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CLASSIFICACAO ESPECTRAL

Neste capitulo vocé verd como as estrelas sdo classificadas em funcdo de
propriedades como temperatura, raio, densidade, gravidade e caracteristicas espectrais.
Essa classificacdo utiliza o diagrama H-R, um gréfico onde se comparam o0s parametros
relacionados com fluxo emitido e temperatura, para as diferentes categorias de estrelas.

Vocé aprendera como construir um diagrama H-R e como ele pode ser usado na
identificacdo dos grupos estelares.

Temperatura e Cor

Quando falamos da radiacdo das estrelas, que é emitida segundo a Lei de Planck
para a radiacdo de corpo-negro, fizemos algumas aproximacdes que nos levaram a lei de
Wien, a qual define o deslocamento do comprimento de onda correspondente ao maximo
de radiacdo (Amax), €m funcdo da temperatura efetiva da estrela (Tef), também chamada
2,898x10" 0,29

D () ma(CM)

temperatura de cor, que pode ser expressa por T, (K)= Essa

distribuicdo nos mostra que estrelas mais quentes tém menor Amax. € portanto sdo mais
azuis, enquanto que estrelas mais frias tém maior Amax. € portanto sdo mais vermelhas.

Quando olhamos para a constelacdo de Orion com
um binodculo, podemos identificar a cor da estrela fria
Betelgeuse (o Orionis), que é vermelha, e da estrela
guente Rigel (B Orionis), que € azul. Entretanto, temos
que realizar observacbes mais detalhadas para
determinarmos suas temperaturas - 3000 K para
Betelgeuse e 15000 K para Rigel. Discutiremos a seguir
a classificacdo que é feita a partir do estudo detalhado
do espectro das estrelas.

Figura 1. As diferentes cores das estrelas da constelacdo de Orion sdo
facilmente identificadas. A estrela azulada (B) na parte superior a direita é
Rigel e a estrela vermelha (o)) mais abaixo, a esquerda, é Betelgeuse .
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Tipos Espectrais

Vimos que para obter o espectro de uma estrela, a sua radiagcdo que chega no
telescopio em forma de luz deve ser dispersada em comprimento de onda através de um
espectrografo (da mesma forma que a luz branca é decomposta em varias cores ao
passar por um prisma), e essa luz dispersada € entéo registrada, fotograficamente ou de
forma eletrénica.

Pela comparacao entre a posicédo das linhas espectrais da estrela observada e as
linhas de um espectro de laboratério (lampada de calibracdo), podemos identificar seus
comprimentos de onda e quais transi¢cdes entre niveis orbitais dos elementos quimicos
correspondentes.

Lembrando que sdo as transi¢des entre sub-niveis atbmicos que causam a absorcéo
ou emissao de fotons com diferentes energias (portanto diferentes comprimentos de
onda), estrelas sob condicbes fisicas diferentes, devem necessariamente apresentar
linhas espectrais com diferentes caracteristicas. Na Figura 2 sdo mostrados espectros
(esquematicos) de sete estrelas, observadas na regido espectral de 400 a 700 nm. Todos
0s espectros apresentam linhas de absorcdo (aparecem escuras) sobrepostas a um
continuo, mas o padréao de linhas difere de um espectro para o outro. Para determinados
comprimentos de onda, em algumas estrelas as linhas aparecem mais fortes que em
outras.

Nesta amostra em patrticular, todas as estrelas sdao semelhantes ao Sol, em termos
de composicdo quimica. As diferengas espectrais encontradas se devem unicamente as
diferencas em temperatura. A primeira estrela no topo do diagrama tem 30000K, a
segunda tem 20000K, continuando a diminuir até chegar na ultima abaixo, com
temperatura de 3000K.
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Figura 2. Espectros observados em sete estrelas de diferentes temperaturas. No alto apresentam-se os espectros das mais
quentes, que tém por exemplo linhas de hélio. J& nos espectros de estrelas mais frias (abaixo), essas mesmas linhas ndo
aparecem. Por outro lado, as estrelas frias apresentam linhas moleculares que ndo sdo encontradas nas estrelas mais
quentes.

Estrelas com temperatura superior a 25000K normalmente tém forte linha de
absorcao do He Il (hélio uma vez ionizado) e de elementos mais pesados, com multiplas
ionizacdes, como oxigénio, nitrogénio e silicio'. Essas fortes linhas ndo aparecem no
espectro das estrelas mais frias, as quais ndo atingem as temperaturas necessarias para
excitar e ionizar tais elementos. Por outro lado, as linhas de absor¢do do hidrogénio sao
relativamente mais fracas nas estrelas quentes. Essa auséncia de linhas fortes ndo é
devida a falta de hidrogénio (elemento muito abundante em todas as estrelas), mas se
deve ao fato de que a altas temperaturas, o hidrogénio encontra-se ionizado, restando
poucos atomos intactos para produzirem essas linhas.

! As linhas de oxigénio, nitrogénio e silicio ionizados n&o estdo esquematizadas nos espectros na Figura 2.



Capitulo 10. Estrelas: Classificacdo Espectral 116

Para estrelas com temperaturas em torno de 10000K, as mais fortes linhas de
absorcdo sao do hidrogénio, onde os elétrons facilmente se movem entre o segundo e
terceiro orbitais, produzindo a linha vermelha em 656,3 nm (Ha), por exemplo. Linhas de
elementos como calcio e titanio, que tém elétrons menos ligados sdo mais comuns no
espectro de estrelas a 10000K, do que as linhas de He, O e N, em que os elétrons sao
fortemente ligados.

Finalmente, nas estrelas mais frias, ndo encontramos novamente as linhas do
hidrogénio, mas nesse caso 0 motivo nhdo é a ionizacdo dos atomos, como ocorre nas
estrelas muito quentes. Nas estrelas frias a transicdo entre os niveis orbitais ndo ocorre
porque os elétrons ficam preferencialmente no estado fundamental. Verificam-se entdo as
linhas de elementos mais pesados fracamente excitados, ndo se encontrando linhas de
elementos ionizados. Como a energia dos fotons saindo das estrelas frias ndo é suficiente
para destruir moléculas, ocorrem muitas linhas moleculares de absor¢cdo, como as de
oxido de titanio por exemplo.

Historico

Quando ainda nao se compreendia como as linhas espectrais eram produzidas, as
primeiras classificacbes das estrelas foram baseadas nas intensidades das linhas do
hidrogénio. Uma sequéncia de A,B,C até P foi adotada representar as classes espectrais,
onde estrelas tipo A foram definidas como sendo aquelas com as mais fortes linhas de
hidrogénio, cujas intensidades diminuiam até chegar no tipo P.

Com o melhor entendimento dos sub-niveis da estrutura atdmica, que foi possivel por
volta de 1920, um novo esquema foi adotado, estabelecendo uma ordem mais adequada
em funcdo da temperatura da estrela. Assim, algumas letras foram suprimidas e a
distribuicao alterada, resultando em O,B,A,F,G,K,M.

As estrelas de tipo mais proximo de O sdo chamadas estrelas de primeiros tipos
(do inglés early type), enquanto que os ultimos tipos proximos de M sdo chamados tipos
tardios (late type). Cada tipo € subdividido em 10 grupos, de O (primeiros) a 9 (tardios),
como por exemplo: 03...09,B0,B1...F8, F9, GO, G1, G2...G9. Exceto para estrelas O, cujo
primeiro tipo € O5.

Como a primeira sequéncia a ser adotada internacionalmente foi desenvolvida no
Observatorio de Harvard em 1910, por Annie J. Cannon e seus colaboradores, essa
sequéncia recebe o nome de Classificacdo de Harvard. A tabela a seguir resume as
principais caracteristicas desses tipos.
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Tipo Cor Tsup (K) Linhas proeminentes de absorc¢ao Exemplos

Esp.

0] Azul 30.000 |He ionizado (fortes), elementos pesados | Alnitak (O9)
ionizados (Olll, NIII, SilV), fracas linhas | Mintaka (O9)
de H

B Azulada 20.000 |He neutro (moderadas), elementos|Rigel (B8)
pesados 1 vez ionizados

A Branca 10.000 |He neutro (muito fracas), ionizados, H|Vega (AO)
(fortes) Sirius (Al)

F Amarelada |7.000 elementos pesados 1 vez ionizados,|Canopus (FO)
metais neutros (Fel, Cal), H (moderadas)

G Amarela 6.000 elementos pesados 1 vez ionizados, |Sol (G2)
metais neutros, H (relativamente fracas) |Alfa Cen (G2)

K Laranja 4.000 elementos pesados 1 vez ionizados, [Arcturus (K2)
metais neutros, H (fracas) Aldebaran (K5)

M Vermelha |3.000 Atomos neutros (fortes), moleculares |Betelgeuse
(moderadas), H (muito fracas) (M2)

A classificacdo das estrelas € baseada na correlacdo entre 0s parametros
temperatura superficial (T = Ter), raio estelar (R,) e luminosidade (L,). Lembrando que

L,=F.(4zR?) e F, =0T}, temos

L, =470 R Ty | (1)

onde ¢ = 5,67 x 10 erg cm? K* s, espera-se que para um mesmo raio estrelas frias
sejam muito menos luminosas que estrelas quentes, assim como para uma mesma
temperatura, estrelas anés (menores raios) serdo muito menos luminosas que as gigantes.

Um gréafico que compara luminosidades e temperaturas das estrelas mais proximas é
mostrado na Figura 3. Esse tipo de apresentacdo recebe o nome de Diagrama
Hertzprung-Russel, usualmente conhecido como Diagrama H-R, uma forma muito util de
comparar os diversos tipos de estrelas.

O Diagrama H-R

No comeco do Sec. XX, dois astrbnomos estudaram, de forma independente, a
correlacdo entre parametros estelares de amostras diferentes de objetos, mas chegaram a
conclusdes semelhantes. Hertzsprung descobriu que a largura das linhas espectrais eram
correlacionadas com o brilho intrinseco (luminosidade) das estrelas. Considerando uma
amostra de estrelas de temperaturas superficiais semelhantes (mesmo tipo espectral), ele
verificou que aquelas de linhas estreitas eram mais luminosas que as estrelas com linhas
largas. Levando em conta a expresséo (1) e que T, € a mesma para todas estrelas da
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amostra, deduz-se que as diferencas nas linhas espectrais sdo causadas pelas diferencas
nos raios estelares.

Utilizando dados diferentes, para os aglomerados das Pleiades e das Hiades, Russel
chegou a uma interpretacdo semelhante, encontrando que a magnitude absoluta
(diretamente ligada a luminosidade) € bem correlacionada com o tipo espectral. Gréficos
desse tipo, onde se comparam grupos de estrelas recebem o nome de Diagrama
Hertzsprung-Russel, adotando-se a convengado colocar a luminosidade (ou magnitude
absoluta) no eixo vertical e a temperatura (ou tipos espectrais) no eixo horizontal. Neste
caso, a escala de temperatura € invertida, onde temperaturas maiores ficam a esquerda
do gréafico e as menores ficam a direita.

Classes de Luminosidade

Considere o Diagrama H-R mostrado na Figura 3, onde aparecem as estrelas mais
proximas do Sol, pois encontram-se a uma distancia menor que 5 pc. Notamos que uma
série de estrelas sdo mais frias e menos brilhantes (L, < L) que o Sol . A estrela Alfa do
Centauro tem praticamente a

E I . T ' 1 10° mesma temperatura e luminosidade
7 L O Ell | que o Sol, enquanto Sirius é bem
» Altai . .
i o ] mais quente e Iluminosa. Se
Frocyon A _
4 | | tracarmos uma faixa passando por
« ¢ Centauri A . ,

N < 141 _. | esses pontos, desde Sirius até as
< 6F P - o, | estrelas  mais frias, teremos
"5' — . . .
5 B ] 2 identificado uma parte da regiédo
2 gl '_ ] %’ chamada seqliéncia principal, a
% B . i 3 fase evolutiva em que a maioria das
= o o
= 10} . 4107 2 | estrelas permanecem por um longo
@ = = E | periodo. O Sol, por exemplo, esta
E KK l- 5 . 9

12+ Lo — | nesta fase ha cerca de 5x10° anos,
- e - gue corresponde aproximadamente
141 = a metade de seu tempo de vida na
- e Seqtiéncia Principal
161 * 10
1 ! 1 i 1 =
Al FO G0 KO MO
Tipo Espectral

Figura 3. Diagrama H-R das estrelas mais proximas do Sol (distancias de até 5 pc).
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Incluindo-se outras estrelas (as mais brilhantes) no Diagrama H-R, notamos uma
significativa mudanca na distribuicdo de pontos. Vemos por exemplo, Betelgeuse, uma
estrela muito mais fria que o Sol, mas de raio muito maior, 0 que garante a sua maior
luminosidade. Dessa forma, as estrelas podem ser separadas no diagrama H-R de acordo
com sua categoria. Enquanto que o Sol é considerado uma estrela ana, Betelgeuse é uma
super-gigante, ja as estrelas muito quentes, mas muito menores que o Sol, localizadas na
regido a esquerda, préxima da base do Diagrama H-R mostrado na Figura 4, formam a
categoria das anas brancas.

| | T T I
- F *= = Deneb
Rigel
: 4
-0 b . B Cruris . 110
Betelgeuse
o 3 » # Centaurni :
= B » Achernar RIS i o
= - * Antares A
& - Spica d e
I D
o -1 F ) =
g * Regulus . * Aldebaran -
.E £ Capella « ] 25
= Arcturus 0 &
= * Vega =
% B * Pollux . =
* Sirius O
- = Fomalhaut o —
* Altair
+3 | * Procyon |
+51 # o Centaurd 1

EO A0 FO 0 K0 hAC
Tipo Espectral

Figura 4. Diagrama H-R das estrelas mais brilhantes do céu (Zeilik & Smith).
Um Diagrama H-R onde aparece um numero muito maior de estrelas mostra

claramente as varias regiées onde sdo encontrados os diferentes grupos de estrelas,
como ilustrado na Figura 5.
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Figura 5. Diagrama H-R para uma grande amostra

de estrelas.

No eixo horizontal, além do tipo

espectral, sdo apresentados temperaturas e indices de

cor, adotados de Schmidt-Kaler e de de Jager &

Nieuwenhuilzen (1987) para a classe V.

Classes de Luminosidade

Para diferenciarmos os tamanhos de estrelas de mesmo tipo espectral, novamente
recorremos as medidas das linhas espectrais. Como sabemos que a atmosfera de uma
estrela gigante tem menor densidade que em uma estrela ana (seqiiéncia principal), a qual
por sua vez tem uma atmosfera bem menos densa que uma ané branca, podemos estudar
as linhas espectrais das estrelas para identificar em qual estagio evolutivo se encontram.

Como, por sua vez, a densidade da estrela também €& correlacionada com a
luminosidade, estabeleceu-se um esquema de identificagdo para os diferentes tipos de
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10t
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£ soi* v
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=
- N Seqiiéncia
10} Principal
10't v
O B A F G K  M-—tipo espectral

estrelas chamado classe de
ilustrado nas Figuras 6 e 7.

luminosidade,

As Classes la e Ib se referem respectivamente
as supergigantes brilhantes e as supergigantes.
Classes Il e Illl sdo das gigantes brilhantes e
gigantes. Classes IV e V as sub-gigantes e as
estrelas da sequéncia principal e anas.

Esse esquema foi introduzido em 1937 por
Morgan e Keenan, do Observatério de Yerkes,
desta forma, muitas vezes essa divisdo em classes
recebe o nome de classificagao M-K.

Figura 6. Diagrama H-R e as Classes de Luminosidade.
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Figura 7. Diagrama H-R esquematizado. As linhas tracejadas indicam as faixas de raios estelares. Valores aproximados
das temperaturas sdo indicados para os tipos O3, A0, GO e MO, adotando-se as relacoes dadas por de Jager &
Nieuwenhuilzen (1987) para a classe V.
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Aglomerados Estelares

A nossa galéxia tem dois tipos de populacdes estelares. Estrelas da Populacéo | sdo
jovens e ricas em metais, enquanto que as da Populacéo Il sdo mais velhas e pobres em
metais. O estudo dos aglomerados estelares, grupos auto-gravitantes de estrelas que
estdo associadas entre si, mostram que as principais diferencas entre essas populacdes
podem ser demonstradas ao compararmos seus diagramas H-R.

O primeiro exemplo é o aglomerado jovem das Hiades, com cerca de 100 milhdes de
anos. Como todas as estrelas no aglomerado estdo a mesma distancia do observador,

podemos nesse caso construir um Diagrama H-R com

magnitude aparente versus indice

Vo " Hyades
+6 |- o E’ =
R YR
+8 - FEE
" .::.!_:: Eu;',_h‘_;;
+1U B k .': Lot
+12 | :
0 +0.4 +0,8 +1,2
1 1 1 B-v

como é
Figura 8. Notamos claramente a
sequéncia principal e apenas
algumas estrelas na regido das
gigantes.

de cor, 3 mostrado na

No caso de um aglomerado
mais jovem, como as Pleiades
por exemplo, essas gigantes néo
apareceriam, e teriamos um
namero maior de estrelas na
regido B-V ~ 0,2.

Figura 8. Diagrama cor-magnitude para o aglomerado das Hyades.

Por outro lado,

guando construimos um diagrama cor-magnitude para um

aglomerado bem mais velho, como M3 (de 12 a 15 bilhdes de anos), temos a seqiéncia

principal indo desde B-V ~ 0,8
até o ponto chamado de turnoff
em B-V ~ 0,4, e uma grande
concentragdo no ramo das
gigantes, como aparece na
parte superior a esquerda da
Figura 9. A metalicidade de M3
€ muito baixa, dada por
Z<0,001 (pobres em metais), e
esse aglomerado é
considerado como sendo da
Populacéo II. Por outro lado, as
Hiades sdo mais ricas em
metais tém Z ~ 0,01 e portanto
pertencem a Populacdo |, da
mesma forma que as Pleiades.
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Figura 9. Diagrama cor-magnitude para o aglomerado globular M3.



