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Estrelas:

massa, raio, temperatura
O Diagrama HR
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O Sol e outras estrelas

#




Propriedades Fundamentais
de uma Estrela

- Luminosidade

- Massa

- Raio

- Temperatura

- Composicdo quimica

- Idade

Como sao determinadas?
Como estao relacionadas entre si?
Quais as propriedades tipicas das estrelas mais comuns?

Hoje: um censo estelar
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Cor ¢ Temperatura

Vimos que a cor de um Fluxo luminoso emitido por corpos
COrpo negro esta negros a diferentes temperaturas:
relacionada com sua \ P

temperatura.

a fotosfera das estrelas

avermelhadas € fria
(~ 3000 - 4000 K)

a fotosfera das estrelas

azuladas € quente
(> 10000 K)
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Magnitudes

* *
Hiparcos fez a um catalogo ) v S
de aproximadamente 1000 * % " N
estrelas, em que listou suas
coordenadas e brilho
aparente. ¢
A escala de magnitude de
Hiparco € invertida, as
menores magnitudes
correspondem aos maiores ) ¢
brilhos. ¥

Magnitude

* das estrelas
(Hiparcos, séc.II a.C.)
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Brilho Aparente

Luminosidade (L): poténcia luminosa emitida pela estrela em todas as
direcoes. Ex: Ly ;= 3,8 x 102° W

Estrelas em geral sao aproximadamente isotropicas, 1. €., emitem
1gualmente para todas as dire¢oes. A luminosidade € uma grandeza
intrinseca das estrelas.

Fluxo (F): poténcia por unidade de area que atinge uma superficie.

Relacao entre luminosidade e fluxo de uma estrela a distancia d:
F=L/ Area=L/(4r d°

Portanto, o brilho aparente de uma estrela (ou seja, o fluxo que atinge a
Terra) depende de quao brilhante ¢ uma estrela, ¢ da sua distancia.



O olho humano € um detetor logaritmo!



Relacao entre magnitude e brilho aparente

Brilho aparente

das estrelas
(Hiparcos, séc. II a.C.)

1 &

Fluxo medido F

2 O
3 e
4 o
5 ®
6 o
Magnitude

Experimentos mostraram que o fluxo de uma estrela de magnitude 1 era
aprox. 100 vezes maior que o fluxo de uma estrela de magnitude 5.



Relacao entre magnitude e brilho aparente

Brilho aparente

das estrelas
(Hiparcos, séc. II a.C.)

Fluxo medido F

C. constante



Relacao entre magnitude e brilho aparente

Qual a relagdo entre o fluxo de duas estrelas com magnitudes m, e m,?
m,=c-25logF,
m,=c-25logF,

m,-m,; =25 (log F, - log F})

F
m, —m, = 2,5 logF1
2

Portanto, uma diferenca entre magnitudes corresponde a
uma razdo entre fluxos.



Relacao entre magnitude e brilho aparente

Alguns exemplos:

wm=1em,=6:
6-1=25log(FF,
log (), F,) =2
F, F,=100
wm,=lem,=5: F,F,=398
wm,=lem,=4: F, F,=15,8
wm=lem,=3: F,F,= 631

wm=lem,=2: F,, F,=2,51



Escala de magnitude aparente estendida para incluir
objetos mais fracos

30 — Telescopios Hubble, Keck (30 mag)

Telescopio de Im (18 mag)

20—/

10 —|Binéculos (10 mag)

N

Estrela de Barnard (9,5 mag)

olho nu (6)

Polaris (2,5)

/ Betelgeuse (0.8)

O — alfa Centauri (0)




Escala de magnitude aparente estendida para incluir
objetos mais brilhantes

30 —

20 —

10 —

0 —

Telescopios Hubble, Keck (30 mag)

Telescopio de Im (18 mag)

/

Binoculos (10 mag)

S\

Estrela de Barnard (9,5 mag)

olho nu (6)

| — Polaris(2,5)

// Betelgeuse (0.8)

alfa Centauri (0)
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- —
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magnitude vs. luminosidade e distancia

Vimos que: m=C-25 l()g F

Lembrando que o fluxo depende da luminosidade e da distancia:

L
A d’

F(d)=

Obtemos:

m=C -25logL +5logd

C’=C+2,51og4m)



Magnitude Absoluta (M)

Para comparac¢ao entre diversas estrelas supoe-se uma mesma distancia
para todas:

mdbafa
M = m(d=10pc)

m=C -2,5logL+5logd

M=C -25logL+5




Exercicio

Duas estrelas A e B tém luminosidades 6,4 € 0,4 L, respectivamente.

Se ambas t€m a mesma magnitude aparente, qual € relagao entre suas
distancias?

L
m=C-25logF F = .
4 d
L,=64Lgelg=04Lg; my=mg
LA ) L, _ Ly
m, =C-2,5log 4 d drd’ 4mwd,
~ 64 (d,\ d
Ly 0|2 =2 -Ve
mB=C—2,510g4 7 ’ B B
T A _Ad



Conclusao até aqui:

A fotometria ¢ a técnica da astrofisica que mede o brilho (fluxo) das
estrelas.

A magnitude aparente (ou o fluxo) ¢ uma quantidade que depende da
luminosidade, uma grandeza intrinsica da estrela, e da distancia.

Em resumo: Se conhecemos a distancia, podemos determinar L a partir de
m ou F.



Resposta Relativa

[ndices de Cor

Para se estudar a cor de uma estrela, mede-se sua magnitude através
de diferentes filtros (bandas)

Ex: Sistema fotométrico de Johnson: bandas U (A=350nm),
B (A=450nm) e V (A=550nm)

Um telescopio equipado com esses

7

y filtros pode medir as magnitudes
o 2 aparentes (my;, mg , my,) nas bandas do
5 y ultravioleta, azul e visivel.
4~ Para simplificar, denota-se m; como U,
3 simplesmente.
2 Os sistemas fotométricos também se
, estendem para outras faixas espectrais

lu como o vermelho (ex: R, ])

|

0

3000 4000 5000 6000 7000
A (A)



[ndices de Cor

O indice de cor € a diferenca entre magnitudes aparentes (brilhos) de
duas bandas.

Por exemplo:
U-B,B-V, V-R,etc...

Por convenc¢ao, fazemos:
(banda mais azul — banda mais vermelho)

Pela defini¢cao de magnitude:



[ndices de Cor e Temperatura

O indice de cor: depende da
I
temperatura da estrela.

100
Considere trés estrelas a, b, c :
Tr >71,>T, 1
(a) T= 30.000 K: fluxo na banda /

0.01

azul (B) maior que fluxo no
visivel (V)
10-4

(b) T=10.000 K: fluxosem Be V
sao semelhantes

(c) T=3.000 K: fluxo em B menor
que fluxoem V

L .
Inftravermelho

TTtrasroleta

1014

1013 1016

Freiiéncia (Hz)

% (um) 1000 100



100

0.01 -

10-4

i

Infrasrerimelho

3[} Q00K I

~10,000 K
3000 K

Mtrawoleta

Fo>F, 2 B<V
(B-V) <0

Estrela quente, azulada,
tem indice de cor
negativo

1014

Freqiiénma (Hz)

;.: fam) 1000

100




100

0.01 -

10-4

i

ED Q00K

~10,000 K
3000 K

Infrasrerimelho

Mtrawoleta

Fo>F, 2 B<V
(B-V) <0

Estrela quente, azulada,
tem indice de cor
negativo

1014

A (um)

1000

100

Fy<Fy @ B>V
(B-V)>0

Estrela fria, avermelhada,
tem indice de cor positivo




Relacao Cor-Temperatura

ZA000)

2000

18000

temperatura [K]

100

a0

+quente e
+azul

+frio e
+vermelho -

1.5







Os indices de cor tém grande importancia em astrofisica, pois sao uma
forma de se medir a temperatura da fotosfera com relativa facilidade




Recordando: como se mede a
temperatura de uma estrela

Lei de Wien: A= 2,9 x 10%/T [nm]

mede-se o comprimento de onda que corresponde a emissdao do continuo méaxima e
obtemos a temperatura (mais dificil...)

Indice de cor: B - V =my - my=-2,5log (Fy/ Fy)

mede-se o indice de cor e obtemos a temperatura (mais facil)

Lembrando: esta € a temperatura na fotosfera da estrela.




Classificacao Espectral das Estrelas



Espectro de Uma Estrela

Espectro
fotografico

Linhas do

i | % ﬁ Hidrogénio

™

Linhas de absorcao

Continuo

X114
Fluxo
| l

Espectro
grafico

| Angstrom

4000 5000 ANONON 7000

Comprimento de onda



Espectros muito diferentes!

b-rilho.relativo
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Sa500 BS00 raoo

comprimento de onda [A]

8400

Em algumas estrelas as

linhas do H sao muito fortes
(AOV, ao lado)

Em outras, sao quase
inexistentes (M5V)

A intensidade da linha de um
dado elemento depende da
composicao quimica e
temperatura da fotosfera



Classificacao espectral

Primeira classificacao:
no Século XIX

baseada na intensidade das
linhas do hidrogénio

Nomenclatura adotada:
A,B,C,D,...,P.

Estrelas “A” teriam as linhas
mais fortes.

Estrelas “P”’: as mais fracas.

Linhas de I-Iir:lmgéi;ﬁﬂ -




Classificacao espectral

Novo esquema: desenvolvido no Observatorio de Harvard no
inicio do Séc. XX.

O trabalho comecou por Henry Draper que fotografou o primeiro
espectro de Vega em 1872.

Henry Draper (1837-1882) 51 neg. 48,235 “"Henry Draper ohserving at Hastings-on-Hudson™
Sz 48.235-A



Classificacao espectral

Annie J. Cannon estudou o espectro
de mais de 400,000 estrelas e
percebeu uma correlagao entre o tipo
espectral (A, B, C, etc.) e a cor da
estrela (ou seja, sua temperatura)

Ela propds uma nova classificacao,
que ficou conhecida como
classificacao de Harvard




temperatura aumenta

Classificacao espectral

>

comprimento de onda (A) aumenta

A intensidade das linhas depende da temperatura!

HD 12993
HD 158659
HD 30584
HD 116608
HD 9547
HD 10032
BD 61 0367
HD 28099
HD 70178
HD 23524
SAQO 76803
HD 260655
Yale 1755



Classes Espectrais

A nova a classificagao, feita nos anos 1920, foi feita em termos da
temperatura superficial da estrela.

A ordem passa a ser:

{OBAFGKI\/I]

< > < >
estrelas quentes estrelas frias
tipos recentes tipos tardios
(early types) (late types)

Cada classe é subdividida em 10 sub-classes de 0 até 9

por exemplo: GO0, G1, G2,..., G9

Para lembrar:



Classificacao espectral

Intensidade das linhas em funcao da temperatura (ou tipo espectral)

Temperatura (K)

25,000 10,000 8000 6000 5000 4000 3000
I I | T 1 | |
H
t Call
= He Il Hel T
: @ e '
HEA ‘
Elsi vy "m ‘
= "‘
|

05 BO AD Fo GO KO MO M7

Classe Espeotral

Nomenclatura: H |, He |, Ca |, etc. > atomo com todos os elétrons.
HIl, He ll, O ll, Ca ll, etc. - atomo que perdeu 1 elétron.
He lll, O lll, Ca lll, etc. = atomo que perdeu 2 elétrons.



Classificacao espectral de Harvard

Tipo Cor T(K) Linhas proeminentes de absorgao Exemplos

He neutro (moderadas), elementos

B Azulada 20000 . Rigel (B3)
pesados 1 vez ionizados
He neutro (muito fracas), ionizados, H Vega (AO)
A Branca | 10000 | o rtes) Sirius (A1)

elementos pesados 1 vez ionizados, metais

neutros (Fel, Cal), H (moderadas) Canopus (F0)
elementos pesados 1 vez ionizados, metais Sol (G2)

neutros, H (relativamente fracas) Alfa Cen (G2)
K Laranja 4000 elementos pesados 1 vez ionizados, metais | Aldebaran (K5)

neutros, H ifracasi Arcturos iKZi

F Amarelada 7000

G Amarela 6000
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Estrelas tipo O

Exemplos: Mintaka, Alnitaka
Intensidade Relativa das Linhas

io

o,
Espectral
M

» Estrelas azul-esbranquicadas

* Muito quentes
* Poucas linhas espectrais
* Fortes linhas de He ll, as vezes, de emissao




Estrelas tipo B

* Linhas de abrsorcao de He | ficam mais fortes em B2
* Linhas de absorcao de H | (Balmer) ficam mais fortes

[72]
1]
L
n
©
L]
©
©
S
]
i

D
2
o
o
o

XL
1]




Estrelas tipo A

Exemplos: Sirius, Vega

Intensidade Relativa das Linhas

Intensidade das has

o
Espectral
o) B A F G K M

» Estrelas esbranquicadas

* Linhas de absorcao de Balmer (H I) mais fortes em A0
* Linhas de absorcao de Balmer (H I) enfraquecendo

* Linhas de absorcao de Ca Il se intensificam



Estrelas tipo F

Exemplos: Canopus, Procion

* Estrelas amarelo-esbranquicadas

* Linhas de Ca ll se intensificam

* Linhas de Balmer (H I) enfraquecem

 Aparecem linhas de absorcao de metais neutros: Fe |, Cr |

Intensidade Relativa das Linhas

Intensidade das Linhas

/;



Estrelas tipo G

Exemplos: Sol, Alfa Centauri

Intensidade Relativa das Linhas

Intensidade das Linhas

o o
®

: i

Tipo
Espectral
(o) B A F G K M

« Estrelas amarelas

- Estrelas com espectro tipo solar

* Linhas de Ca Il se intensificam

* Linhas de Fe | e outros metais se intensificam



Estrelas tipo K

Exemplos: Aldebaran, Arcturus

» Estrelas alaranjadas

 Temperaturas baixas

 Linhas de Ca ll, H e K muito intensas em KO

 Mesmas linhas enfraguecem além de KO

* O espectro € dominado por linhas de absorcao de metais

Intensidade Relativa das Linhas

Intensidade das Linhas

/



Metais
neutros

Tipo
Espectral




Recordando: como se mede a
temperatura de uma estrela

Lei de Wien: A= 2,9 x 10%/T [nm]

Indice de cor: B - V = my - my=-2,5 log (Fy/ Fy)

Vemos, assim, que os astronomos dispoem de varias formas de se medir a
temperatura da fotosfera de uma estrela. Todas, claro, estao relacionadas com o
espectro emitido pela fotosfera, que estd, por sua vez, ligado as propriedades
fisicas do gas fotosférico.



Raios Estelares

A fotometria permite determinar a luminosidade de uma estrela (desde
que sua distancia seja conhecida).

Pode-se estimar a temperatura de uma estrela através do seu espectro ou
da sua cor.

Lembrando da relacdo: F =L/ Area

Usando a area da superficie da estrela (A = 41t R?) e lembrando que
F =0 T.* obtemos a seguinte relacdo entre a luminosidade, a
temperatura efetiva e o raio de uma estrela (R)

L=4nR>c T *




Raios Estelares

L=4xR’>oc T, *

A relacao acima mostra que 7, R, e L nao sao
independentes! Se conhecemos 2 deles, podemos calcular o
terceiro.

Nota: raios estelares podem também ser determinados diretamente. Por
exemplo, através de ocultacOes lunares, estudo de sistemas binarios
eclipsantes € usando-se uma técnica chamada interferometria



Massas Estelares

A massa de uma estrela € uma quantidade dificil de se determinar. Essa
determinacgao so € possivel usando-se a 32 lei de Kepler, e portanto s
pode ser feita em sistemas binarios ou multiplos

Binarias Visuais:

Sdo sistemas estelares proximos
o suficientes para serem resolvidos
com um telescopio.

Estuda-se a 6rbita do sistema,
determina-se a € P e calcula-se a
massa usando-se a 32 Lei de Kepler

(Na verdade € um pouco mais
complicado do que 1ss0...)




Propriedades Fundamentais
de uma Estrela: determinacao

Luminosidade
- brilho aparente, compensado pela distancia

Massa
- sistemas binarios

Raio
- observagdo direta ou atraves de L e T ;

Temperatura:
- cores ou tipo espectral

Composicdo quimica
- Analise espectral



Censo Estelar
(um exemplo)



Luminosidade das Estrelas da Vizinhanca Solar

100

Nearest Siars

g0

B0

40

Numbear of Stars

20

] o) 10 15
Absolute Ma&nitude

L

As estrelas mais comuns sao menos luminosas que o Sol




Fazendo Conexoes...



Relacao Massa-Luminosidade

Uma das primeiras relagoes
observadas fo1 a chamada relagao
massa-luminosidade.

Estrelas mais massivas tendem
a ser mais luminosas (e vice-
versa)

Mass-Luminosity
Relation




O Diagrama HR

Em 1905, Ejnar Hertzsprung descobre a existéncia das
estrelas gigantes através das correlagcOes entre a
luminosidade e a temperatura de estrelas.

Em 1913 Norris Russel da seqiiéncia a este trabalho com uma
base de dados mais completa.

Estes resultados, visualizados em um diagrama da
luminosidade em funcao da temperatura:

! AS
vAg =
. A 'y 2
Diagrama Hertzsprung-Russell s g
ou 4“‘4> ©
)'(
Diagrama H-R <

temperatura ou



Magnitude absoluta

10

12

14

16

= el e 1R

= Altair
Frocyon A

« @ Centaun A
@

sol

Al FO (>0 KO MO
Tipo Espectral

—

—
i

10

ra
Luminosidade (Sol = 1)

O Diagrama HR

Neste diagrama, aparecem
estrelas mais proximas do Sol,
d<5pc.

A maioria das estrelas sao bem
mais frias e menos brilhantes
que o Sol.

o-Centauri: 7 e L semelhantes a
do Sol

Sirius A € bem mais quente e
luminosa.

Estrelas encontram-se ao longo
de uma uma linha: Seqiiéncia
Principal (estrelas anas, em
fase de queima do H no nucleo)



Um diagrama HR mais completo

10 T | | I ] T
| Supergigantes .
m 9L - e L :
5 “Hyr
=) Lt .
5 R L
f: 0 F I.- . 3 "-::_-".'_5ﬁ.:l:lr|:i-'r"'"’ |I.ﬁ =
a T I o i
g “’“r*—ur- o _Glgantes
= i s’ﬁ‘v— .
C T L *Z’:.mh-:::.' : =
o SEquencla SREGER.
% Prlnclpal T o '_'.'::1.":';,:,'-:\.5'_.'};‘-";;.1_:'_:::-..'
Aol . o T
Anas - C ‘F}i"
Brancas T, ,.21;'-
| | | | L | -
i B A F (5 <. b Tipo Espectral
2a000 1acoo A000 S000 Temperatura
-0k 0.0 H1 h +2 [ indice de Cor

Lembrando de L = 41t R? o 7./ vemos que as estrelas que t€m o mesmo
tipo espectral (mesma 7') mas possuem L maiores devem necessariamente
ter um raio maior! = gigantes e supergigantes

O contrario vale para as andas brancas



Diagrama HR: raios

Vamos considerar novamente
a le1 de Stefan-Boltzman

L = 4moR*T%

Tirando-se o logaritmo

log(L) = 4log(Tef) -

Gigantes Azuis

I § I#-"'. + H.I Mo, .
104 ||~ Rigel - ™~ it Gigantes
o H " l“"-u ] |
~ JEetelgeuse Vermelhas
| ™ I
T ~ . RN
_I B Mﬁ ""'H "\‘ ; b :‘\.
— 2 k. ~
o 10T siiug S L TA00R,
o A ., b Seqiiéncia ~,
L] el Principal ™ .
o ~ - b 0 . -
O
c 1 ~_ SOl == ~10Rg
= ~ 0
- + - ~ ~.
5| Sius B T . ~
101 . ~ ~ * 1Rg
S
“\ ™ ~ _ -
- . |
4 Anas _ Anas T g
10 | Brancas ~---" Vermelhas = 01Rg
+
' Prévirma Centauri
L
-
1 1 1
30 10 6 3-+—T (x10° K)
O B A F G K M-=—tipo espectral

ou seja, linhas de mesmo raio sdo retas no diagrama HR



Diagrama HR das estrelas mais brilhantes do céu

Magnitude Absoluta

Rigel

» Deneb

[ —

4

110

10

Luminosidade (Sol = 1)

BO

Al

FO GO
Tipo Espectral

K0

MO

Estrelas Gigantes

Classificacao de
Harvard incompleta!

Exemplo
Altair
A7 (8000K)
2 Rg
Canopus
FO (7500K)
65 R



Sistema MK de classificacao espectral

Proposto por William W. Morgan e Phillip C. Keenan em 1943

Neste sistema, uma classe de luminosidade, designada por um
algarismo romano anexado ao tipo espectral de Harvard.

Também conhecido como sistema de Yerkes

Exemplo
Altair: A7V

Canopus: FOIb



Sistema MK de classificacao espectral

Ia
Ib
11
M1
IV
v
VI

Classe Tipo de Estrela

[a-0 Supergigantes extremamente luminosas (hipergigantes)

Sugergigantes luminosas
Supergigantes menos luminosas
Gigantes brilhantes
Gigantes normais
Subgigantes
Estrelas da Sequéncia Principal (estrelas anas)

Sub-anas

VII Anas brancas




LR A Ve WAL S e WSS AT - e WS S

-10

supergigantes
brilhantes (1a)
Diagrama H-R supergigantes (Ib)
-5
gigantes
brilhantes (1I)
Classes de . |
luminosidade de = ° Bgaes U
5
Yerkes <
is = sub-gigantes (IV)
I=
&
g
+10
Estrelas da
Seqliéncia principal Sol: G2V
do tamanho ou +15

menor que o Sol sdo
chamadas anas.

05 BO A0 FO GO KO MO MS
tipo espectral



Classes de Luminosidade

Classes la e Ib: 4 la
. . 4L :
supergigantes brilhantes e 10 Ib
supergigantes. > I
-
— ?
Classes Il e llI: gigantes o 10T -
brilhantes e gigantes. B
u
o i
Classes IV e V: sub- 5 soi* v
gigantes e as estrelas da 3 Seqiiéncia
sequéncia principal e anas. 10} Principal
Esse esquema introduzido )
por Morgan e Keenan (1937, 10T v
Observatorio de Yerkes) -
classificacao M-K. 30 10 5 3T (x10° K)

O B A F G K M-—tipo espectral
I e




Betelgeuse: supergigante vermelha

[ I |
Size of Star

s
Size of Earth’s Orbit

L
Size of Jupiter’s Orbit

Atmosphere of Betelgeuse
PRC96-04 - ST Scl OPO - January 15, 1995 - A. Dupree (CfA), NASA

HST - FOC

M2lab
T.,.=3100 K
L =60000 L

(variavel)
R=630 Ry;=3 UA
A estrela € 2 vezes

maior que o raio da
Orbita de Marte!



Um enorme intervalo de raios estelares!




Relacao Massa-Luminosidade

Mass-Luminosity
Relation




Massa ¢ a Sequiéncia Principal

Da relacao M-L, podemos
associar cada ponto da SP

1 0000
a um valor de massa.

1 OO0

. 1000
Portanto a SP € uma
ce A . LUNINOSITY [
seqiiéncia de massas!
fLsun}j
10

A SP, no diagrama HR, L

ilustra graficamente a relagao 110
entre trés propriedades

fundamentais de uma estrela
(L, T, M)
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Evolucao Estelar: Visao Geral

Sequéncia principal
Primeiro estagio na vida de uma estrela

Fonte de Energia - fusao dos dtomos de hidrogénio em atomos
de He no interior estelar

Fase das Gigantes Vermelhas

Quando o hidrogénio se extingue, a estrela deixa a SP e entra na
fase de gigante vermelha. A estrela se expande, torna-se mais fria
e luminosa. Fonte de energia - queima do He no ntcleo e do H
em uma camada ao redor do nucleo

No fim da fase de gigante vermelha - exaustdo completa do
combustivel nuclear = ana branca



Exemplo: a vida do Sol

The life @f @ne SU A, B, C - Seqiiéncia Principal

."!

D, E 2 Gigante vermelha

F — ana branca

Diferentes lugares do
diagrama HR correspondem a
diferentes fases evolutivas

Diagrama HR € um instrumento
P fundamental de visualizacdo de
I modelos de evolugao estelar.




Tempos de Vida na Sequiéncia Principal

Quanto tempo uma estrela fica na seqiiéncia principal?

Combustivel M
TSp X X —

Gasto L

Da relacao massa-luminosidade, obtemos



Tempos de Vida na Sequiéncia Principal
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Diagrama HR de aglomerados de estrelas

Uma dificuldade comum para se montar um diagrama HR € a
determinac¢ao da distancia as estrelas. Essa dificuldade pode ser
evitada se estudarmos estrelas que pertencem a aglomerados

Aglomerados = grupos de estrelas ligadas gravitacionalmente.
Neste caso, a distancia que separa cada estrela € muito menor que
a distincia a Terra = pode-se considerar que todas as estrelas

estejam a mesma distancia!

Ponto fundamental = as estrelas do aglomerado tém a mesma idade!



Hyades: um aglomerado jovem

- .
v e & Hyades
N, .
+6 = {{5';:'1’_‘_
¥ w't
: e el
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+10 | i
+12 |
L L | ! 1 1 [

Idade: 100 milhdes de anos
Praticamente todas as estrelas na seqiiéncia principal



M3: um aglomerado velho

V
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Vre.
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Idade: ~12 bilhoes de anos

Grande concentracao no ramo das
gigantes (estrelas evoluidas)

Ponto de turnoff - fornece a idade
do aglomerado

Seqliéncia
Principal

[ e

0 0,4 0,8

1,2 1,6
B-V

Diagramas HR de aglomerado possibilitam um teste
critico de modelos de evolugdo estelar por fornecerem a
idade das estrelas do aglomerado



