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Revisao



Propriedades Fundamentais
de uma Estrela: determinacao

Temperatura:
- cores ou tipo espectral

Composicdo quimica
- Analise espectral

Massa
- sistemas binarios

Luminosidade
- brilho aparente, compensado pela distancia

Raio
- observagdo direta ou atraves de L e T ;



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)
Tipo Espectral

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



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)




[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



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




Classificacao espectral

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

Temperatura (K)
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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.



Propriedades Fundamentais
de uma Estrela: determinacao

Temperatura:
- cores ou tipo espectral

Composicdo quimica
- Analise espectral

Massa
- sistemas binarios

Luminosidade
- brilho aparente, compensado pela distancia

Raio
- observagdo direta ou atraves de L e T ;



Recordando: como se determina a
composicao quimica de uma estrela
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O estudo das linhas de absor¢cao em um espectro estelar permite determinar
quais elementos estao presentes na fotosfera, e em que proporcao (abundancia)



Propriedades Fundamentais
de uma Estrela: determinacao

Temperatura:
- cores ou tipo espectral

Composicdo quimica
- Analise espectral

Massa
- sistemas binarios

Luminosidade
- brilho aparente, compensado pela distancia
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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

a’=Mg,+M ) P?

Planeta
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




Propriedades Fundamentais
de uma Estrela: determinacao

Temperatura:
- cores ou tipo espectral

Composicdo quimica
- Analise espectral

Massa
- sistemas binarios

Luminosidade
- brilho aparente, compensado pela distancia

Raio
- observagdo direta ou atraves de L e T ;



Recordando: como se determina a
luminosidade de uma estrela

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

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.



Propriedades Fundamentais
de uma Estrela: determinacao

Temperatura:
- cores ou tipo espectral

Composicdo quimica
- Analise espectral

Massa
- sistemas binarios

Luminosidade
- brilho aparente, compensado pela distancia

Raio
- observagdo direta ou atraves de L e T ;




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.



O Diagrama HR:
uma das principais ferramentas da
astrofisica estelar



Um Exemplo de Diagrama HR
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Fim da Revisao



Medida de Distancias em
Astronomia



Sistema Métrico

Diametro da Terra = 12.765,2 km

Circunferéncia =t D =40.074,1 km

1/4 da circunferéncia = 10.018.,5 km ~ 10.000 km
Coincidéncia?

Nao, pois o metro foi originalmente definido como sendo 1/107da
distancia entre o equador e um polo terrestre.

Como era de pouco uso pratico, definiu-se, em 1889, que o metro era
dado pelo comprimento de uma barra de platina e iridio mantida no
Departamento Internacional de Pesos e Medidas



Sistema Métrico

Em 1960, o metro foi redefinido novamente como sendo 1.650.763,73
vezes o comprimento de onda de uma transi¢do atdmica do Kr 86

Vantagem desta definicao: pode, em principio, ser reproduzida por
qualquer pessoa

Finalmente, em 1983, o metro fo1 redefinido como sendo a distancia que
a luz percorre em 1 /299.792.458,6 segundos no vacuo.

Ou seja:

299.792.458,6 m = 1 segundo-luz no vacuo



Distancias no Sistema Solar

Terceira lei de Kepler:

a’[ua] = P?[anos]

Essa le1 estabelece as distancias relativas entre os corpos do Sistema
Solar.

Para se conhecer as distancias absolutas deve-se medir diretamente a
distancia a pelo menos um dos corpos do SS.

Ex: em 1761 e 1769, uma campanha internacional de astronomos foi
organizada para medir a distancia até Vénus durante sua passagem em
frente ao disco solar (transito)



Distancias no Sistema Solar

Modernamente, as distancias entre os corpos do SS podem sdao medidas
em precisao de 1 parte em um bilhao (!!!) usando radares

B
't

|
o

Radar = RAdio Detection And Ranging

Ondas de radio com comprimendos de
onda de centimetros a metros refletem
em superficies solidas.

Medindo-se o tempo transcorrido

entre a emissdo da onda por uma antena € a
deteccao do sinal refletido, conhece-se

a distancia ao objeto.

Radares ndao podem ser usados para se medir a distancia ao Sol
diretamente. Porqué?



Distancias no Sistema Solar

Anos de estudos cuidadosos com radares permitiram aos astrOnomos
determinar a distancia média entre a Terra e o Sol (unidade
astronOmica)

lua =149.597.828.000 m
~ 500 segundos-luz

~ 8 minutos-luz



Distancia as Estrelas

Métodos usados para o sistema solar para determinar d
(radares ou le1 de Kepler - movimentos orbitais) nao podem
ser aplicados as estrelas.

Estrelas: distancias envolvidas grandes demais = outras
formas de determinar o quanto elas estdo distantes.

Quais sao esses métodos?



|1 - Paralaxe Trigonomeétrica

Dicionario Houaiss: Paralaxe: deslocamento aparente de um objeto
quando se muda o ponto de observagao

Exemplo quotidiano de paralaxe: nossa percepcao de profundidade.

Nosso cérebro determina a distancia aos objetos proximos (algumas
dezenas de metros) comparando as imagens obtidas por cada olho.

Experiéncia em sala...

A paralaxe € a base do principio da triangulacao.



O principio da Montanha distante
triangulacao:

medindo-se a

distancia ate um

objeto, usando-se

como referéncia Pl P2

outros muito
distantes.

Ex: medindo a
distancia a uma

arvore, usando-se S
como referéncia 9
uma montanha d
distante

b = linha de base




|1 - Paralaxe Trigonomeétrica

Por que nosso olho consegue “medir” a distancia apenas dos objetos
mais proximos (dezenas de metros)?

Porque a nossa linha de base (distancia entre as pupilas) é pequena.
A medida que a distancia aumenta, o deslocamento angular do objeto em

relagdo ao fundo fica menor, e eventualmente torna-se imperceptivel.

Como as distancias entre a Terra e os planetas € enorme, precisamos de
uma enorme linha de base.

Felizmente, temos duas a nossa disposi¢ao:
- diametro da Terra

- Orbita da Terra



As primeiras medidas precisas de
distancias no sistema solar foram
feitas usando-se o diametro da Terra
como linha de base:

1) Observa-se o asterdide de duas
posi¢coes diferentes a0 mesmo tempo

2) Mede-se o angulo p a partir da
mudancga da posi¢ao do planeta com
respeito as estrelas distantes

3) Calcula-se d:

tanp=Ry . /d

Terra

Visto de A

Visto de B




Distancia a uma Estrela Proxima

LLinha de base =2 UA! estrelas distar;!;tes
K K
K
K
Terra (6 meses depois) K
g primeira observacao
-------- ok
estrela K
préoxima k
Bk

Terra

observacao 6 meses depois

Sabendo-se B (= 1 UA) e medindo-se p, mede-se a distancia d.

Quanto mais distante, menor o angulo p e mais dificil € a medida




Distancia e Paralaxe

Formula da paralaxe:

T B !
allp = —
P=

Se B << d, 0 angulo p € muito pequeno € nesse caso:

B=1UA

tan p = plrad]

A distancia ao objeto €, portanto:




Distancia e Paralaxe
~ plrad]

d

Como expressar 0 angulo p em segundos de arco?
1807 = 180 x 60 x 60 = 648000”

B=1UA

Dessa forma, a formula para a distancia fica:

~ 206265UA

‘ p[”]




Distancia e Paralaxe

 206265UA
p[??]

Definindo uma nova unidade de medida:

d

B=1UA

Uma estrela a um pc de distdncia tem uma paralaxe de 1 segundo de arco.
parsec = parallax second



Exemplos

1) A primeira paralaxe foi medida por Bessel em 1838
para a estrela 61 Cygni

Ele determinou p = 0,314 o que corresponde a uma
distancia de

d=1/0,314" =32 pc

Para se ter uma idéia da dificuldade envolvida: Friedrich Wilhelm Bessel

0,314” corresponde ao tamanho angular de uma moeda
de 1 centavo (1 cm) a 6,6 km de distancia

2) Estrela mais proxima de nés: Proxima Centauri,
d = 1,32 pc, que corresponde a uma paralaxe de

p=0,75"



Missao Espacial Hipparcos

Satélite da agéncia espacial européia
que mediu com precisao a paralaxe
de mais de cem mil estrelas com
precisao de um milésimo de segundo

de arco (moeda de 1 centavo vista a
2000 km!)

O limite de distancia do Hipparcos
fo1 de aproximadamente 400 pc

Considerando que a Galdxia tem um
diametro de ~ 30.000 pc, vemos que
apenas nossa vizinhanga mais
imediata fo1 mapeada.

Como fazemos para medir
distancias maiores?




2 - Paralaxe Espectroscopia

Principio:

1) Constroi-se um diagrama HR de calibra¢do, usando-se estrelas
proximas cuja distancia € conhecida pela paralaxe trigonométrica

2) Andlisa-se o espectro de uma estrela, e determina-se o seu tipo
espectral e classe de luminosidade

3) Usa-se o diagrama HR para se determinar a luminosidade da estrela
4) Mede-se o fluxo aparente ou magnitude usando-se um fotdometro.

5) Calcula-se a distancia a partir da relacgao:

F=L/(4n d?)



2 - Paralaxe Espectroscopia

Esse método foi sugerido em 1914 por W.S. Adams & A. Kohlschiitter e
fo1 muito usado para determinar distancias dentro de nossa Galaxia.
Entretanto, esse método tem dois problemas fundamentais

1) Incerteza na determinacao de L
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2 - Paralaxe Espectroscopia

2) Absorcao interestelar afeta o fluxo F medido no telescopio




Escalas de distancia
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3 - Velas-Padrao

Algumas estrelas possuem uma relagdo entre sua luminosidade e
alguma outra propriedade fisica. Tal relacdo permite que tais
estrelas sejam usadas como velas-padrao para determinacgao de
distancias.

Exemplo mais importante: Cefeidas

As Cefeidas sao estrelas pulsantes extremamente luminosas.
Por serem tao brilhantes, elas podem ser observadas mesmo em
outras galaxias (!).

=> periodo de pulsacao diretamente associado a sua
luminosidade.



Grafico do periodo de pulsacao (P) vs luminosidade (L)
para as Cefeidas
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A descoberta desta relacdo teve um impacto enorme na cosmologia,
pois permitiu determinar, pela primeira vez, a distancia a outras
galaxias -> estrutura do Universo.



brilho aparente

brilho aparente
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Variaveis Cefeidas

Uma vez medida a luminosidade aparente de uma
Cefeida, podemos determinar sua luminosidade
Intrinseca, que nos permitird, por sua vez,

determinar sua distancia
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Sumario dos 3 métodos para medir a distancia
de objetos a diferentes distancias
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