelmente L = 2,3 + 0,2, por conseguinte,
correspondente a um eclipse de luminosidade
intermediéria.

Magnitude Visual da Lua. Um gréfico
da evolucao da magnitude visual estimada da Lua durante
a totalidade constitui a Figura 5.

4.0 =

} '
35 = l*
3.0 = '

- |
75 = L

- Il
7.0 =

(-1=) Magnitude Visua Estimada da Lua

15 = " | " | " | " |
40 -20 0 20 40
Minutos desde 3 0m Maio 16, 2003 TU

Figura5: Estimativas da magnitude visual da Lua

Simbolos de cores diferentes foram
usados para representar as observacdes de cinco
observadores. A curva tracejada, descrita pela Eq. 2 como
uma equagdo do segundo grau, se ajusta bem as
estimativas (r>=0,85). A escala do eixo x representa o
intervalo de tempo em minutos em relagédo ao meio da
totalidade (tal que AT=1-3h40m TU). A curva ajustada
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foi determinada pelo método dos minimos quadrados e
exibe uma ligeira assimetria em torno do brilho minimo
correspondente & magnitude -2,1 + 0,2, atingida
aproximadamente 2 minutos antes do meio da totalidade.
Em decorréncia dessa pequena assimetria, a Eq. 2 prevé
magnitudes -3,5e-4,1 para o inicio e fim da totalidade,
respectivamente.

m =-2,10 - 0,0113 AT- 0,00251 AT? (Eq.2)

A Eq. 1 fornece L= 2,7 + 0,3 param =
-2,1+0,2, valor que excede em 4 décimos a média de L
(2,3 £ 0,2), embora ambos os valores estejam em
concordancia, quando os erros experimentais sao levados
em consideracdo. Uma possivel explicacdo para essa
pequena discrepancia poderia ser o fato de que a maioria
dos observadores, fortemente influenciada pela aparéncia
escura das regides do centro e sul do disco lunar, deixou
de perceber que a regido relativamente pequena do
extremo setentrional da Lua permaneceu muito brilhante
durante toda a totalidade. Em virtude desse marcante
contraste, os observadores subestimaram o brilho do
eclipse e, consequientemente, 0 Nimero de Danjon. Além
da severa assimetria na iluminag&o do disco lunar, outros
possiveis fatores que poderiam ter contribuido para
escurecer a umbra interna e prejudicar as estimativas de
brilho do evento seriam: o valor muito elevado da
paralaxe lunar (capaz de reduzir em alguns décimos a
magnitude da Lua)® e a possivel influéncia de extensas
formacdes de nuvens cirros e estratos ou de
concentracdes anormalmente elevadas de aerossois
troposféricos ao longo do limbo terrestre.

Distribuicdo de Brilho e Densidade
da Umbra. Objetivando investigar a distribuicéo de brilho
da umbra, as fotos mostradas na Fig. 3 foram analisadas
usando-se um programa de processamento de imagens.
As imagens foram convertidas para uma escala de 256
niveis de cinza (8 bits). Em seguida, foram obtidos os
valores de cinza de elementos ao longo do didametro lunar
e na direcdo do centro da umbra. Tais varreduras
forneceram valores de cinza digitados ponto a ponto ao
longo do didmetro e que foram convertidos em diferengas
de magnitude relativamente a borda lunar. A diferenca
de magnitude relativa a borda esta representada na Fig.
6 em funcdo da crescente penetracdo na umbra (a partir
da borda). A curva exibe um comportamento
aproximadamente linear, em concordancia com as
previsdes da simulacdo mais realista de Karkoschka?,
que leva em consideracdo os efeitos combinados de
nuvens estratos e cirros em grandes altitudes. Outras
simulac@es baseadas nesse modelo, considerando uma
atmosfera sem nuvens, ou somente com cirros, predizem
um decréscimo total de brilho menor e praticamente
insignificante ao longo da regido interna da umbra. No
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inicio da totalidade, a Lua havia perdido 9 magnitudes, o
que corresponde a uma reducéo de 4.000 vezes em
relacdo a luminosidade da Lua cheia ndo eclipsada. Visto
que a perda adicional durante a totalidade foi de 1,6
magnitude, a queda total durante o eclipse foi de 10,6
magnitudes, resultando num brilho (1) 17.000 vezes
inferior ao da Lua cheia normal (1 ). A densidade Optica
da umbra (D)° pode entdo ser obtida usando-se a Eq.3:

D = log,, (lo/l) = log,, (17,000) =42 (EQ.3)

Sabe-se que o valor de D pode
ultrapassar 6,0 para eclipses muito escuros. Alguns
observadores também relataram que a transparéncia da
umbra permitiu que as principais formagdes lunares e a
maior parte do limbo permanecessem perceptiveis
durante toda a totalidade. Esse achado reforca a
conclusdo anterior de que a densidade Optica da umbra
n&o foi significativamente mais elevada do que a prevista.

Figura 6: Perda magnitudinal com a penetracdo na umbra
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Imagem Refratada do Sol. As
configuragdes de iluminacdo exibidas pela Lua durante
a totalidade podem ser mais facilmente compreendidas
imaginando-se como um observador lunar a teria visto.
Quando o Sol comecou a se esconder por detras do disco
da Terra, sua imagem ja havia sido severamente
distorcida pela intensa refracdo ocasionada pela
atmosfera terrestre. Dois outros mecanismos também
estariam em acdo: (1) o espalhamento molecular seletivo
na baixa atmosfera (mais intenso em comprimentos de
onda mais curtos, de acordo com a Lei de Extincao de
Rayleigh (=A*), (2) a absorcdo de luz vermelha por
moléculas de ozénio na estratosfera. Como a luz azul é
muito mais intensamente espalhada para fora do feixe
primario por moléculas de ar e por aerossois, 0 primeiro
mecanismo faz com que a maior parte do disco solar
(comprimido pela forte refracdo em um segmento de
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arco) adquira uma coloracéo vermelho-escura. Sabe-se
que esse mecanismo € o principal responsavel pela cor
avermelhada exibida pela Lua durante a maior parte da
fase total da maioria dos eclipses. Por outro lado, o
segundo mecanismo, aliado a refragdo, teria ocasionado
0 aparecimento de uma pequena saliéncia, muito
brilhante e de coloracdo azulada, sobre a parte central
do arco. A coloracdo levemente azulada ou esverdeada
do norte lunar, notada no inicio da fase total,
provavelmente deveu-se a esse segundo mecanismo. O
brilho selenocéntrico do Sol no meio da totalidade pode
ser estimado considerando que a Lua cheia brilha com
magnitude -12,7, enquanto é iluminada pelo Sol
desobstruido (m=-26,7). Portanto, assumindo a mesma
qgueda de 14 magnitudes, pode-se concluir que um
observador hipotético situado na superficie da Lua
eclipsada veria a imagem residual do Sol brilhar com
uma magnitude média igual a da Lua (estimada em -2)
subtraida de 14 unidades, ou seja, -16. Se o observador
se deslocasse de uma regido proxima a borda da umbra,
em direcdo ao centro dela (ao sul), ele veria a saliéncia
azulada gradualmente se achatar, empalidecendo e
avermelhando-se, até finalmente fundir-se com o
segmento de arco imediatamente abaixo. Como
resultado, a espetacular imagem, predominantemente
azulada e observada com m = -17 desde a parte mais
setentrional do disco lunar, teria dado lugar a um brilhante
segmento de arco cor de cobre ou vermelho claro com
m = -15. O observador estaria entdo atravessando as
regides centrais do disco da Lua. Prosseguindo em sua
jornada, ele veria a imagem residual do Sol se alongar,
afinando-se e escurecendo (m = -13) ao envolver uma
extensao cada vez maior do limbo terrestre. Ele estaria
entdo atravessando a parte do disco lunar mais
profundamente imersa na sombra terrestre.

Possivel Influéncia de Aerossais
Vulcanicos. A Lua brilha durante a totalidade porque é
iluminada por uma pequena fracdo da luz solar que é
atenuada e desviada (por refracdo) pela atmosfera
terrestre (principalmente pela estratosfera) para dentro
da umbra. Sabe-se também que aerossois estratosféricos
(originarios em sua maior parte de erupc@es vulcanicas)
desempenham um importante papel no espalhamento da
luz do Sol e na reducéo de sua transmissdo para dentro
da umbra. Essa forte influéncia deve-se ao fato de que
a trajetdria Optica efetiva dos raios solares que
atravessam uma camada de aerossois estratosféricos é
aproximadamente 40 vezes maior que a espessura
vertical da camada.’**?. Portanto, o brilho da Lua
eclipsada é extremamente sensivel a presenca de
aerossois na estratosfera e pode ser usado como um
parametro indicativo da espessura Optica global de
aerossois estratosféricos de origem vulcanica.
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Consequentemente, a espessura dptica de aerossois na
data de um eclipse pode ser calculada a partir da
diferenca entre a magnitude observada da Lua e a
prevista para 0 meio do eclipse. Por sua vez, a magnitude
prevista pode ser obtida de duas maneiras. A primeira
usa simula¢fes computacionais segundo o método de
Monte Carlo para determinar as possiveis trajetorias da
luz solar, considerando-se uma atmosfera padréo isenta
de aerossais. Em seguida, modifica-a para levar em conta
a influéncia de distribuicfes de 0zonio e de nuvens. A
segunda, adotada neste trabalho, usa uma correlacdo
empirica verificada entre a magnitude geométrica e o
brilho de 24 eclipses (de 1956 a 2001) nos quais nao foi
constatada qualquer influéncia significativa de aerossois.
A correlagdo (r>=0.88), a qual relaciona a magnitude
geométrica (Umag) com o brilho da Lua no meio do
eclipse, expresso na escala magnitudinal (m), é dada pela
Eq. 4 como:

m=-734 +429 U__

g

(Eq.4)

Substituindo o valor de U __ (= 1.134),
obtemos a magnitude prevista para o eclipse de 15 de
maio de 2003: -2,5. E, portanto, considerando-se que a
magnitude no meio da totalidade foi estimada em -2,1,
a diferenca observada de magnitude foi de Am =+0,4,
donde, segundo Keen*®, a espessura Optica de aerossois
média (t) na hora do eclipse pode ser obtida fazendo-se
7=Am/40 = 0,010. No entanto, esse valor de ( coincide
com sua propria incerteza, associada as previsdes usando-
seaEq. 4 (x0,01) e é, portanto, insuficiente para indicar
que tenha havido influéncia de aerossois vulcanicos no
brilho da Lua. Por outro lado, se ela realmente ocorreu,
foi pequena e pode ter resultado da erupgdo do Monte
Reventador** no Equador, seis meses antes do eclipse.
Apenas atitulo de ilustracéo, ressalta-se que observagdes
da REA, analisadas segundo o mesmo método,
forneceram os seguintes valores para as espessuras
Opticas de aerossois relativas aos eclipses de 9 de
dezembro de 1992 e 29 de novembro de 1993: 1 =
+0,122 e +0,023. Sabe-se que esses eclipses lunares totais
ocorreram 18 e 29 meses apds a explosdo do Monte
Pinatubo em Junho de 1991.

Espectro Atenuado e Avermelhado.
As diferencas marcantes entre o espectro normal da Lua
cheia e o da Lua eclipsada, claramente ilustradas na Fig.
4, resultam dos diferentes caminhos percorridos pela luz
solar através da atmosfera da Terra antes de chegar a
superficie. No primeiro caso, os raios solares refletidos
pela Lua cruzam nossa atmosfera uma Unica vez, e quase
verticalmente, antes de chegarem ao sistema de deteccédo
e contribuirem para formar o espectro de cor preta. No
segundo caso, contudo, a luz solar inicialmente atravessa
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a atmosfera terrestre numa trajetdria rasante, dezenas
de vezes mais longa que sua espessura efetiva, antes de
ser refletida pela Lua e atravessar a atmosfera da Terra
pela segunda vez.. Ao atingir o sistema de monitoracéo,
aluz da Lua, imersa naumbra, produz o espectro atenuado
e avermelhado ilustrado em cor laranja. A cor
avermelhada resulta do fato de que o espalhamento de
fétons de luz azul para fora do feixe priméario é bem
mais eficiente do que para fotons vermelhos.

IV - CONCLUSOES.

Registros visuais obtidos durante a fase
total do eclipse lunar de 15-16 de Maio de 2003 por
observadores brasileiros foram reunidos e analisados.
As reducdes forneceram uma descricdo dindmica da
iluminacdo da Lua durante a totalidade e
consistentemente indicaram que, em desacordo com a
impressdo de muitos observadores, o eclipse ndo foi
escuro. As andlises também forneceram curvas que
descrevem o comportamento temporal de parametros tais
quais a magnitude da Lua e o Numero de Danjon. No
meio do eclipse, a magnitude visual da Lua foi estimada
em-2,1£0,2, correspondendo a uma reducdo de brilho
igual a 17 mil vezes. Além disso, 0 Nimero de Danjon
foi estimado em 2,3 + 0,2, indicando um eclipse de
luminosidade intermediaria. O severo contraste
observado entre o extremo norte do disco lunar
(brilhante) e as escuras regides do sul do disco, associado
ao elevado valor da paralaxe lunar e a presenca de muitas
formagdes de nuvens cirros e estratos ao longo do limbo
terrestre, podem ter concorrido para escurecer a metade
meridional da Lua e causar a subestimacgdo do Numero
de Danjon. Por outro lado, as andlises ndo descartam a
possibilidade de que aerossois vulcanicos estratosféricos
possam ter reduzido ligeiramente a luminosidade do
eclipse. Ressalta-se, contudo, que a diferenca entre o
brilho minimo previsto e o observado, sendo de apenas
0,4 magnitude, faz com que a espessura ptica média da
possivel camada de aerossoéis (0,01 £ 0,01) se situe dentro
da margem de incerteza de seu proprio valor.
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Observando asterdides/cometas com a técnica
Track and Stack

Cristovao Jacques - REA/MG

1) Introducéo:

Até pouco tempo atras, os amadores
somente conseguiam fazer imagens de objetos mais
fracos, com técnicas de astrofotografia. Dependendo do
telescopio e da emulséo utilizada, os setups amadores
chegavam a registrar objetos com magnitude méaxima
de 13 a15 (na média) com grande tempo de exposicao.

Hoje, com o advento das cadmeras
CCDs, registrar objetos com magnitude 20, ficou vidvel

Registrar imagens de objetos de fraca
magnitude e que ainda se movimentam , como asterdides
e cometas, pode-se tornar uma tarefa ardua, sendo
impossivel, dependendo obviamente do telescdpio e da
eficiéncia quantica da camera CCD utilizada.

Para mostrar que € possivel conseguir
informacdes de objetos de fraca magnitude e que se
movimentam com certa rapidez, existem duas opgdes:

1) Fazer uma exposic¢ao Unica, seguindo
0 movimento e direcdo do objeto. Sua identificacdo
aparece na imagem de forma diferenciada: asterdide/
cometa como um ponto, estrelas - trilhadas. Tal exposic¢do
somente serd possivel, se programarmos as velocidades
dos eixos do telescopio para acompanhar 0 movimento
do alvo.

2) Fazer varias exposi¢fes curtas e
depois somar as imagens com a ajuda de um software
especializado, em fungéo do deslocamento em "/min e
da direcdo PA medida em graus.

O método mencionado no ponto 2, sera
a técnica explorada neste artigo.

2) Condicdes observacionais:

* As imagens analisadas neste artigo
foram obtidas com um LX200 de 12" trabalhando em
/3.0 com redutor OPTEC, do Observatorio Wykrota -
CEAMIG (estagdo do MPC com cddigo 859 - 1500m
de altura) e umacamera CCD ST7E. O setup em questao,
produz um campo observacional de 25'x 17' com uma
escala de 2"/pixel. As imagens foram adquiridas
automaticamente pelo programa ACP3 (acp3.dc3.com)

REA/Brasil - REPORTE N° 11

e Maxim/DL (www.cyanogen.com), com temperatura
CCD =-10 graus, utilizando-se um script do pacote TAO
(Tools for Automated Observing) escrito por Paulo
Holvorcem.

* O software para calcular as reducGes
foi o Astrometrica (www.astrometrica.at) e o catalogo
utilizado foi 0 USNO-A2.

* O asterdide observado para este
exemplo foi 0 2003 UW26 que apareceu na pagina de
confirmacdo de NEOs como 5A0001. Ele se
movimentava a razao de 2,54"/min no angulo de posi¢édo
= 13.1 graus. O valor da massa de ar no momento da
observacdo era igual a 1.009, pois o asterdide se
encontrava a uma altura maior que 82 graus.

* Foram feitas 20 imagens sem
intervalo, com 45 segundos de integracdo. Todas as
imagens foram calibradas, utilizando as exposi¢des de
dark, bias e flat.

* N&o houve preocupacdo neste artigo
com nenhum tratamento estatistico, ja que o objetivo é
demonstrar a técnica.

3) Definicdes:

Antes de prosseguirmos, vamos definir
alguns termos que serdo utilizados no texto:

SNR - Signal-to- Noise Ratio - ou razéo
Sinal Ruido - relacéo entre o sinal obtido de determinado
objeto dividido pelo ruido capturado durante a exposicéo.
Exemplo: Se uma CCD gera em determinado pixel a
quantidade de 3000 elétrons oriundos do sinal de um
astro e na mesma exposicéo sdo gerados 600 elétrons
devido ao ruido, temos uma razdo sinal / ruido de 5. Um
objeto com SNR de 3 pode ser considerado como uma
detecgcdo marginal, ou em outras palavras a magnitude
limite de determinada imagem. O ruido mencionado é a
somatoria do ruido térmico da CCD + ruido do préprio
objeto observado + ruido do fundo de céu + ruido da
leitura da imagem.

FWHM - Full Width at Half Maximum
- Se tracarmos o grafico de um astro em uma imagem
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CCD, teremos um perfil semelhante a uma
curva de Gauss. O termo FWHM significa a
largura da curva na metade de seu ponto de

maximo valor. Embora fatores como o foco,

Gtica do telescopio e vibragdes contribuam,

o valor FWHM na sua maior parte é

dominado pelas condi¢gdes de seeing.

Supondo-se que o telescopio esteja bem | *

focado e guiando bem, se tivermos uma piora | *

no seeing, teremos um valor FWHM maior. | = ‘/r’

O FWHM médio obtido no Observatorio |

Wykrota é da ordem de 4.5". Em recente |

viagem ao Chile, fizemos algumas imagens |
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com 0 mesmo setup e pude constatar um
FWHM médio de 3.6", ou seja, um céu com
condicdes de seeing melhor do que temos no Wykrota.
Estes valores FWHM foram medidos no centro da
imagem, ja que a medida que vocé afasta do centro, a
aberracdo 6tica causada pelo corretor, aumenta este valor.
Se ndo fosse isto, todas as estrelas dentro de uma imagem
CCD deveriam ter o mesmo FWHM.

4) Obtencéo das medidas

Os dados da tabela 1 abaixo, foram
medidos utilizando a técnica Track and Stack incorporada
no software Astrometrica. Foram somadas de 2 até 20
imagens e a cada resultado da soma, foi medido a
posi¢do, magnitude e SNR do asteroide.

Na figura 1, podemos ver a relacdo
entre nimero de imagens somadas (eixo x) e 0 SNR
medido (eixo y).

Pode-se notar que, ap6s 15 imagens
somadas, os valores se mantém dentro de um patamar
mais constante.

TABELA 1 - Medidas obtidas em fungdo do nimero de
imagens somados

Hiamew de imazers

Figura 1 - Relag&o numero de imagens somadas x SNR

Nas proximas figuras, pode-se observar
como foram obtidos os dados, a medida que iam se
somando as imagens.

5) Analise das medidas

Estaremos a seguir analisando os
valores das medidas astrométricas e fotométricas,
sempre se comparando com o namero total de imagens
somadas e seus respectivos SNR.

5.1) Anélise da Astrometria

Procurando averiguar a precisao
astrométrica das medidas observadas, a 6rbita do
asteroide foi calculada juntando-se as nossas observagdes
com as de outros observatdrios. Para isto utilizou-se o
programa Find_orb, escrito por Bill Gray
(www.projectpluto.com).

Analisando os valores residuais de
Ascencdo Reta e Declinagdo, pode-se ter uma idéia da
qualidade da observacdo. Estes residuais sdo as
diferencas entre a Orbita calculada e a Orbita observada.

No primeiro bloco abaixo

5 ormadas Diata 4R Dec Msz. Chs. SNE foram extraidas as observacdes da circular
5 03102596752 T0SMA? 19087 183F 859 28 elfatromca I\(II?EC (Mmqr Planet Eletronic
3 203102596846 [0S HE7 190526 182R 85 31 Circular emitida pelo Minor Planet Center/
4 200310259833 B[054E7  -1908511  126R 859 37 :

5 0310259539 P05 -1902497  I90E 859 40 IAU), que esta demon~strada na 'Eab_ela 4.
& A0S 10 25 SETRE OS5 HEE  SI9R4RDN 190 F 859 44 Baseado nas ObSGI’V&QOGS astrometricas, a
7 2003 10 25 9052 HosMeE -190E4A4 121 E 85% 50 fungao principa| da MPEC é comunicar ao
3 %Sg }3 %ﬁﬁﬁg % % ﬁ:gﬁ ;13 g 3;13 }33 E ggg gg mundo cientifico os elementos orbitais de
10 JO30BHLE S BOSSSD -19E4S 192R 858 60 um determinado objeto. Em negrito, pode-
11 203102557224  BOSSSM2  -19083%7  192EF 857 &0 e ;

12 MBNBHT2 BSOS  -REBE1 192E 852 65 0 observar as posi¢des m?dldfis pelo OBS
13 2003102597319  BOSSSE  -190e%4 192k ase  es 899, sendo que as demais sdo de outros
E %gg ig %-ﬁﬂ % % %ié -ig % %g ig-i E ggg gg observatorios. No caso das observagdes do
16 0310259763 B/OSSIE -l9mEAs  1wlRas 73 OS. Wykrota, cada posicdo medida foi
17 X0310575100 BO5SISIe -lwE®S 191k 5% 66 obtida a partir da soma de 7 imagens
12 03102557558  BOSSSZE  -I90BZ78 192E 858 82 il A
19 0310235607 BOS3S -IREHF0 191E 858 713 ut|||z.ando 0 Track and Stack. A primeira
20 03102597656 {05552 -190E243 191k 858 71 Mmedida foi a soma das imagens 1 a 7, a
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Figura 2 - Esta figura representa apenas 1 imagem de 45 segundos.

O software Astrometrica aponta a posi¢do do asterdide 2003
UW?26, mas pelo zoom feito ele ndo pode ser detectado. O SNR na
posicéo marcada com o circulo é de 2.2, portanto abaixo do limite

de SNR =3, quando ele passaria a ser detectado.
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Figura 4- A figura acima mostra a soma de 7 imagens de 45",
dando uma integracéo total de 5m15s. O SNR € 4.9, portanto
proximo ao limite minimo utilizavel para se fazer boas medidas
astrométricas.
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Figura 6 - Soma de 20 imagens sem fazer o track na velocidade e
direcdo do asterdide. Pode-se perceber que o asterdide ndo aparece
detectado.
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Figura 3- Aiimagem acima é resultante da soma de 3 imagens de
45" tiradas em seqliéncia e somadas com o0 método Track and
Stack. O SNR é de 2.8, préximo ao limite de 3, quando o asterdide
comega a ser detectado, embora as medidas astrométricas e
fotométricas apresentem desvios consideraveis.
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Figura 5- Soma de 20 imagens mostrando um SNR de
7.1 com uma integracdo total de 15 min.

segunda, a soma das imagens de 8 a 14, e a terceira, a
soma das imagens 14 a 20. Pode-se notar que a imagem
14 foi utilizada em duas medidas. Isto ndo tem problema,
pois a técnica utiliza a média das observacdes.

No bloco abaixo, além das observagdes
acima, inclui as observacdes medidas com diferentes
somas em termos de nimeros de imagens. A partir da
soma de 7 imagens, que em nosso gréafico conduz a um
SNR de 5 (vide tabela 1) , os residuais sdo bastante
aceitaveis.

5.2) Analise da fotometria

Pode-se perceber que também a partir
do nimero de 7 imagens somadas (SNR = 5), a medida
da magnitude se torna estavel entre os valores de 19.1 e
19.2 , que era proximo ao valor esperado do asterdide.
Os valores obtidos para SNR menores que 5, mostram
gue a imprecisdo na fotometria devido ao baixo SNR
podem levar a erros maiores que uma magnitude.
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Fno M Dia Ob= RE. DEC B.AR R.dec  objetos que sdo diariamente postados
3 10 z4.14820  &£93 23 03 56.58 -20 58 17.5 0.10 -0.08 - ; x

3 10 Z4.16165  &93 ?3 03 57.25 -Z0 57 #2.7 -1.15 0.03 na pagina de Conflrmagao de NEOS
3 10 24.17502 699 23 03 52.10 -20 &6 3%.8  0.19  0.46 (Near Earth Objects) - (http://cfa-
3 10 74.18833 93 23 03 5%.86 -20 55 52.0 0.27 -0.17 www.harvard.edu/iau/NEO/
3 10 z4.82525 620 23 04 40.01 -20 17 30.0 0.9 -0.03 . N

2 10 24.8307C £20 73 04 40.22 -20 17 9.9 0.2l 0.28 ToConfirm.html ). A funcdo destas
3 1o 25.1471% 711 3 05 0.8 -1% 5% 5.3 0,11 0.01 observa(;()es junto com as dos demais
3 10 25.151%8 711 73 05 0.93 -19 57 54.2 -0.28 -2.l4 b t6rios. 6 de calcul ¢ rhita d
3 10 25.15653 711 Z3 05 1.23 -19 §7 35.4 0.25 0.3l observatorios, € de calcular a orbita ae
2 1o 2E. 12060 AzE F2 0E Z.&d -199 B 9.1 -1.47 0O.ZE determinado objeto e dizer se eles sdao
3 10 25.182l3 926 23 05 .85 -1% 56 2.7 0.20 -0.06 . x . L

3 10 25.18377 926 73 05 .97 -19 E5 §7.3 0.60 0.6 NEOs, objetos ndo usuais, asteroides
3 10 25 97032 59 23 05 5.9 -1%2 08 46.4 0.19 -0.02 do Cinturao principal ou até mesmo
3 10 25.97702 859 23 05 55.29 -19 08 22.9 -0.13 -0.40 N

3 10 25.98282 59 23 05 55.62 -19 08 1.7 0.02 0.12 Cometas. Pa,ra a Qbservagao destes
3 10 26.9031% 246 23 06 55.%9 -18 13 50.6 -0.8% 0.30 objetos, sera utilizada com grande
3 10 26.90506 246 23 06 57.18 -18 13 43.8 0.15 0.47 Anci Aeni

3 10 Z6.90574  Z4e 73 06 57.74 -1% 13 4.7 0.33 -0.34 frequen?la a tecnica Tra}ck and Stack.
2 10 Z6. 90544 Z4e 23 06 57.33 -18 13 40,6 1.04 -1l.Z2Z Para objetos com magnitude menores
3 10 Z6.90257 46 73 06 55.%4 -18 13 52.4 -1.03 0.70

R.AR = Residual em segundos de Ascenc¢do Reta
de declinacédo

NOTA: Os dados de fotometria
calculados por programas com objetivo principal de se
obter Astrometria, servem para dar uma boa nocao da
magnitude de um asterdide. Como as observagoes foram
feitas sem filtros e as estrelas de comparacao nao serem
padronizadas em relacdo a seu indice de cor, ndo existe
preocupac¢do aqui em medidas fotométricas de grande
precisdo. Além disto 0 SNR de 5 é muito baixo para um
estudo fotométrico preciso.

6) Metologia observacional a ser adotada:

Com a utiliza¢do desta técnica, objetos
gue antes eram inacessiveis ao setup do observatorio,
agora sdo plenamente detectaveis. Por isso, nossa
metodologia observacional mudou. A grande prioridade
de nosso programa observacional é a confirmagdo de

Tmo M Dia Ob= nE. DEC E.AR
210 25 396752 859 F3 05 b4 43 -19 08 53,7 -3_E8
2 10 25 S58de 252 22 0L L4 87 -1%2 08 LE 6 1.0z
2 10 25 95893 252 22 0L L4 287 -1%2 02 511 0_&3
2 10 25 52335 SE3 23 0F E4.20 -12 08 45,7 0.g2
3 10 25 353586 G52 23 05 54 22 -19% 05 45.0 o_57
210 25 397032 B89 F3 05 B4 392 -19 08 46.4 o.1%5
210 Z5_ 97080 252 22 0L L4 25 19 02 44 8 o._zz
2 10 25 5971:&R SE3 23 0F E4.57 12 08 4321 0.10
310 25 37176 G52 23 05 S5 00 -12 05 41.5 0.13
310 25 37224 852 23 05 S5 02 -1 05 337 0.0l
210 25 97ETE 859 F3 05 KL 05 -19% 08 381 0._04
2 10 Z5_ 97319 252 22 0L KL 02 19 082 26,4 o_o7
210 Z5_ 97367 252 22 0L KL 11 -192 02 24 .6 0._10
3 10 25 37415 852 23 05 55 13 -12 05 32.% -0.01
310 25 397463 52 23 05 55 16 -1% 05 31.3 0.0l
2 10 25 37510 859 F3 05 K512 -19% 08 235 0.0k
2 10 25 97EES 252 22 0L KL RR 1% 08 27.B o_o7
2 10 25597207 SE3 23 0F EBLLEE 12 08 ZE.0 0.03
3 10 25 37656 52 23 05 55 28 -192 05 24,3 011

TABELA 3 - Residuais em funcgéo de nimero de imagens somadas
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R.dec= Residual em segundos

que 18.5 e com velocidade abaixo de 3
"/min, sera utilizada a técnica antiga, ou
seja, fazer 3 a 4 exposicOes sem ter a
necessidade de soma-las.

Para empregar a técnica Track and
Stack, necessita-se fazer varias imagens seguidas, ou
ndo. No entanto,0 nimero de exposi¢des, assim como o
tempo para cada objeto observado, pode variar.

6.1) Em relacéo ao tempo da observacao:

Existem basicamente dois fatores
delimitadores para o tempo maximo de exposicao:

a) Deslocamento do asterdide/cometa

em pixel/minuto. Em nosso observatorio utilizamos o
critério de permitir que o asterdide/cometa se movimente
no maximo um valor igual a 1 FWHM durante a
exposi¢do. Como o FWHM médio no Obs. Wykrota é
da ordem de 4.5" e a escala do setup é da ordem de 2"/
pixel, permite-se que o asterdide desloque no maximo
2.2 pixel e a metade desse valor para cometas. Como
exemplo, um asterdide que desloca-se 5"/min. Na escala
de 2"/pixel o asteroide deslocara 2.5

B.dec N.imag. pixe|/min. Como o limite de
;e 2 deslocamento € de 2.2 pixel, teremos
0.41 3 que reduzir a exposicao paraalgo em
D.zs 4 torno de 52 segundos.

-0.01 &

g-g; 3 b) Outro fator
01z & dellml’taSjor éo propn? t_racklng do
-0.14 3 telescopio. Se o telescopio tem uma
-g-fg ﬂ boa guiagem, como as montagens
027 1z Paramount, pode-se fazer exposicoes
-0.zE 12 de até 5 minutos sem que as estrelas
‘g-ﬁ i: saiam trilhadas. No caso do
—o.za 16 tel_es_c()pio do Observatorio Wykrota,
-0.1E 17 utilizou-se como parametro
‘g-ﬂ ig delimitador maximo de tempo, a
—0.16 20 quantidade de 75 segundos. Visando

diminuir o problema das imagens
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Tabela 4 - Circular MPEC com a publicacao da 6rbita do 2003 UW26

LELCL Z2003-TU76 Issued 2003 oOct. Z7, 01:14 UT

The Minor Planet Electronic Circulars contalin information on unusual
wminor planets and routine data on comets. They are published
on behalf of Commission 20 of the International Astronomical Union by the
Minor Planet Center, Swithsonian Astrophvsical Chservatory,
Cawmbridge, ML 02135, U.2.L4.

Supported in part by the 3teven and Michele EKirsch Foundation
Prepared using the Tawkin Foundation Computer Network

MPCHCFL.HARVARD. EDTI
TRL http:/Scfa-wuw, harvard.edu/iau/mpe.html ISSN 1523-6714

2003 UW26
ervations:
EQ3Uzews CZO003 10 24.14520 23 03 56.58 -20 558 17.5 15.7 R
EQ3UzeWw C2003 10 24.16165 23 03 57.25 -20 57 z28.7
KO3Uuzew <2003 10 24.17503 23 03 55.10 -20 56 39.8
EQszuzew <2003 10 24,185539 23 03 55.86 -20 55 52.0
EQ3Uuzew C2Zo03 10 24 .82525 23 04 40.01 -20 17 30.0 12.7 R
EQ3Uuzew <2003 10 24.83075 23 04 40.28 -20 17 09.9 19.3 R
EQ3Uzew Cz2ZO03 10 25.14718 23 05 00.68 -19 58 09.3 19.0 R
EQ3UzeWw C2003 10 25.15195 23 05 00.93 -19 57 54,2 19.1 R
KO3UuzeWw <2003 10 25.15653 23 05 01.23 -19 57 35.4 15.8 R
EQs3uzew <2003 10 25.18060 23 05 02.64 -19 56 09.1 19.4 R
KEOzUuzew CzoOo03 10 25.18219 23 05 02.85 -19 56 03.7 Z0.1 R
EQ3Uuzew C2Oo03 10 25.1837%7 23 05 02.97 -19 5 57.3 19.3 R
EQ3UzeWw C2003 10 25.97032 23 05 54.92 -19 08 46.3 19.1 R
EQ3UzeWw <2003 10 25.97702 23 05 B5.29 -19 08 22.9 19.0 R
KO3UzeWw <2003 10 25.95282 23 05 55.604 -19 05 01.7 15.7 R
EQ3Uuzew <2003 10 26.90257 23 06 560.94 -18 13 52.4
EQ3UzeWw CZO03 10 26.90319 23 06 5&6.99 —-18 13 EB0.6
EQ3Uuzew C2Oo03 10 26.90506 23 06 57.18 -18 13 43.8
EQ3UzeWw C2003 10 26.90574 23 06 57.24 -18 13 42 .2
EQ3UzeWw C2ZO003 10 26.90644 23 06 57.33 -18 13 40.6

erver details:

Elet Chzervatory-KLENOT. Chserwvers J. Ticha, M. Tichy, M. EKocer. 1.06-m

ELENOT Telescope + CCD.

Chservatorio Astronomico de Mallorca. Chserwvers 3. Sanche=z, R. S3toss,
J. Nomen. 0.30-m £/9 3chmidt-Cassegrain + CCD.

Lowell Chservatory-LONEDS. Obzerver M. E. Van HNess. 0.59-m LONEOS
Sochmidt + CCD.

HocDonald Chservatory. Chzserver J. &. Ries. 0O0.76-m reflector with prime
focus corrector + CCD.

ivkrota COhservatory-CELMIG, Ohzerwer C. Jaodques. 0.30-m £/3.0
Schmidt-Caszegrain + CCD.

Tenagra II Observatory. Ohzervers FP. E. Holwvorcem, M. Schwartz. 0.51-m
£f/7 Ritchey-Chretien + CCD.

Orbital elements:

2003 UW26

Epoch 2003 oOzt. 8.0 TT = JDT 2452920.5 MPC

ol 2.04681 [2000.0) P ]

I O.22600045 Peri. 324 .49303 +0.97955192 +0.12730907
a 2.66455306 Node 29.,345385 -0.,00137523 +0.77615955
e 0.5146373 Incl. 15.45977 -0.20104072 +0.61744732
P 4,35 H 19.1 G 0.15

From 20 okhservations 2003 Oot, 24-26.
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Outras consideracoes

Outro fator a
considerar é a relacdo escala "/pixel
dividido pelo FWHM. Existe um
estudo (1) que diz que para atingir
0 maximo SNR, deve-se ter pixel
com tamanho de 1.2 x FWHM. Em
nosso caso este fator € igual a 2"/
pixel dividido por 4.5(FWHM médio)
= 0.44 FWHM. Plotando-se este
valor no grafico do estudo, observa-
se que estamos conseguindo um
SNR de aproximadamente 50 % do
que poderiamos obter. Se aplicarmos

—+— Waghitude

Flgura / - Fotometria X numero de Imagens somadas

sairem trilhadas,(e com isto um FWHM maior), o
telescopio Meade L X200 foi treinado para corrigir o erro
periddico em 5 sessdes. Apds este treinamento,
conseguimos fazer boas exposicdes sem guiagem e sem
estarem demasiadamente trilhadas por até 5 minutos,
apesar deste fato ndo ser constante. O valor de 75
segundos foi escolhido por representar consisténcia, sem
que as estrelas figuem trilhadas em quase 100% das
imagens.

Portanto, caso o valor calculdado no
item (a) ultrapasse o valor fixado no item (b), o valor do
item (b) serd o adotado como maximo tempo de
exposicéo.

6.2) Em relacdo ao nUmero de imagens
aserem tiradas :

E aconselhavel o observador fazer um
estudo estatistico de seu setup, para saber em qual o
tempo necessario 0 equipamento atinge determinada
magnitude com o SNR de 5. Estes valores podem variar
com o seeing da noite ou com a extin¢do atmosférica,
mas pode-se criar uma escala média.

Sabe-se o due aumentando o tempo de
exposicao por um fator n, aumentaremos 0 SNR por um
fator igual a raiz de n. Um aumento de 2.5 em termos de
brilho corresponde ao aumento de uma magnitude. Se
quisermos aumentar nossa magnitude limite em uma
unidade, teremos que multiplicar nossa exposicdo por
um fator igual a 6.25 cuja raiz quadrada é igual a 2.5.
Adotando-se como exemplo o asterdide observado neste
artigo, com 5.25 minutos atingimos magnitude 19 com
SNR 5, mas para atingirmos magnitude 20 com 0 mesmo
SNR, gastariamos 6.25 vezes este valor , ou seja, 32.8
minutos de exposicao.
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um Binning 2x2 no pixel e
transforméssemos a escala de 2"/
pixel para 4"/pixel, passariamos a ter um valor de 0.86
FWHM, que corresponde no grafico do estudo a pouco
mais de 90% do SNR méaximo que se pode conseguir.
Esta experiéncia ainda ndo foi verificada.

7) Consideragdes finais:

Com o uso da técnica Track and Stack,
criou-se uma nova possibilidade de se observar
asterdides/ cometas, que antes ndo eram detectados por
equipamentos comuns a astrbnomos amadores, 0 que
foi exatamente demonstrado neste artigo. Sem o uso desta
técnica, como foi demonstrado na figura 6, o asterdide
2003 UW26 ndo seria detectado pelo equipamento do
observatdrio Wykrota. Além disso, a técnica prova que
para objetos medidos com SNR maior que 5, obtém-se
bons dados astrométricos e fotométricos (observando
0s comentarios ja mencionados no texto, sobre a precisdo
fotométrica).

Apesar de ndo ser objetivo do artigo, é
importante lembrar aos observadores com cameras CCD
a adequacdo de sua escala de "/pixel as condigdes de
seeing, para obter o maximo valor SNR com seu setup.

Referéncias:

* (1) - Este artigo foi baseado no
excelente paper escrito por Herbert Raab, autor do
software Astrometrica .

Ele pode ser acessado em http://
www.astrometrica.at/Papers/PointSources.pdf

* Programa para calculo de érbitas :
http://www.projectpluto.com/find_orb.htm

Revisdo de texto: Andreza Xavier
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Observacoes Visuais do Cometa C/2002 Y1
(Juels-Holvorcem)

Alexandre Amorim - REA/SC

Abstract

This paper shows preliminary results of
visual observations of Comet C/2002 Y1 by Brazilian
observers and comparisons with other sources.

1. Introducéo.

Depois da descoberta independente do
Cometa Ikeya-Zhang por Paulo M. Raymundo em 1° de
fevereiro de 2002, a astronomia brasileira foi agraciada
com mais uma descoberta historica: Paulo Holvorcem,
trabalhando em conjunto com Charles Juels (EUA),
descobriu o cometa C/2002 Y1 em 28 de dezembro de
2002.

A descoberta € historica pois a Gltima
vez que um cometa recebeu nome de um astrénomo no
Brasil foi em 10 de setembro de 1882 quando Louis
Cruls, astronomo belga, descobriu o brilhante Cometa
Cruls, usando os instrumentos do Observatdrio Imperial
do Rio de Janeiro.

O Cometa C/2002 Y1 foi descoberto por
meio do refrator de 12cm f/5 + CCD localizado na
residéncia de Charles Juels, em Fountain Hills, Arizona,
EUA. Em Campinas, Brasil, Holvorcem fez o
processamento e analise de imagens tomadas por Juels
de modo que ambos detectaram um objeto difuso de
magnitude 16 e coma de 1.8 minutos de arco em um dos
campos. A descoberta é ainda mais interessante pelo fato
de 0 equipamento ser testado em sua primeira noite. Juels
e Holvorcem pretendiam usar este equipamento, cujo
campo de visdo €é de 2.35 x 2.35 graus, na captura de
NEOs e cometas. Na noite de 28 de dezembro de 2002,

C/2002 Y1 (JUELS-HOLVORCEM) MPC 48381

Periélio 2003 Apr. 13.2483 TT
Distancia do periélio (q) 0.713811 UA
Excentricidade (e) 0.997156

Longitude do periélio (w)  |128.8167°

Longitude do Nodo Asc (Q) |166.2206°

Inclinagdo (i) 103.7821°

Tabela 1
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0 equipamento varreu uma area de 300 graus quadrados,
culminando na descoberta do cometa.

2. Elementos Orbitais e Expectativas Iniciais.

ATabela 1 mostra os elementos orbitais
segundo a MPC 48381 [1].

Os elementos orbitais mostram que 0
cometa foi bem visivel no hemisfério norte, e sé péde
ser visivel no Brasil entre 1° de janeiro e 5 de fevereiro
de 2003, quando ainda estaria com magnitude superior
a 11 e uma segunda janela de observacdo iniciou-se a
partir de 1° de maio quando o cometa passou a ser visivel
pela manhd . A Figura 1 mostra o diagrama da Orbita do
Cometa C/2002 Y1 e a posicdo dos planetas interiores e
do cometa no dia 29 de dezembro de 2002. A ¢rbita foi
calculada por meio do programa Orbitas de J.Roig [2].

Os elementos e parametros iniciais
usavam valores de Ho e n que previam um brilho maximo
de mV = 9.9 por volta do periélio [3].

No entanto estimativas de amadores do
hemisfério norte apontavam para uma curva de luz com
maximo brilho em torno de mV = 6.5 em abril de 2003.
Os valores de Ho e n foram calculados pelo ICQ e fixados
em 6.5 e 4.0, respectivamente.

3. Observagdes Visuais.

O acompanhamento visual comegou em
3 de maio de 2003 quando A.Amorim estimou o0 cometa
emmV = 7.0 e pequena condensacéo central (DC = 6/).
No Brasil o Cometa foi observado somente de
madrugada e a REA recebeu ao todo 29 registros (Tabela
2). O periodo de observagdes visuais estendeu-se até 11
de julho de 2003 quando A.Amorim estimou o0 cometa
emmV =10.1.

O Cometa mostrou uma coma mais
condensada (6 < DC < 7) até 13 de maio. Entre 17 de
maio e 16 de junho a condensagdo oscilou em torno de

5, se bem que houve interferéncia da Lua no inicio deste
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C/2002 ¥1 Juels-Holvorcem
29.12. 2002

®Z00Z J_.ERoig B 2003 A Amorim
Figural : Diagrama da 6rbita do Cometa C/2002 Y1

periodo. A partir de 21 de junho de 2003 o Cometa
mostrou-se mais nebuloso (0 < DC < 2).

Observador | Instrumento | Observacgtes
A. Amorim | 20x80B, 14.3L 26
N. T. Frota 15x60B 2
W. C. Souza 11x80B 1
3 4 29
Tabela 2

O didmetro da coma néo ultrapassou 6
minutos de arco (~ 424 mil quildmetros, em 5 de maio
de 2003).

N&o houve observacdo de cauda neste
Cometa, exceto por meio de imagens CCD. Na Figura 2
temos o negativo da imagem tomada por P.Cacella em
10 de maio de 2003, 08:00 TU, usando um LX200GPS
de 10 polegadas e CCD HX516, 6 exposi¢Bes de 10
segundos.

4. Parametros Fotométricos.

22003 P.Cacella

- -
[Figura 2: Cometa C/2002 Y1 em 10 de maio de 2003]
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As 29 observacbes da REA [4]
permitiram calcular os pardmetros fotométricos Ho e n
somente na fase pds-periélio. A Figura 3 contém as
observacOes da REA e a curva calculada com base na
férmula do 1CQ:

ml = 6.5+5log?+101logr
OndeHo=6.5en=4.0.

A Figura 4 contém 0s mesmos pontos
observacionais, mas com a curva calculada com base
em 26 pontos selecionados (observages positivas) pelo
programa Comet for Windows [5]. O programa calculou
a formula abaixo:

ml = 6.41 +5log? + 8.46 logr

Neste caso, Ho =6.41 e n=3.38.

CI2002 %1 (Juels-Holvorcem)

Hasz

i
L

Bias A8

0 &0 40 53 B0 VD H@ 40 Fecielio

Figura 3: Curva de luz com pardmetros do ICQ
e dados observacionais da REA
Por fim, a Figura 5 mostra as
observacfes da REA (pontos), a curva com base nos
valores do ICQ (tracejado) e a curva com base nos dados
da REA (linha cheia). A linha vertical entre os meses
Abril e Maio corresponde a data do periélio: 13 de abril.

Nota-se que ndo existe grande
discrepancia entre as duas curvas, ressaltando que os
dados REA abrangem apenas o periodo pds-periélio.

5. Registros internacionais.

Ainda em janeiro de 2003 o0 cometa era
estimado em torno de mV =11, porém observacdes no
inicio de fevereiro apontaram para um astro difuso de
aproximadamente mV = 8. Nesta época 0 cometa ja se
encontrava muito baixo no horizonte para os
observadores do hemisfério sul. No fim de fevereiro
alguns observadores reportaram mV = 7.3 emV = 6.5
em meados de marco.
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2002 Y1 (Juels-Holvorcem)
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Figura 4: Curva com parametros calculados nos dados
da REA.

D.K. Lynch et alli reportaram uma
espectroscopia de 3 a 14 ?m obtida em 20.6 (TU) de
fevereiro de 2003 usando o Infrared Telescope Facility
da NASA. O espectro mostrou um suave continuum sem
tracos marcantes, apontando para uma temperatura de
cor de cerca de 280 Kelvin ((20 K), aproximadamente
12 vezes maior que o equilibrio radiativo da temperatura
de um corpo negro. A equipe relatou também que o
cometa ndo foi detectado na faixa de 3 a 8 ?m, e um
limite superior das marcas de emisséo de silicatos foi
aproximadamente 10% do continuum de 8 a 13 ?m [6].

Brian Marsden anotou na MPEC 2003-
G13 que os valores baricéntricos “originais” e “futuros”
de 1/a sdo respectivamente +0.004113 e +0.004506

C{2002 Y1 {Juels-Holvorcem)

((0.000020) sugerindo que 0 C/2002 Y1 ndo é um “novo”
cometa da Nuvem de Oort [7].

A Secdo de Cometas da BAA recebeu
107 observaces até a primeira semana de abril de 2003
gue apontaram para a curva abaixo [8]:

ml= 6.6+5log?+11.8logr

Andreas Kammerer (Alemanha)
calculou duas curvas para este Cometa [9] e nota-se que
o valor de Ho néo sofre grande variacéo, o que ndo ocorre
com o valor de n. Entre colchetes estdo os dias em relacdo
ao periélio.

ml=6.4+5log??+16.5logr [ ,-42]
ml=6.7+5log 2?2+ 7.9logr [-42, ]

Seiichi Yoshida (Japdo) obteve diversas
curvas [10] ao analisar as observacdes do banco de dados
da pagina do ICQ/IAU:

ml=-7.0+51log??+70.0logr [ ,-87]
ml= 6.5+ 5log??+ 13.7 log r [-87,-35]
ml= 6.5+5log??+ 8.0logr [-35, 88]
ml= 55+5Ilog??+15.0logr [ 88, ]

Estimativa mais recente situa este
cometa em mV = 13.2 sendo visto como um objeto
ligeiramente condensado (DC=2) e com diametro da

coma estimado em 0.6 minutos de
arco. (A.Pearce, usando um
newtoniano de 41cm) [11].

6 Concluséo.

O Cometa C/2002
Y1l (Juels-Holvorcem) foi
observado visualmente no Brasil
entre os dias 3 de maio a 11 de julho
de 2003, e imageado por Paulo
Cacella em 10 de maio de 2003.
Além desses registros, as imagens
deste cometa foram analisadas por
um dos descobridores - o brasileiro
Paulo Holvorcem - usando o
equipamento instalado na residéncia

L e p de Charles Juels nos Estados
ata

Jan Feb Mar Apr HMavy

Figura 5: Composicdo das curvas com base nos pardmetros do ICQ,

pardmetros da REA e os dados observacionais.
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Juns Ju

Unidos e mais tarde no
Observatério de Valinhos em 2 de
agosto de 2003 (Figura 6 : Hora

ly dug  oppg3
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Figura 6: Cometa C/2002 Y1 em 2 de agosto de 2003

06:09 - 06:30 TU, Schmidt-Cassegrain 36cm /3.6 , 5
exposicdes de 2 minutos).

Os parametros fotométricos calculados
com base nos dados da REA mostraram consistentes com
o0s resultados de fontes internacionais, principalmente
no que se refere a magnitude absoluta (Ho).

A descoberta abre uma nova perspectiva
para os astronomos amadores seguirem suas observacdes
visuais ou usando CCD.

7. Agradecimentos.

A Paulo Cacella pela disponibilidade da
imagem de 10 de maio de 2003.

Em especial & Paulo Holvorcem, ndo s6
pela historica descoberta como pelo fornecimento de
imagem e sugestdes neste artigo.
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Um Estudo Fotométrico da Cefeida de Periodo
Ultracurto HD 94033 (KZ Hya)

Tasso Augusto Napoleédo - REA / SP

1 - Introducao

A existéncia de um pequeno grupo de
variaveis Cefeidas com periodos de pulsacdo
extremamente curtos (algumas horas apenas) é conhecida
desde a década de 1930, a partir dos trabalhos de Cuno
Hoffmeister. Inicialmente denominadas genericamente
“Cefeidas ands”, ou “estrelas Al Velorum”, sua
terminologia evoluiu ao longo dos anos até aquela usada
atualmente, que leva em conta a populacéo estelar de
cada espécime. Assim, todas as varidveis Cefeidas com
periodos de poucas horas sao hoje enquadradas, de forma
geral, em uma classe conhecida como “Cefeidas de
periodo ultracurto” e representadas pela sigla no idioma
inglés USPC (Ultra Short Period Cepheids).

As USPCs, por sua vez, se dividem em
dois subgrupos. A maior parte dessas variaveis pertence
aPopulacdo | - ou seja, sdo estrelas pertencentes ao disco
galactico e com altas metalicidades. Este primeiro
subgrupo recebeu 0 nome de seu protétipo, sendo mais
conhecido hoje como “variaveis Delta Scuti”. As estrelas
Delta Scuti sdo quase sempre dos tipos espectrais A ou
F, possuem temperaturas efetivas entre 7000 (K e 8500
(K, luminosidades entre cinco e oitenta vezes a
luminosidade solar, e massas entre 1.5 e 2.5 massas
solares. Essas caracteristicas determinam sua posicao no
diagrama H-R como pertencentes a faixa de instabilidade
das Cefeidas classicas - seja iniciando a queima de
hidrogénio no nicleo na idade zero da sequéncia
principal (ZAMS), seja numa fase pds-sequéncia
principal, j& na etapa de queima de hidrogénio nas
camadas externas ao nucleo. Em suma, sua astrofisica
jaé razoavelmente conhecida atualmente. Entre as Delta
Scuti tipicas encontramos EH Lib, Al \Vel, DY Her, RS
Gru, BS Agr, DE Lac e SS Psc.

Porém, na década de 1970, descobriu-
se que havia um segundo subgrupo, bem mais raro e
intrigante que as Delta Scuti. Essas eram USPCs que
possuiam caracteristicas da Populacdo Il - habitando
assim o halo galactico, os aglomerados globulares e as
regidbes mais antigas do disco. Além disso, sua
metalicidade era baixa, como seria de se esperar de
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objetos da Pop Il. No entanto, surpreendentemente, elas
eram estrelas relativamente jovens - muito mais jovens
que os demais objetos tipicos daquela populagéo estelar.
Para explicar esse comportamento anémalo, logo se
imaginou que elas poderiam ser estrelas blue stragglers.
Este nome é geralmente reservado as estrelas de
aglomerados globulares que se encontram acima e a
esquerda do ponto de inversdo (turn-off point) da
sequéncia principal do aglomerado; esse estranho
posicionamento em relacéo a a sequéncia principal parece
se dever a algum tipo de troca de massa que influenciaria
suas trajetorias evolutivas - 0 que poderia ocorrer, por
exemplo, se essas estrelas fossem binarias cerrradas.
Embora essa ultima conclus&o ainda ndo seja consensual,
nos Gltimos anos mais e mais indicagdes significativas
sobre a validade dessa teoria tém aparecido na literatura,
incluindo-se a descoberta de diversas varidveis deste
grupo entre as blue stragglers de globulares como Omega
Centauri, M3, NGC 5466 e NGC 5053. Assim, foi
apenas ha poucos anos que se decidiu classificar essas
raras Cefeidas de periodo ultracurto e caracteristicas de
Populacdo Il como um subgrupo a parte, denominado
variaveis tipo SX Phoenicis (SX Phe), segundo seu
protétipo mais conhecido.

As variaveis SX Phe possuem 0s
periodos mais curtos entre todas as pulsantes: desde
0.035 dias (nas estrelas de menor metalicidade), até 0.075
dias para as mais ricas em metais. A amplitude de suas
variacdes em V vai desde menos de 0.05 magnitudes até
0.80 mag. Existe uma clara relacéo entre essas amplitudes
e seus periodos: as de maior amplitude possuem periodos
mais longos, e vice-versa. Uma relagdo periodo-
luminosidade pode assim ser definida, e sua mais recente
versdo (Mc Namara 1997) € utilizada no presente artigo.
Apenas oito SX Phe “de campo” haviam sido catalogadas
em fins da década de 1990, incluindo CY Agr, SX Phe,
DY Peg, XX Cyg, BS Tuc, BL Cam, SU Crt e KZ Hya.
Pouco mais de vinte haviam sido identificadas em
globulares, como os j& citados acima.

Em virtude de sua raridade, da
peculiaridade de suas caracteristicas e das muitas
incertezas que ainda cercam sua modelagem, as estrelas
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SX Phe apresentam interesse cientifico todo especial.
Por essa razdo, iniciamos ha cerca de dois anos um
programa de monitoramento das SX Phe austrais (que,
como seria de se esperar, sdo as menos conhecidas entre
elas). Nosso primeiro trabalho a respeito, cobrindo a
variavel CY Agr, foi publicado no Gltimo Reporte REA.
No presente texto, estudaremos a estrela HD 94033 (KZ
Hydrae), descoberta ha menos de trinta anos atras. Como
descrito adiante, as excelentes condi¢bes do sitio
observacional escolhido desta feita (na regido Norte do
Chile, proximo ao CTIO) nos permitiram uma cobertura
e uma precisdo bem superiores as do artigo anterior. Em
futuras edicBes do Reporte, novas estrelas da classe SX
Phe estardo sendo apresentadas.

2 - Referéncias prévias

A variabilidade da estrela HD 94033
(A.R. 10h51m03s, Dec -25°22’00", equindcio 2000.0)
foi descoberta acidentalmente em 1975 por Przybylski
e Bessell, de Mount Stromlo and Siding Springs
Observatories, no decorrer de um survey de estrelas de
alto movimento préprio. Em seu extenso paper de
descoberta (ao qual nos referiremos doravante apenas
como PB79), esses autores demonstram que HD 94033
possui um periodo de 85 min 45 s, e uma amplitude
visual de 0.8 mag (entre 9.47 a 10.26 mag). PB79 conclui
ainda que a estrela é deficiente em metais por um fator
de 30 em relacdo a metalicidade solar, e que se move
em uma Orbita altamente excéntrica e retrograda em
relacdo ao centro galactico. Estas caracteristicas
converteram HD 94033 na primeira Cefeida de periodo
ultracurto que comprovadamente fazia parte da
Populacéo I1.

Em 1985, foi publicado por Mc Namara
e Budge, do Cerro Tololo Interamerican Observatories,
um outro paper abrangente, cobrindo a fotometria e a
espectrometria de HD 94033, (trabalho este a que nos
referiremos doravante como MB85). Desde essa época,
pouquissimos tém sido os papers publicados sobre a
estrela (que recebeu também a designacao de KZ Hydrae
no General Catalog of Variable Stars). Neste texto
faremos uma revisao dessa literatura. Nota-se que ainda
parece haver incertezas a respeito de diversos parametros
da estrela, notadamente no que diz respeito a variagdes
seculares em seu periodo de pulsa¢do. Obviamente, mais
trabalhos observacionais se fazem necessarios.

3 - Trabalhos Observacionais

A série de observacdes de KZ Hya em
que este trabalho se baseia foi efetuada pelo autor na
noite de 03 de abril de 2003 (UT), no Observatorio
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Municipal Cerro Mamalluca, situado préximo a cidade
de Vicufia, ao Norte do Chile (a cerca de 20 km do Cerro
Tololo Interamerican Observatories, do Gemini South e
do SOAR). Naturalmente, esse sitio é privilegiado, tanto
em termos de transparéncia (MALE visual em torno de
7 mag na regido do zénite), como de seeing (da ordem
de 2 arcsec). Dessa forma, foi-nos possivel monitorar a
estrela continuamente durante oito horas consecutivas,
cobrindo assim mais de cinco ciclos completos da estrela,
sempre em condicdes perfeitamente fotométricas.

Como desejavamos um monitoramento
simultaneo em duas bandas espectrais, preparamos um
setup instrumental que consistia do telescépio Schmidt-
Cassegrain Meade LX-200 de 305 mm abertura
pertencente ao Observatorio, e de um refrator Takahashi
FS-78 de 78 mm abertura, acoplado a ele em piggyback.
Duas cameras CCD idénticas, ambas de modelo SBIG
ST-7E, foram acopladas a esses instrumentos, sendo cada
uma delas interfaceada a um laptop - ambos utilizando
0 mesmo software de aquisi¢do e sincronizados com o
tempo Universal por meio de GPS. A guiagem foi
automatica, atraves de uma das cameras CCD. Os filtros
usados foram os Johnsons-Cousins “research grade” V
e R, também da Santa Barbara Instruments Group. Note-
se que nosso plano inicial era de fazer o monitoramento
em B e V; porém, a Ultima hora, percebemos que o Unico
filtro B disponivel apresentava-se danificado, e o
substituimos assim pelo filtro R.

A estrela de comparagéo utilizada foi
HD 93998 ( V = 10.18, R = 9.8), a mesma usada por
PB79 e que se localizava no mesmo campo CCD de KZ
Hya em nossos dois instrumentos.

A reducdo fotométrica foi feita com o
software “Astronomical Image Processing for
Windows”, (“AlP4Win”) de Richard Berry e James
Burnell, que ja se havia demonstrado excelente em nossos
trabalhos anteriores. Para as redugdes posteriores e
trabalhos gréaficos foi usado o software AVE (Analisis
de Variabilidad Estelar) desenvolvido por Rafael
Barbera, do GEA da Espanha. As técnicas de reducao
foram as mesmas ja descritas em nosso artigo anterior
sobre CY Aqr.

Obtivemos um total de 1162 imagens
CCD do campo de KZ Hya (622 em V, 540 em R), tendo
cada uma delas 15 segundos de integracdo, e intercaladas
entre si por um intervalo de cercade 45sem Ve 50s em
R (apequena diferenca se deve as diferentes velocidades
de cache dos dois laptops). Para cada ciclo da curva de
luz, portanto, conseguimos obter mais de cem pontos -
mais do que o dobro do numero minimo de pontos
tecnicamente considerado razoavel para a obtencdo de
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Os maximos e os
minimos extraidos das curvas de luz
individuais em V foram calculados
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uma boa curva. Desnecessario seria dizer que a
excepcional qualidade dos céus chilenos foi um fator
crucial para esse bom resultado.

4 - Fotometria: curvas de luz brutas

4.1- Curvas de luzem V

A figura 1 demonstra a curva de luz
integrada para toda a noite de observacdo com o filtro
V, apo6s efetivadas as corre¢des fotométricas pelo efeito
da extincdo atmosférica. Observe-se a perfeita
reprodutibilidade de ciclo para ciclo, bem como a
auséncia de periodos secundarios aparentes. Esta
morfologia é semelhante a que ocorre com diversas
estrelas desta classe (como CY Aqr), porém diferente
de outras (como SX Phe) que
apresentam um ou mais periodos de
batimento.

B LR

As figuras 1a, 1b, iy

AR

utilizando o algoritmo de Kwee e
Van Woerden, e sdo vistos na tabela
abaixo:

Numa primeira
aproximacao, pode-se estimar que:

4.1.1 - A média dos
cinco periodos calculados com base
nos méaximos V de cada ciclo,
| listados na tabela acima, tem um
’ valor que chamaremos por ora de P1:

o, e’ P1 =0.059587 dias

Os desvios residuais
da média P1 em relagdo a cada um
dos periodos calculados pelos méaximos estdo entre -
0.000264 e +0.000479 dias.

4.1.2 - A média dos cinco periodos
calculados com base nos minimos V de cada ciclo,
listados na tabela acima, tem um valor que chamaremos
por ora de P2:

P2 = 0.059395 dias

Os desvios residuais da média P1 em
relacdo a cada um dos periodos calculados pelos
maximos estao entre -0.000880 e +0.000387 dias.

4.1.3 - A magnitude V de KZ Hya nos
ciclos listados acima atinge cerca de 9.49 mag nos
méaximos, chegando a cerca de 10.29 mag no primeiro

Fig 1b Ciclo 2
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1c, 1d e 1e permitem visualizar cada
um dos cinco ciclos observados de .
forma individual. Ressalte-se a . 1

rapida ascensdo para 0 maximo, ] .

além da existéncia de uma pequena ' .
ascensdo de brilho logo ap6s o i
minimo primario - seguindo-se
imediatamente a ela um minimo
secundério (cerca de 0.03 mag mais e
brilhante que o primario), antes do [
inicio da ascensdo ao méaximo. Este
efeito j& havia sido observado em
KZ Hya por PB79 e também por
MB85, nas suas respectivas curvas
de luz em V.
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atinge 0.059772 dias (quando calculada
pelos méximos) e 0.059665 dias (pelos
minimos). Consideramos estes valores,

Mapnud:Y
'

entretanto, afetados de incerteza bem
maior que aqueles ja calculados em V,
dada a maior dispersdo encontrada nas
curvas em R. Por este motivo, essas
médias ndo serdo utilizadas nos calculos
das seccOes que se seguem.

4.2.2 - HD 94033

atinge em R uma faixa de magnitudes

: entre 9.33 - 9.36 mag nos maximos. O

. fendmeno de duplo minimo é também
. perceptivel com o filtro R, porém

aparenta ser mais suavizado; sua variacao

de ciclo para ciclo parece ser mais
pronunciada, em parte devido a maior

minimo (minimo primario), e a 10.26 mag no secundario.
A dispersdo é levemente maior em torno dos minimos
gue nos Maximaos.

4.2 - Curvasde luzemR

A figura 2 ilustra a curva de luz para
toda a noite de observacao com o filtro R, também ap6s
efetivadas as corre¢des para a extingao atmosférica. De
forma analoga ao item precedente, as figuras 2a, 2b, 2c,
2d e 2e mostram individualmente os cinco ciclos
observados.

Embora a morfologia das curvas em R
seja idéntica aquela observada em V, pode-se notar que
a dispersdo aqui é nitidamente maior, especialmente nas
proximidades dos minimos. Fatores instrumentais
provavelmente colaboraram para esse efeito, bem como
a baixa altura da estrela sobre o
horizonte ap6s o quinto ciclo. Nas
reducgbes vistas nos capitulos que se
seguem, 0s pontos correspondentes a R
alturas sobre o horizonte inferiores a '
quinze graus foram desprezados, para - S

evitar contaminacao. o ",

Os méaximos e o0s
minimos extraidos das curvas de luz o
individuais em R foram calculados
também pelo algoritmo de Kwee e Van
Woerden, e sdo vistos na tabela abaixo: -

IarrHiwin s

Ainda numa primeira -
aproximacao, nota-se que:

4.2.1 - A média dos  ‘-:
periodos individuais acima indicados .
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L R

dispersdo dos dados. A média dos
valores para 0s minimos primarios se encontra em torno
de 10.02 mag, enguanto que para 0S minimos
secundarios, esta em torno de 10.00 mag.

Finalmente, podemos avaliar a
amplitude da variacdo em R como em torno de 0.66 -
0.69 magnitudes - claramente menor que a amplitude
em V, que atinge 0.8 mag (valor este, alias, coincidente
com o encontrado por PB79).

5 - Periodograma e periodo mais provavel

Para a determinagcdo do periodo
estatisticamente mais provavel, utilizamos a técnica do
periodograma de Scargle (1982), considerando-se 612
pontos medidos na curva V corrigida pela extingdo, e
realizando a busca do periodo entre os extremos iniciais

Flgid Ghisc
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Finalmente, com base
nessa efeméride, foi construido o
diagrama de fase em V, que pode ser

nomEy R A

Mapnar: Y

visto na Figura 3. A fasagem incluiu
0s 612 pontos da curva em V, usando
naturalmente a Epoca e o periodo de
nossa efeméride e com incrementos de

10E-06.

Podemos agora
extrair interessantes conclusoes deste
diagrama:

A efeméride

calculada representa bastante bem os
ciclos da estrela nas datas observadas,
e é perfeitamente compativel tanto
com os diagramas de fase obtidos por

de 0.059000 dias e 0.059999 dias, com um total de cem
iteracoes.

Resultou desse calculo o nosso valor
estatisticamente mais provavel para o periodo:

P =0.059506 + - 0.000041 dias

Este sera, portanto, o valor do periodo
que consideraremos em todas as etapas que se seguem
neste trabalho. A titulo de curiosidade, pode-se compara-
lo com os periodos aproximados (medidos ciclo a ciclo
e vistos no item 4.1.1 e 4.1.2 acima): nota-se que nN0sso
periodo encontra-se dentro do intervalo daqueles valores
aproximados iniciais.

6 - Diagrama de fase

Para a construgdo do diagrama de fase
de nosso periodo de observacédo, determinamos de inicio
sua Epoca (ponto zero da efeméride, correspondendo
ao primeiro maximo ou a fase zero). Isto foi feito através
do ajuste, pelo método dos minimos quadrados, de uma
reta simples do tipo YMAX =y0 +NP , onde yMAX
representa os diversos maximos tabelados na secgdo 4.1,
e P representa o periodo que determinamos acima através
do periodograma. O intercepto yO desta reta nos fornece
a Epoca mais precisa, que corresponde a Data Juliana:
DJ 2452732.557720. Neste calculo, para maior precisao,
omitimos o Ultimo méaximo tabelado, que foi obtido
quando a estrela ja se encontrava relativamente baixa
sobre o horizonte.

Dessa forma, nossa efeméride para a
estrela HD 94033 pode ser escrita como:

T = 2452732.557720 + 0.059506 N
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PB79, como por MB85. Néo sdo
aparentes periodos secundarios na
estrela. O desvio-padréo entre a “curva média” suavizada
gerada pelo diagrama de fase e 0s 612 pontos de dados
é de 0.014 mag, indicando assim uma razoavel disperséo
em nossas medidas.

Na morfologia da curva fasada, chama
a atencdo a ascensdo muito rapida da estrela ao maximo
visual - cerca de 23% do ciclo apenas. O minimo
primario se da na fase 0.54, contra fase 0.58 em PB79.
Esta diferenca nos parece significativa, e possivelmente
ndo se deva a uma simples incerteza observacional.
Consideramos possivel que ela esteja relacionada a
alterac@es intrinsecas a estrela desde 1975 até 2003. O
minimo secundario ocorre na fase 0.76, curiosamente o
mesmo valor obtido por PB 79. A amplitude de variagédo
visual é de 0.80 mag, sendo 0 maximo de 9.49 mage o
minimo de 10.29 mag. Estes valores se aproximam
bastante dos obtidos por PB79, que mencionam também
uma amplitude de 0.80 mag, mas entre 9.465 mag e 10.26
mag (aqui sim, provavelmente uma decorréncia de
diferencas instrumentais na fotometria).

7 - Indice de cor (V-R)

Na figura 4, apresenta-se a curva de luz
suavizada e fasada para o indice de cor (V-R). Verifica-
se que 0s maximos e minimos coincidem, com boa
aproximacdo, com aqueles da curva de luz em V. Em
outras palavras, a estrela atinge seu indice de cor mais
baixo aproximadamente nas épocas de maximo visual,
e mais alto nas épocas do minimo visual. Interpretando
este resultado, podemos dizer que ela se torna mais azul
(e portanto mais quente) nas épocas de méaximo visual,
situacdo essa em que seu raio atinge um valor menor
(embora ndo necessariamente o minimo, dada a
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assimetria presente). Analogamente, nas épocas de
minimo visual, ela se torna mais vermelha e mais fria.
Nessas situagdes, o raio é maior.

A amplitude da curva de (V-R) é de
aproximadamente 0.20 magnitudes, variando desde cerca
de 0.07 até cerca de 0.27. De forma geral, a situacédo é
muito semelhante a da curva do indice de cor (B-V)
apresentada em PB79 e também a curva em (b-y)
apresentada em MB85. Nossas conclusdes podem ser,
claramente, consideradas semelhantes as daqueles
autores. Também como ocorre na curva (B-V) de PB79,
ndo estd aparente na nossa curva em (V-R) o duplo
minimo evidenciado na curva visual.

8 - Célculo dos parametros fisicos

Nesta seccéo,
procuraremos calcular uma série
de parametros fisicos de HD

MY T
=

8.1 Magnitude absoluta média
Mv

8.2 Luminosidade média em
unidades solares

8.3 Distancia da estrela
8.4 Raio médio da estrela
8.5 Massa da estrela

8.6 Gravidade superficial

8.1 - Magnitude
absoluta média (Mv) : Para
determina-la, utilizamos uma
relacdo empirica periodo-
luminosidade desenvolvida por
Mc Namara em 1997 e especifica
para as estrelas da classe SX Phe.
Obviamente, tanto PB79 como
MB85 adotaram equacdes diferentes. A relagdo P-L de
Mc Namara pode ser expressa pela equacao:

Mv =-3.725 log P - 1.933

Utilizando nosso periodo P & visto no
item 5 acima (P = 0.059506 dias), temos :

Mv = 2.63

Observe-se que este nosso valor é
semelhante ao encontrado por PB79 (Mv = 2.61), através
de dois processos distintos de calculo. Da mesma forma,
é compativel com a magnitude bolométrica calculada
teoricamente por MB85 (Mbol = 2.6).

Fgznx CRinz

U Julnte
e TRMITI

94033, a partir de nossos dados
observacionais e de diversas
relacdes astrofisicas conhecidas.
Uma comparacao é também feita
com os resultados dos papers
mais extensivos sobre a estrela -
exatamente os de PB79 e MB85,
jamencionados aqui por diversas
vezes.

oy Il

Os seguintes
parametros fisicos de KZ Hya
foram calculados com base em
nossos dados:

REA/Brasil - REPORTE N° 11
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e seus correspondentes valores
intrinsecos, usando-se uma
calibracdo empirica proposta por
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Crawford (1975) e adotada por
MB85, e em parte por PB79. Em
nosso caso, por nao dispormos de
filtro azul, era evidentemente
impossivel fazer estas medicdes
fotométricas. Porém, se adotarmos
os valores de E (b-y) =0.038 e E(B-
V) = 0.051 encontrados por PB79
como validos, teriamos para o

. avermelhamento o valor de Av =
S 0.153. Nessas condicdes, a distancia
. da estrela seria calculada por:

V-Mv =5log D -

8.2 - Luminosidade média : Pode ser
calculada de forma imediata, considerando-se o Sol
como padrao, através da equacdo:

MV, SOL - MV = 251log (L/LV,SOL)

Usando Mv calculado acima e o
valor de 4.82 para a magnitude absoluta visual do Sol,
resulta o valor de L, medido em luminosidades solares:

L= 715LSOL

8.3 - Distancia de KZ Hydrae : Pode
ser estimada através da equacdo do modulo de
distancia, considerando-se, naturalmente, a extin¢éo
interestelar ou avermelhamento (Av). Nessa equacao,
usaremos a média de todos os valores de magnitude
aparente que medimos (V = 10.01) e a magnitude
absoluta média, cujo valor calculamos acima. Devemos
notar que nosso valor de V = 10.01 é precisamente 0
mesmo encontrado por PB79, e
também que Mv é quase exatamente
0 mesmo (2.63 neste trabalho,
versus 2.61 em PB79). Isso significa

5+ Av
10.01-2.63=5log D -5+ 0.153

D =278 pc (ou cerca de 906 anos-luz)

Como era de se esperar, este valor é
praticamente igual ao obtido por PB79, que encontraram
D = 282 pc. Situacdo semelhante ocorreria caso se
adotasse o valor encontrado por MB85 para 0 excesso
de cor E(b-y)=0.035: Pelas equa¢des de Crawford, esse
valor se traduziria em um excesso de cor E(B-V) =0.047,
e consequentemente em uma extincdo Av = 0.141.
Repetindo o calculo acima com essa nova premissa, a
distancia a partir de nossos dados se converteriaem D =
280 pc.

Ou seja, se nos basearmos nNo processo
fotométrico para a estimativa da extinc¢do, a diferenca
se torna irrelevante com os dados de qualquer dos autores
usados como referéncia. Uma situacdo bem distinta
ocorreria, no entanto, se a extin¢ao fosse estimada a partir

Fzzd Cliin4d

Uew Jnlum
=t R il

que os resultados das distancias
serdo também semelhantes, desde, 1
obviamente, que seja adotado o
mesmo valor de Av. Acreditamos
gue o ponto da extin¢do interestelar
¢ interessante e merece uma i .
discussdo a parte.

Huylt

A extingao T '
interestelar Av pode ser estimada de Lul
diferentes formas. Uma delas é um Nl
processo fotométrico que leva em [-
conta as diferencas entre os indices r
de cor (b-y) medidos na fotometria
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Figura 3 :

Diagrama de Fase
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das coordenadas galacticas da estrela (1 = 271.3, b =
+30.02), e fazendo-se uso do banco de dados do NED
(NASA Extragalactic Database - que por sua vez utiliza
as equacOes de Schlegel et al (1998) para calcular o
avermelhamento. Consultando o NED para nossa estrela,
encontrariamos um excesso de cor E(B-V) =0.100 mag,
e em consequéncia o avermelhamento Av = 0.300.
Claramente, os resultados agora serdo mais discrepantes,
0 que se constata facilmente repetindo o calculo através
da equacao do médulo de distancia. O resultado é agora
D =260 pc (ou cerca de 848 anos-luz).

Estd fora do alcance deste texto uma
discussdo mais aprofundada dos métodos de estimativa
da extin¢do - que, como se sabe, se constituem numa
das maiores dificuldades para a determinacdo das
distancias astronémicas. E, além disso, a diferenca nos
valores encontrados nada teria a ver com nossas medidas,
mas apenas com o método especifico empregado.
Preferimos assim situar o valor da distancia real entre os
dois extremos (260 a 280 pc), o que pode ser considerada
uma boa margem de incerteza.

8.4- Raio médio de KZ Hydrae : Pode
ser estimado de forma aproximada pela teoria do corpo
negro. Na equacdo abaixo, derivada dessa teoria, T
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representa a temperatura efetiva da estrela (que foi
avaliada em 7650 (K por PB79 através de cinco
diferentes processos), Mv é a magnitude absoluta que
calculamos acima, e a constante C, cujo valor numeérico
é 0.02, € introduzida para normatizar o valor do raio
para unidades de raio solar:

LogR= 5700/T-C-0.2 Mv
Resultou para R o valor abaixo:
RMEDIO = 1.58 raios solares

8.5 - Massa de KZ Hydrae: Utilizamos
para seu calculo a equacdo de pulsacdo, vista abaixo.
Nela, P representa o periodo fundamental (aquele que
medimos); M e R sdo respectivamente a massa e raio
médio da estrela (que acabamos de calcular); e Q é a
constante de pulsacéo, cujo valor (segundo MB85) é de
0.031 dias, para estrelas da classe SX Phenicis:

M/R3 = (Q/P)2
Substituindo os valores obtidos, resulta para M :

M =1.07 massas solares
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Figura 4: Indice de cor (V - R)
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8.6 - Gravidade superficial: calculada
em cm2 / seg pela expressdo da constante de gravitagdo
de Newton, vista abaixo. Note-se que expressamos 0
resultado em log g, ao invés de g, por esta ser a forma
como esse valor costuma ser indicado na literatura.

g = GM/R2

Substituindo os valores de M e R
calculados e da constante de gravitacdo universal, temos:

Log g =4.07

Uma comparagcdo entre nossos
resultados e aqueles obtidos por PB79 e MB85 é vista
na tabela abaixo:

9 - Diagrama (O - C) e analise do periodo

Finalmente, iremos tentar nesta sec¢do
estudar o diagrama (O - C) de KZ Hya desde a descoberta
da estrela em 1975 por Przybylski e Bessell. Note-se
que a expressdo (O - C) significa “Observado menos
calculado”. Esta é considerada a técnica mais eficaz para
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determinar se existem possiveis variagdes seculares no
periodo de uma variavel (por exemplo, se ela apresenta
aumento ou reduc¢do ao longo de um intervalo de tempo
extenso). Como a descoberta de KZ Hya se deu ha quase
trinta anos, nossa premissa foi de que, caso houvesse
mudancas de periodo, estas pudessem ser detetadas neste
intervalo de tempo.

Antes, porém, vamos lembrar que o
periodo que obtivemos foi de (0.059506 + - 0.000041)
dias. O periodo originalmente calculado por PB79, que
iremos usar para esta analise, era de 0.059510421 dias,
com um desvio-padrdo de 0.00000002 dias. Nota-se
que, no que diz respeito ao valor central dessas medigoes,
nosso valor é bastante proximo do de PB79 (a diferenca
foi apenas de -0.389 segundos, ou - 0.0074 %). Porém,
no que diz respeito aos desvios-padréo, nossa incerteza
instrumental é muitissimo maior (cerca de 0.07% do
periodo, versus 0.00003% do periodo para aqueles
autores). Claramente isso é decorrente das limitacGes de
nosso equipamento amador, quando comparadas as
daqueles astronomos profissionais (que usaram o famoso
observatorio de Siding Springs, na Australia). Em fungéo
de sua maior incerteza, portanto, ndo utilizaremos o
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periodo que obtivemos para comparacdes diretas
quantitativas com aqueles dos outros autores da literatura.

Mas isso ndo impede que usemos nossos
méaximos de forma direcional, juntamente com aqueles
determinados pelos diversos observatorios profissionais
que monitoraram KZ Hya desde sua descoberta. E dessa
forma que iremos construir o diagrama (O - C).
Inicialmente pesquisamos todas as medidas de maximos
feitas por profissionais desde abril de 1975
(nomeadamente, por PB79 em Siding Springs; MB85,
em Cerro Tololo; Hobart et al 1985, no Observatdrio
Nacional do México; Pefia et al, 1987, no mesmo
observatorio; e Liu Yanying, 1991, no Observatdrio
Astrondmico de Beijing, na China). Adicionamos a essas
medidas 0s nossos proprios maximos. Resultaram assim
94 maximos documentados, desde Abril de 1975 até
Abril de 2003 (vinte e oito anos, portanto). A partir daf,
subtraimos desses valores observados aqueles calculados
(usando neste célculo a efeméride original obtida por
PB79). O diagrama (O - C) foi a seguir construido,
plotando os residuos (O - C) obtidos nas ordenadas e 0s
valores de N (numero de ciclos desde a época inicial da
descoberta) nas abscissas. O diagrama cobriu assim 171
677 ciclos completos da estrela, e o resultado pode ser
visto na Figura 5.

Da analise do diagrama (O - C) pode-se
concluir imediatamente que o periodo da estrela parece
ser maior que o estimado por PB79. (Um periodo
constante e igual aos estimado por aqueles autores seria
representado por uma linha reta horizontal coincidente
com o eixo das abscissas; e a declividade positiva que
vemos na curva indica que o periodo estimado por PB79
deve ser menor que o periodo efetivo). Uma conclusdo
semelhante ja havia sido sugerida como provavel em
MB8S5, e Liu Yanying et al (1991) mencionam um valor
de 0.059511036 para o periodo, também
significativamente maior que o de PB79.

A questdo seguinte seria: o periodo
estaria realmente aumentando com o tempo (ou
simplesmente a medida inicial era incorreta e menor que
a real) ? Acreditamos que a resposta seja que
provavelmente KZ Hya esteja mesmo tendo um
alongamento do periodo desde sua descoberta. Se o
periodo inicialmente determinado fésse mais curto que
o periodo real (porém este fosse constante com o tempo),
entdo o diagrama (O - C) deveria ser uma reta com
declividade positiva. Ao contrario do que poderia parecer
aprimeira vista, a curva obtida para (O - C) ndo se ajusta
bem a uma reta. Um ajuste melhor parece ser feito atraves
de uma parébola, o que significaria que a taxa de variagdo
do periodo com o tempo ((P/P) seria constante.
Procuramos fazer este exercicio e encontramos para ((P/
P), em média, um valor em torno de 2 x 10-8 / ano.
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Porém a questdo parece longe de ser
assim simples, e menos ainda de j& estar resolvida.
Enquanto MB85 e Liu Yanying et al (1991) apresentam
periodos mais longos que o original de PB79, por outro
lado Hobart et al (1985) e Pefia et al (1987) apresentam
periodos mais curtos que os descobridores. Nossos
resultados quanto ao periodo, como ja citamos, ndo
podem servir como comparacao, em raz&o das limitagcdes
instrumentais. O periodo mais provavel que encontramos
(0.059506 dias) ndo pode ser considerado como
referéncia, pelo elevado desvio-padréo relativo
encontrado. A primeira vista, alias, seu valor parece
paradoxal com a hip6tese de alongamento do periodo,
pois ele é também mais curto que o de PB79. No entanto,
quando consideramos seu desvio-padréo (+ - 0.000041),
chegamos a conclusdo que nosso resultado
estatisticamente real poderia ser um valor tanto maior
como menor que o de PB79 - e portanto infelizmente
ndo é conclusivo.

Os resultados, por outro lado, parecem
ser consistentes com o modelo proposto em 1986 pelo
astronomo chinés Jiang Shi Yang , do Observatério de
Beijing (Pequim). Shi Yang notou que os valores de (O-
C) nos maximos da estrela sofreriam uma variagdo
regular e ciclica, com uma frequéncia de cerca de cada
nove anos. Segundo aquele autor, isto seria uma indicacéo
de que KZ Hya é na realidade um sistema binario, com
periodo orbital da ordem de 90 anos. Caso comprovada
no futuro, essa possibilidade seria um forte reforco para
a hipotese de que todas as variaveis da classe SX Phe
sdo sistemas binarios.
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Fig 5 - Diagrama (O - C) segundo efeméride PBT9
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Minimos de Algumas Binarias Eclipsantes

Avelino A. Alves - REA/SC

Abstract

This paper shows times of observed
minima of neglegted southern binaries by the authors.

1. Introducéo.

Apresentamos uma lista de 13 binérias
eclipsantes austrais pouco observadas e 51 datas de
minimos. Ao todo foram computadas 394 observacoes,
sendo que 86 por cento foram tomadas por Alves e 14
por cento foram obtidas por Amorim. O objetivo de tais
épocas € atualizar os elementos para cada estrela,
facilitando as futuras observagdes visuais e fotoelétricas.
Todos os valores foram obtidos usando o método das
cordas bi-seccionadas.

2. Parametros Iniciais.

A Tabela 1 mostra as caracteristicas de
cada estrela: tipo, ascencdo reta (2000), declinagéo,
principal estrela de comparagdo usada nas estimativas
visuais, época (2400000+) e periodo segundo a 42 edigdo
do General Catalogue of Variables Stars[1].

3. Minimos Observados.

A Tabela 2 mostra as Datas Julianas dos
minimos observados e seu observador sendo que “Av”
se refere a Alves, usando um newtoniano de 20cm e

“Am” se refere a Amorim, usando um newtoniano de
14.3 cm. Acoluna “Tipo” mostra se o eclipse observado
é Primario (I) ou Secundario (I1). Jaa coluna F significa
“Fotometria” e possui dados visuais (V . Os valores de
O(C foram calculados usando os dados do GCVS.

4. Conclusao.

Verifica-se que os eclipses das estrelas
GW Car, SS Cen, T Cir, RV Tel e RR TrA estéo
ocorrendo préximos das épocas calculadas com base nos
dados do GCVS. Ja os eclipses das estrelas SY Ara, LU
Ara, DT Lup e RR Vel estdo ocorrendo em épocas
diferentes das previstas pelo GCV'S, porém mostram-se
consistentes com épocas mais recentes. Os eclipses da
estrela BD Cen também mostram certa consisténcia com
as épocas atuais apesar de pequenas discrepancias no
diagrama O(C. O comportamento dos diagramas O(C
de TT Cru e FK Lup sugerem que tais estrelas estdo
sofrendo variagdo positiva em seus periodos ou que estes
precisam de refinados, assim como o O(C de V Tuc
merece maior atencdo. Aconselha-se o continuo
monitoramento de tais estrelas para que seus elementos
possam ser atualizados.

Referéncias

[1] Kholopov, P.N. et all. General
Catalogue of Variable Stars. Moscow, 4th. edition, 1985.

Estrela Tipo AR(Z000) Declinacdo Comp . Epoca Periodo (d)
SY Ara EAS3D 16 35 21 —-54 45 1%  rvc s7ls-o040a-1 25631.377 1.8566319942
LU Ara EASSD 17 23 47 —55 03 43  Tvc =73z-00914-1 27987.54 2.38002Z99168
GW Car EEB/KE 09 36 23 -39 59 10 ryc sse7-oomiz-1 30291.0395 1.1389111376
2% Cen EAS3D 13 13 38 —-64 09 05 rvc soss-ozozz-1 29552 .474 2.4787192345
ED Cen EASKE 14 23 553 —59 51 36 7Tvc seso-oosss-1 28693 .324 1.2011140585
T Cir EAS3D 13 43 22 —-65 28 17 Tve sooz-oozsz-1 29095.586 3.29843449509
TT Cru  EA/S3D 12 24 29 —-61 33 19 TYC 8975-0350z-1 24264, 52 2.89520099183
DT Lup EAS3D 14 36 35 -51 24 50 Tvc szoo-olods-1 2 7897.629 1.4531220193
FE Lup Ea/sDh 15 Z0 08 -51 53 32 rvc szoe-o1533-1 28367.23 3.3517649174
RV Tel EASDS 18 43 37 —-51 37 47 rvc ss7z-0le7e-1 18641.1876 8.32807827
RR Tra EAS3D 16 18 22 —62 44 07 rTvC sod4l-olses-1 35629,36932 0.7130917311
W Tuc EAS3D 00 51 47 -71 59 54  rvg s13s-olsls-1 365139, 1432 0.837091:4858
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Estrela DJ{Z400000+4) Erro Tipo F. o= Ohs
Y Ara 31368 .506 o.001 T v +0.496 A
513924 .510 o.001 T v +0.507 PR
52053 . 802 o.001 T v +0.495 Ao
LT Ara 49927 583 o.o0o01 T v +0.207 Ao
S02Z46.531 0.o0o01 I v +0.951 Aoy
s0315.538 0.o0o01 I v +0. 937 Aoy
S06l10.618 0.o0o01 I v +0.894 Aoy
S0e34.459 0.o0o01 I v +0. 934 Aoy
50991.479 0.o0o01 I v +0. 250 Aoy
G Car 52043 .4929 o.001 T v —-0.045 Ay
S5Z0e5.408 o.001 T v —-0.070 Ay
S52083.484 0.o0o01 I v —-0.058 Ao
33 Cen 51392.510 0.o0o01 I v +0.040 Aoy
52044 .41%8 0.o0o01 I v +0.045 Aoy
S2081.a04 0.o0o01 I v +0.050 Aoy
JZ101.441 o.o01r T v +0,057 By
ED Cen S1375.47% o.001 T v +0.308 By
531392.4%76 o.001 T v +0. 220 A
531405.45% o.001 T v+ 0. 260 B
52044 .474 o.001 T v +0. 220 Rt
5207 5.587 o.o0o01 T voo+0.174 Ao
52104 522 o.oo01 T v +0.282 AT
T Cir 50515, &40 0.o0o01 I v +0.020 Aoy
S05281.565 0.o0o01 I v —-0.0Z23 Ao
S0&e20.470 0.o0o01 I v +0.0373 Aoy
TT Cru s0538.687 0.o0o01 I v +1.279 Aoy
S0e02.559 o.001 T voo+1.30% By
ao09220.487%7 o.001 T voo+1.421 A
DT Lup 5207 5.505 o.001 T v —-0.821 As
52104.581 0.o0o01 I v —0.s08 Ao
532107 .4 68 0.o0o01 I v 0,827 Ao
FE Lup J13E0.5245 o.o01r T vooo+0.,405  Asr
SE2054.5366 o.001 T voo+0.4173 By
sZ081.498 o.001 T Yoo +0.531 A
RV Tel SO0E792.569 o.001 T v +0.01% Rt
50687 .645 o.001 T v +0.01% PR
5101%2.481 o.001 T v +0.053 Ao
ER Trai 52107 .469 0.o0o01 I v —-0.024 Ao
SE2470.429 0.o0o01 I v —-0.0Z8 Am
5247 %.581 o.001 T v —-0.015 Am
52522 .47¢6 o.001 T v -0.036  Am
SE790.60%9 0.o0o01 I v —-0.0Z6 Am
SE2820.557 0.o0o01 I v —-0.0Z8 Am
v Tus J04e0 . 553 o.o01r T v +0,.0e0 Ay
a0e?0.480 o.001 T v +0.065 By
a0720.635 o.001 T v +0.065 B
531053 .6839 o.001 T v +0. 923 Rt
51141 .805 o.001 T v +0.056 A
RER Vel S50488.601 o.001 T v +0.140 Ao
50514 .545 o.o0o01 T voo+0.126 A
50538 . 662 0.001 I v +0.139 Aoy
Tabela 2
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Observacao Visual de X Cygni

Wesley O. Araujo e Alexandre Amorim - REA/SC

Abstract

This paper shows observations of
cepheid-star X Cyg and some parameters calculation.

1. Introducéo.

A observacdo de cefeidas permite ao
astrbnomo amador obter resultados em poucos meses
de acompanhamento. Usando um binéculo 10x50,
Araujo acompanhou a variavel X Cygni entre Agosto
de 2002 a Agosto de 2003 somando 67 observagdes.

Os dados permitem calcular alguns
parametros fisicos de X Cyg bem como analise da curva
de luz fasada (Figura 1).

2. Analise da Curva de Luz.

A curva da Figura 1 foi construida com
base nos dados do GCVS[1]

HJDmax = 2443830.387 + 16.386331 ( E

O méximo da curva de luz se situa
ligeiramente apds Phase = 0.0 . A estrela possivelmente
sofre um atraso em relacdo aos dados do GCVS.
Resultados obtidos por Turner[2] et alli (1999) situam
um dos maximos em DJ = 2450253.618 . Esse valor foi
aplicado as observag6es de Araujo e ndo houve grande
variacdo na posicdo do maximo da curva de luz. O
trabalho de Turner também mostra que X Cyg vem
sofrendo um atraso de 1.46 segundos por ano. Mas ndo
se trata de uma grande variacdo significativa ao longo
de 23 anos.

3. Calculo da Distancia de X Cygni.

As variaveis cefeidas tém sido muito
utilizadas desde a década de 1910 para medir as
distancias césmicas. No caso de X Cygni tem-se dois
parametros fundamentais: a magnitude aparente maxima
Vmax e o periodo P.
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Vmax=5.8 e P =16.386 dias

Segundo a relacdo Periodo-
Luminosidade estabelecido por Leavitt (1912) temos:

log P = log 16.386
logP=+1.21
Para esse valor temos uma magnitude absoluta:
Mv = (4:8
Aplicando a férmula de distancia:
m(Mv=>5logd (5
Desenvolvendo,
d = 1318 parsecs ou 4297 anos-luz.

Para efeito de comparacéo, X Cygni foi
observada pelo satélite Hipparcos que obteve os seguintes
valores:

Distancia d =680 ( 330 parsecs (2200 (
1100 anos-luz)

Mv = (2.7 ( 1.1

Verifica-se que os dados calculados sdo
maiores que os valores do Hipparcos[3]. No entanto vale
ressaltar que a constelacdo de Cygnus € atravessada por
um dos bracos da Via-Lactea de modo que a absor¢édo
interestelar é mais pronunciada.

4. Conclusao.

Este trabalho mostrou que X Cyg nédo
mostrou variacdo significativa na época do maximo
brilho ao longo de 23 anos, usando dados do GCVS.

A experiéncia mostra também que o
astrbnomo amador pode obter alguns resultados
interessantes com base em seus préprios valores obtidos
das observacg0es, até mesmo por meio de bindculos.
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Construcao de um Heliostato

José Carlos Diniz - REA,CARJ,CANF

Sempre me dediquei a fotografia, quer
seja quando jovem , como forma de sustento, quer ja na
meia idade quando me iniciei na astronomia. Sempre me
encantaram as imagens, muito mais do que qualquer outro
ramo da astronomia. Em 1997 conheci e me maravilhei
com o observatorio solar de Rogério Marcon, nele havia
um Heliostato e fiquei entre assustado e apaixonado por
aquele instrumento. Mais tarde conheci Paulo R. Moser
e seu admiravel trabalho sobre o Sol. Com ele aprendi
um pouco de observacdo solar nas nossas conversas e
atravéz da pagina solar da REA.

Comprei filtros Thousand Oaks Il e
Baader Planetarium e por algum tempo fotografei o Sol.
O eclipse total de 1998, o novo ciclo solar, e as
observac@es publicas que fazemos no Clube que presido,
foram o estimulo que faltava para me lancar a aventura
de construir meu proprio Heliostato para ndo sé
fotografar, mas para observar o Sol.

O heliostato ¢ um instrumento simples
gue permite a observacao do Sol por longos periodos de
forma segura. Deve ser instalado preferencialmente, mas
ndo obrigatoriamente, de forma fixa, de modo a facilitar
a aquisicdo de imagens. E particularmente Gtil em
observatdrios para mostras publicas, palestras e estudo
sistemético do Sol.

H& muito pouca literatura disponivel,
talvez devido a sua simplicidade, e os modelos que
pesquisei eram voltados mais para a espectroscopia,
usando instrumentos de focal longa e com aparato
complexo, desta forma procurei aprender para simplificar
a0 maximo sua construgao.

Um heliostato nada mais é do que um
espelho plano montado numa estrutura que permite
apontamento polar e movimento sincronizado com o Sol.
A imagem assim obtida é capturada por uma luneta (ou
mesmo um doubleto acromatico) e projetada sobre um
anteparo. O tamanho da imagem vai depender da
distancia focal da luneta, da ocular empregada e da
distancia da projecéo.
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Caso empreguemos um so espelho, o
Sol sofrerd um movimento de rotacdo ao longo da
observacéo, por isso optei pelo modelo de dois espelhos
onde essa rotagao nao existe.

Neste modelo o espelho primério reflete
a imagem solar para o espelho secundario que a envia a
luneta. Os espelhos devem ser planos e de boa qualidade
(I/8). O espelhamento torna a imagem mais brilhante,
mas € possivel prescindir dele.Utilizei dois espelhos de
10 cm de diametro feitos pelo Sr Weber (Araraquara,
S.P).

Uma outra observagdo importante é que
a velocidade de acompanhamento deve ser a metade da
velocidade sideral porque a cada movimento do espelho
o raio refletido altera-se o dobro, desta forma o espelho
primario deve dar uma volta completa a cada 48 horas.

Procurei utilizar na construgdo materiais
simples e ao alcance de todos (fig 1) como madeira
compensada, parafusos , dobradigas e rolamentos
facilmente encontrados no mercado. Apenas uma
dimensdo é fundamental, no setor ,a distancia entre o
furo por onde passa o eixo principal e o sem-fim deve
ser exatos 14,55 cm para que tenhamos a velocidade de
deslocamento correta de uma volta a cada 48 horas. As
outras dimensdes das demais peg¢as ndo sdo importantes
e podemos adapta-las ao nosso gosto.

Na figura 1 ao lado temos a relagéo das pecas:
1-Aluminio dobrado para sustentar o espelho primario
2-Discos de madeira para prender os espelhos

3- Parafuso motor. Prende o setor na placa de sustentacgao.
4- Dobradica de latdo.

5- Peca de latdo dobrada para ajuste de altura.
6-Parafusos que forma os pés da montagem.

7- Pequenos cilindros de madeira que forma as cabecas
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Figural

dos parafusos.

Além disso temos o setor, garfo do
espelho secundario, placa de sustentacdo e rolamentos
(2) de ¥ “ de didmetro.

O conjunto é montado sobre uma peca
de madeira.

Ha ainda uma pequena torre que
sustenta o espelho secundério (fig 2) nela vemos:

1-Torre.

2-Mesa onde se
fixa o setor.

3-Tubo de latdo
que prende o
espelho
secundario.

Figura 2

Temos um eixo de latdo (fig 3) que passa
por dentro dos rolamentos de esfera e que prende de um
lado o setor do sem fim e do outro o espelho primario.

Esse eixo possui de um lado rosca de 3/
8” e do outro ¥2”. Duas arruelas de aluminio ajudam na
fixacdo do suporte do espelho primério ao setor.

Escolhemos passar o eixo pelos
rolamentos para dar um movimento suave e uniforme
ao espelho e facilitar o posicionamento do espelho
primario.
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Figura3

A figura 4 mostra o conjunto em fase

de montagem.

Figura4

Revendo velhas revistas S&T deparei-
me com uma solu¢do muito interessante para construgédo
do sem fim, dobrar dois parafusos de latdo de ¥ “ e 20
espiras por polegada e prende-los na parte de baixo do
setor onde fizemos um sulco, ( fig 5 e 6).

Figuras
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A
tracdo se dara por um
parafuso igual ao do
sem-fim acoplado ao
motor de ¥ de volta
por minuto. Esta
relacdo proporciona
um deslocamento de
metade da velocidade
sideral. O motor foi
conseguido de um
velho timer de uma
méquina de lavar
pratos e o suporte do
parafuso feito em
madeira no formato

Figura6
de U.

Uma mola mantém o acoplamento e
facilita o reposicionamento do setor (figuras 7, 8 e 9).

Uso para o alinhamento um inclinometro,
uma bussola e um nivel de bolha Fig 12.

Atorre gue contem o espelho secundario
permite-nos aproxima-lo e afasta-lo do espelho primario
para obtermos a reflexdo da imagem . Conforme a
posicdo do Sol no Solsticio ou Equindcio precisamos
movimenta-la para obter a imagem a ser projetada.

Apbs posicionar o espelho priméario com
0 motor em funcionamento, movemos o secundario até
obtermos a reflexdo e em seguida 0 movemos para
direciona-laa luneta vista ao fundo junto a ctpula Figuras
13, 14.

O motor é sincrono e ligado a corrente
elétrica atravéz de um variador de freqliéncia, o que
permite acelerar e retardar 0 movimento da imagem.
Observei que o conjunto sem fim ainda necessita de
ajustes mas permite uma observacgdo por tempo razoavel
(10 a 15 minutos) com poucas correcoes.

U m
dado importante para o
correto alinhamento
polar é que o plano do
espelho primério deve
obrigatoriamente
coincidir como P6lo. O
ajuste do Polo se faz
com a pequena peca de
latdo conforme
ilustrado nafigura10e
11. Embora simples é
eficaz e permite
alinhar-se com boa
preciséo.

Figura10
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Figura 8

Figura9

momento 0
instrumento
encontra-se  em
testes. Pretendo
construir uma base
solida para recebe-lo
e desta forma
facilitar a obtencdo
de imagens solares
de modo mais
confortavel no @ -
interior da minha |

modesta clpula e
abrigado dos raios
solares, podendo
desta forma observa-

Figurall
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Figura12

3

. Figua 13

lo de forma longa e produtiva. A imagem refletida pelo
secundario sera projetada atravéz de uma luneta para
um anteparo onde sera observada. Cartas de Waldmeier
foram impressas em transparéncia e sdo ajustadas as
imagens (16 cm de diametro) .

Adiantando ou atrasando a rotacdao do
motor podemos fazer a imagem do Sol tocar as bordas
da carta determinando assim a linha Leste e o Oeste e
por conseqliéncia o Norte e o Sul, desta forma podemos
posicionar a carta e saber em que setor as manchas
estdo , anota-las e segui-las com maior precisdo. A
imagem pode ser fotografada e uma animacdo
mostrando a rotacdo das manchas é possivel.
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As figuras 15 e 16 mostram o
instrumento terminado.

Espero ter contribuido para despertar o
interesse e motivacdo no estudo do Sol.

O heliostato é de grande importancia
para observatdrios e associagdes por permitir de forma
simples obter imagens de qualidade com conforto e a
popularizagdo do estudo do Sol.

Qualquer duvida estou a disposi¢do em
diniz.astro@terra.com.br ou na minha home page
www.astrosurf.com/diniz .

Meus profundos agradecimentos
a Rogério Marcon e a Paulo Roberto Moser pelos
ensinamentos.

Figura 14

Este projeto é dedicado a memoria de
Jean Nicolini, mestre da observacéo e exemplo de paixao
pela astronomia.
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Astrofotografia & Cameras digitais

Willian Carlos de Souza - REA/SP

Hoje em dia € uma cena muito comum,
fotografos amadores usando cameras digitais, estas
totalmente automaticas, proporcionam bons resultados,
além da visualizagdo instantanea, se a foto ndo ficou boa,
basta apagar. Realmente muito pratico!

Por quer ndo usar uma magquina destas
para astrofotografia? Certamente uma maquina barata
esta muito longe de uma camera CCD, e os modelos
mais baratos de maquinas digitais ndo possuem nem
controle de exposicdo...realmente uma grande
limitacdo...mas...para objetos brilhantes como a Lua, e,
eventualmente planetas e eclipses um modelo simples
de camera digital pode ser bastante Util.

Tomamos como exemplo um modelo da
Sony : Cybershot DSC-P30.

Este modelo possui resolucédo de 1.3
Mega pixels (1280x960), zoom Optico de 3x e zoom
digital de 2x, ajuste de exposi¢do automatico, possui
ainda na objetiva uma rosca de 37mm para acessorios
como filtros, etc. (figural)

Figura 1

Mas...como usar uma maquina digital
para astrofotografia? A primeira idéia que me vem a
mente é fazer uma adaptacdo e usar o método afocal
(neste método usamos o telescépio com a ocular € a
maquina com sua objetiva, ou seja, fotografamos a
imagem projetada pela ocular do telescépio).

Para fazer a adaptacédo eu usei um anel
adaptador de 49mm para roscas de 37mm de diametro.
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Figura 2
Este anel é facilmente encontrado no nosso mercado
local.

Usei entdo uma ocular Sirius Plossl de
32mm (figura 2). Para “colar” a ocular no anel adaptador
usei cola quente, desta maneira caso ndo queira mais
usar o adaptador, a cola pode ser facilmente retirada. E
possivel usar também adesivo a base de silicone, mas
este demora mais para secar.

Figura 3

Os telescdpios usados com o conjunto
camera + adaptador + ocular foram um Meade ETX90-
RA (figura 3), e um Newtoniano de 13.5cm F/5.

Realmente é uma adaptagdo muito
simples, e que proporcionou bons resultados como
podemos ver nestas imagens: Lua (figura 4), Jupiter
(figura 5) , transito de Mercurio em 7 de maio de 2003

56



Figura 4

(figura 6) , Eclipse total da Lua em 15/16 de maio de
2003 (figura 7), com imagens que foram publicadas no
site da revista Astronomy e no SpaceWeather.com.

Mais imagens obtidas com a camera
digital e adaptador podem ser vistas em :

http://www.geocities.com/williansouza

http://www.spaceweather.com/eclipses/
gallery 15may03 page5.html

http://www.qgeocities.com/lunissolar2003/
eclipsetotal.htm

Figura7
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Figura5

Figura 6

Entdo? J& sabe o que fazer com sua
maquina digital ? Esta é apenas uma maneira de adaptar
uma maquina digital para fotografia afocal, cada maquina
possui uma particularidade...basta usar a imaginagao !

Comentarios e sugestdes ?

Mande um email para: williansouza@yahoo.com

W - AIL: "B0m
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