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Parametros Estelares
Luminosidade L, = energia total emitida em todas as diregcoes

_AE

| = —
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erg s?

R.

Fluxo emitido na superficie da estrela F(Ry)

L. =) | =47R*F(R)
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Fluxo e distancia
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e O fluxo de uma fonte de luminosidade L decresce
Inversamente ao quadrado da distancia.

luminosidade

fluxo = —
47 distancia




Parametros Estelares

Luminosidade L,

AE
= energia total emitida em todas as direcoes L= Tt
Fluxo emitido na superficie da estrela F(R,) F(R*): 2 L*Rz
R\’ o
Fluxo observado F (d) =( d*j F(R.)

Lel de Stefan — Boltzmann F(R*)= j B, dv = O'Te?

c=5,67x10°%ergcm?K4s -1

1
2
L =4r R2 T4 — R, = = 2 > Raio Estelar
— * ef Arol,




Raio Estelar (R.)

Maioria das estrelas: pontos de luz sem
resolucdo angular, a excecao de algumas
duzias (ex. Betelgeuse: R~300 Ry).

Para obter raio da maioria das estrelas:
mede-se L. € T« e empregam-se as

relacoes:
L, =F. (47 R?)

Onde F. é o fluxo emitido na superficie (lei de Stefan-
Boltzmann):

F =ocT/

*



Raios Estelares (R.)

Omicron Ceti
80R &

o SirusB
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Escalas de Magnitudes

(a) Magnitude Aparente
(b) Magnitude Absoluta
(c) Modulo de Distancia
(d) Magnitude Bolométrica
(e) Indice de cor




Magnitude Aparente

* No séc. Il a.c., Hiparco classifica as estrelas em magnitudes (mais
tarde refinada por Ptolomeu):

— As estrelas mais brilhantes sao de 12 magnitude
— As estrelas mais fracas (visivel a olho nu) sdo de 62 magnitude.

— A escala de Hiparco segue a sensibilidade da visao humana:
logaritmica.

— E uma escala de brilho aparente.

E umaescalainvertida:
= maior brilho tem a menor magnitude.

* Aescalade magnitude usada hoje e descendente direta da
escala de Hiparco.



Magnitude Aparente

« Estrelas mais brilhantes =12 magnitude F m
magnitude aparente m; = F,. T 10 - -4
« Estrelas de menor brilho 62 magnitude,
T 100 T1 - F
magnitude aparente m; = F.
- Relacao aproximada entre as escalas: T 1 16 ~Fe

= F,= 100 F,

Magnitudes aparentes, correspondem ao brilho (fluxo) que
observamos.




Olho humano == detector logaritmico

 AmM=mgz -m;=5= F;/ F; =100

« AmM=m, -m;=1= F,/F,=100%=2512

Entao:
£,/ F, = 1000ms)

Iog—:(mz_mlj log100 = Iogi:0,4(m2—m1)
F, 5 F,

m,—m, =25 Iogg

2




Olho humano == detector logaritmico

« AmM=mgz; -m; =5= F;/F; =100

« Am=m, -m;=1= F,/F,=100%=2512
Entao: FJ/F,= 10

Por exemplo (vou deixar para voces demonstrarem que).

Se uma fonte tem

magnitude 1 = fluxo 100, entédo
magnitude 2 = fluxo 39,8  [energia/(tempoxarea?)];
magnitude 3 = fluxo 15,8;
magnitude 4 = fluxo 6,31,
magnitude 5 = fluxo 2,51,
magnitude 6 = fluxo 1.



Escala de magnitude aparente extendida: incluir
objetos mais fracos

30 ~ Hubble, Keck (30 mag)

telescopio de 1m (18 mag)

20E

10 |- binsculo (10 mag)

Estrela de Barnard (9,5 mag)
olho nu (6)
— Polaris (2,5)
Betelgeuse (0.8)

0 = alfa centauri (0)



Escala de magnitude aparente extendida: incluir
objetos mais fracos e mais brilhantes

30

20

10

— Hubble, Keck (30 mag)

telescopio de 1m (18 mag)

/

— bindéculo (10 mag)
Estrela de Barnard (9,5 mag)

olho nu (6)

—Polaris (2,5)
Betelgeuse (0.8)

— alfa Centauri (0)

0

-10

. Sirius (-1,5)

/Vénus (-4,4)

— Lua cheia (-12,5)

Sol (-26,5)

-




Expressao generica ® magnitude zero :
fluxo de calibracao

Assumindo que:
m, = 0 = F,;= F,= constante.

Para estabelecermos a magnitude m de uma estrela,
vamos supor que seu fluxo seja F:

I:
mz—m1:2,5|0g% ) M _OZZ’SIOQFO

2

m=2,5 Io.g.Fo—2,5Iog F m = C _ 2,5 IOg |:




Lembrando que o fluxo observado depende da distancia:

L
47 d?

F(d)= == m=C-25logF

m=C—25log L+2,5log(4x d?)

m=C —2,5logL+5logd

onde C'=C+(2,5log 4 ) e
m € a magnitude aparente da estrela.



Exercicio

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

Ambas sao observadas com o mesmo brilho (magnitude) aparente. Qual e
a estrela mais distante?

m=C-25logF Fo_ b
47 d*

L,=6,4Ls elLg=0,4Lg; Mmy=mg

L ™ LA — LB
mA:()_2,5|()g4ﬂ-i12 drd?  4Ard]
A 2
L[ %:(%j :%:JE
m, =C —-2,5log —= | ° °
4 dg




Magnitude Absoluta (M)

Para comparacao entre diversas estrelas supoe-se
uma mesma distancia para todas:

M =m(d=10pc)

m=C —2,5logL+5logd

M =C —25logL+5




Modulo de distancia (m-M)

« Comparacao entre magnitudes aparente (observada) e absoluta
(determinada conhecendo-se a luminosidade da estrela).

m - M :

m—-M =(C -25logL+5logd)—(C —2,5logL+5)

m—M =5logd -5 == Mm—M =5Iog1%

ATENCAO: distancia em pc.
(*) Supondo auséncia de extincao interestelar.



Resposta Relativa

Indice de Cor

* Definido em funcéo das magnitudes aparentes medidas em
diferentes bandas espectrais (filtros).

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

7
6 U
5~ .
v * U, B e V representam os brilhos ou
- maghnitudes aparentes (my, mg , m,)
3 nas bandas do ultravioleta, azul e
visivel.
2+ : o .
 Os sistemas fotométricos também se
- estendem para outras faixas
0 | espectrais como o vermelho (R,l) e 0
3000 4000 5000 infravermelho (J, H, K, L, M.))

A (A



Indice de Cor

- Indice de cor é a diferenca entre magnitudes
aparentes (brilhos) de duas bandas.

* Porexemplo:
- B-V, V-R, H-K, g'-r', etc...
« Por convencao, fazemos:
(banda mais azul — banda mais vermelho)

0-6 T T I I I T I

ﬁ

0.2 —




Indice de Cor (B-V)

B-V = mB'mV — '215 Iog (FB/ FV)

Resposta Relativa

] - R W = m on ~1

5000 6000 7000
A (A



Indice de Cor e Temperatura

O indice de cor: depende da

temperatura da estrela l
100

Considere trés estrelas a, b, ¢ :
Ta > Tb > Tc / 1

(a) Estrela quente (30.000 K): sua
intensidade (e fluxo) na

banda azul (B) > banda visivel (V),

(b) T=10.000 K: intensidades em B e V
sao iguais,

(c) Estrela fria (3.000 K): intensidade
emB<V.

Tty awrioleta

L 1 =
Intrasrertnelho B0

w I{
~10,000 K
3000 K

/.

A (om)

1014 1012

Fredqiiéncia (He)

1016

)
|

1000 100



r

100

0.01 -

104

| Infravermelho §o Mtravicleta
3[} QOO0 I
-10,000 K
3000 K
B
1014 1015 1016
Freqiiéncia (Hz)

A () 1900 100



m[}'l Infravermelho ltrawioleta
/
=10,000 K
0.01- _
3000 K
104 L
1014 1015 1016
Freniiéncia (He)

% (um 1000 100

B-V = mg-m,,=-2,5log (Fg/ F\)

Fe>F, ®B<V
[B-V] <0

Estrela quente, azulada




B'V — mB'mV — '2,5 |Og (FB/ Fv)

Fe>F,® B<V
[B-V] <0

Estrela quente, azulada

m[}'l Infravermelho ltrawioleta
/
=10,000 K
0.01- _
3000 K
10-4|- X
1014 1015 1016
Freniiéncia (He)

% (um 1000 100

Fe<F, ®B>V
[B-V] >0

Estrela fria, avermelhada




Indice de Cor e Temperatura

- Indice de cor é a diferenca entre magnitudes aparentes
de duas bandas.

Em estrelas (e corpos negros): o indice de cor fornece
medida da temperatura.

23000

+guente e
+azul

20000

15000

10000

+frio e
+vermelho

2000

-.5 0 1.5 2




Absorcao e avermelhamento

No final do séc. XVIII, William Herschel achava que haviam
buracos no ceu.
No séc. XIX reconhecia-se que em algumas regides as

estrelas eram mais “apagadas’.
No inicio do séc. XX, foi sugerido que haviam corpos que
causavam 0 obscurecimento.




Absorcao e avermelhamento

« A partir de 1930 ficou claro que havia poeira no meio interestelar.

A poeira é responsavel pela absorcdo que ¢é seletiva, depende do
comprimento de onda.

= regibes de poeira interestelar sdo transparentes aos A’s
radio ou infravermelho (A’s >> 10'm)
—> opacos aos A’s ultravioleta e raios X (A’s << 107 m).




Absorcao e avermelhamento

 NoO meio interestelar tem poeira.

consiste de aglomerados de atomos e moléculas

— semelhante a poeira de giz, de fumaca ou névoa.

Diametro tipico de uma particula
de poeira:

10" m, comparavel em tamanho
ao A da luz visivel

o107 M—=y

S6 comecamos a entender sua natureza no Séc. XX.



Poeira pode modificar a cor de uma estrela.
—> as estrelas tendem a parecer mais vermelhas do gue realmente sao.

absotpgz)n lines

/

Black-body

A 'Wl |'|“

Dust cloud . @@ ::,'_' L /

< |
Red !

Scatter"' -
B Frequency

light 3

3

T

39”{ ' \oroh <
neg'gt[i?n,{_ ‘& :
detectable -~ =--_._ |

Frequency [elescope

Intensity




A diminuicao geral da luz das estrelas pela matéria interestelar é
chamada extincéo.

Exting&o afeta o brilho aparente m=C-25logF + A,

d
logo, pode afetar a distancia m—-M =5 IOQ(E pcj + A,

(m_M _Az)
5

Reescrevendo da seguinte forma: logd = +1

« Como A, é positivo, a distancia é realmente menor.



Como A, é positivo, a distancia é realmente menor.

— Por exemplo, supondoumaestrela m=3eM=-1

(m-M-A) ,

— Tomando A, =0 = logd =

Iogd:(3+1_0)+1:1,8 ——- d=63pc
Masse A, =1
Iogd=(3+1_1)+1=1,6 —_— d =40 pc

Ignorando efeito da poeira, superestimamos as distancias




Magnitude Bolomeétrica

Observacoes sao feitas em bandas, i.e., intervalos de
comprimento de onda (ou fregliéncia, ou energia).

m, = F,

« A magnitude medida usando todo o espectro &
chamada bolométrica.

— Isto é calculado, assumindo uma forma para o espectro e
extrapolando a observacdo em uma ou mais bandas.

rnbol oC J‘ FZ d/l - |:bol = |:Total
0



RECORDANDO
O QUE VIMOS ATE AGORA:



Escalas de Magnitude: Magnitude Aparente

As estrelas mais brilhantes s&o de 12 magnitude > m; = F;

As estrelas mais fracas (visivel a olho nu) sdo de
62 magnitude - mg= Fg

Por convencao = F;= 100 F,.

E uma escala logaritmica de brilho aparente. m,—m, =2,5 log i
| F

2

E uma escala invertida:

- maior brilho tem a menor magnitude.

m=C —2,5logL+5logd

C'=C+(2,5log 4 n)




Escala de magnitude aparente extendida: inclui objetos mais
fracos (que m=6) e mais brilhantes (m=1)

So| quasar objetos mais
0 Lua Vénus Vega brilhante fracos
Y S S S S
-25 -20 -15 -10 -5 “D +51 +10 +15 +20 +25
muito brilhantes Sifus  estrela muito fracos
mais fraca
a olho nu




Magnitude Absoluta

Para comparacao entre diversas estrelas assume-se
uma mesma distancia para todas:

M =m(d=10pc)

m=C —2,5logL+5logd

M=C —25logL+5




Modulo de distancia

« Comparacao entre magnitudes aparente (observada) e absoluta
(determinada conhecendo-se a luminosidade da estrela).

m - M :

m—-M =(C -25logL+5logd)—(C —2,5logL+5)

m—M =5logd -5 == Mm—M =5Iog1%

ATENCAO: distancia em pc.
(*) Supondo auséncia de extincao interestelar.



Indice de Cor

- Indice de cor é a diferenca entre magnitudes aparentes
(brilnos) de duas bandas de um objeto.

« Por exemplo:
B-V, V-R, H-K, etc...

Resposta Relativa

7
6
5
4=
3
2
1
0

3000 4000 5000 6000 7000

« Por convencao, fazemos: " A
(banda mais azul — banda mais vermelho)

B'V — mB'mV — -215 Iog (FB / FV)




B'V — mB'mV — '2,5 |Og (FB/ Fv)

Fe>F,® B<V
[B-V] <0

Estrela quente, azulada

m[}'l Infravermelho ltrawioleta
/
=10,000 K
0.01- _
3000 K
10-4|- X
1014 1015 1016
Freniiéncia (He)

% (um 1000 100

Fe<F, ®B>V
[B-V] >0

Estrela fria, avermelhada




Classificacao Espectral das
Estrelas



Temperatura de uma estrela

Lel de Wien: T x A, = 0,29 K xcm

— mede-se 0 comprimento de onda que corresponde a emissao do
continuo maxima e obtemos a temperatura.

Lei de Stefan-Boltzmann: F=oT* W/m?
— mede-se o fluxo emitido pela estrela e obtemos a temperatura.

Indice de cor: (B-V) = mags—mag, = —2,5 log (F5/ Fy)
— mede-se o indice de cor e obtemos a temperatura.

Esta temperatura vale para um corpo negro perfeito.
— Mas apenas aproximadamente igual para uma estrela.

Lembrando: esta € a temperatura na superficie da estrela.



Cores das estrelas

* As cores reais estao relacionadas com o espectro.

« QOrion: Rigel (B) é azul (T=15000K)

« Betelgeuse (o) é vermelha (T=3000K)

Plélades

Copyright Anglo-Australian Observatory/Royal Obsetvatory, Edinburgh G 7

Trés
Iarias




Classificacao espectral

Linhas de I-Iidrogérlllio .

* Primeira classificacéo, Séc
XIX: baseada na
Intensidade das linhas do
hidrogénio (série de
Balmer). ‘

« Nomenclatura adotada:
A B, CD,..P

— Estrelas “A” teriam as
linhas mais fortes.

— Estrelas “P”’: as mais
fracas.




Classificacao Espectral

Novo esquema: desenvolvido no Observatorio de Harvard no
Inicio do Sec. XX.

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

Henry Draper (1837-1882) S neg. 48,235 *Henry Draper ohserving at Hastings-on-Hudson™
S neg.# 48,235-A



Cores das estrelas

Annie J. Cannon, responsavel pela classificacéo espectral.

A primeira sequéncia foi desenvolvida
no Observatoério de Harvard em 1910,
por Annie J. Cannon e seus

colaboradores, essa sequéncia recebe
0 home de:

Classificacdo de Harvard.

Trabalho publicado no Henry Draper Catalog (HD) e no
Henry Draper Extension (HDE) com mais de 225.000 estrelas



temperatura aumenta

Cores das estrelas

« Pelalei de Wien (T x Apa¢ = 0,29 K x cm),

guanto mais quente, mais azul (< A).

comprimento de onda (A) aumenta

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

* Nos anos 1920, a classificacao e refeita em termos da temperatura
superficial da estrela.

« Ordem passa a ser:

 OBAFGKM |

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

« Cadatipo é subdivididoem 10 sub-classes de 0 ate 9
— por exemplo: GO, G1, G2,...,G9

Para lembrar: “Oh, Be A Fine Girl, Kiss Me”


http://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/8/8b/Morgan-Keenan_spectral_classification.png

Classes espectrais e temperatura superficial

Linhas de Hdr-::-gérllﬁo -
fipo O
30x10 K

tipo B
205107 K

fipo A
10010°

tipo F
7107 K

tipo 5
Bx 107 K

tipo K
Ax 103K

tipo M
3107 K

Sol: é classificada
como uma estrela G2.

E um pouco mais fria
gue uma Gle mais
guente que uma G3.



Classificacao dos Espectros Estelares

700 400 nm

tipo O

tipo B
205107 K

tipo A
10x10% K

tipo F
73103 K

tipo G
107 K

tipo K
4103 K

tipo M
3107 K

Espectros de 7 estrelas: A = 400
a 700 nm.
Estrelas com T>25.000 K: forte

3010 K _~linha de absorcao do He Il (hélio

uma vez ionizado) e de elementos
mais pesados, com multiplas
lonizacgoes (O, N e Si)

Essas linhas fortes ndo aparecem
no espectro das estrelas mais
frias: nao atingem as
temperaturas necessarias para
excitar e ionizar esses elementos.

As linhas de HI sao mais fracas
nas estrelas + quentes, pois a
altas temperaturas, o hidrogénio
encontra-se ionizado, restando
poucos atomos H neutro para
produzirem essas linhas.



Classificacao dos Espectros Estelares
700 400 nm

tipo O
3010 K

tipo B
205107 K

/

tipo A
10x10% K

tipo F
73103 K

tipo G
107 K

tipo K
4103 K

tipo M
3107 K

Estrelas com T ~ 10.000K: as
mais fortes linhas de absorcao sao
do H excitado, onde os elétrons
facilmente se movem entre o
segundo e terceiro niveis orbitais
(ex., linha vermelha em 656,3 nm
- Ho).

Linhas de Ca e Ti, que tém
elétrons menos ligados, sdo mais
comuns nessas estrelas do que as
linhas de He, O e N, em que 0s
elétrons sdo fortemente ligados.



Classificacao dos Espectros Estelares

700 400 nm

tipo O
3010 K

tipo B
205107 K

tipo A
10x10% K

tipo F
73103 K

/

tipo G
107 K

tipo K -
103K

tipo M 7

3107 K

Nas estrelas + frias: novamente
nao encontramos as linhas do H
excitado, porque os elétrons ficam
preferencialmente no estado
fundamental.

Verificam-se linhas de elementos
mais pesados fracamente
excitados.

nao se encontram linhas de
elementos ionizados.

Como a energia dos fotons saindo
das estrelas frias ndo é suficiente
para destruir moléculas, ocorrem
muitas linhas moleculares de
absorcdo na atmosfera (ex. TiO).



Classificacao espectral

« Aclassificacédo é funcao da temperatura superficial da estrela.

« Tambeém é funcao do indice de cor.

(B-V)

ke 3.000 K} +1,69

ek 4300 K| +1,18

W 5.500 K} +0,65

Fans 6.700 K| +0,45

==

s 8.200 K| +0,15

B2 116.000 K -0,16

=5 150.000 K -0,32

=500 4500 5500 Bs500 Taoo =500




Classificacao espectral Morgan-Keenan

Tipo Cor T(K) | Linhas proeminentes de absorcao Exemplos

5 Azulada | 20000 He neutro (moc!ergdas), elementos H Rigel (B8)
pesados 1 vez ionizados
He neutro (muito fracas), ionizados, H Vega (A0)
A | Branca 110000 0qy Sirius (A1)
elementos pesados 1 vez ionizados,
F | Amarelada | 7000 |metais neutros (Fel, Cal), H Canopus (FO)
(moderadas)
elementos pesados 1 vez ionizados, Sol (G2)
G Amarela 6000 |metais neutros, H (relativamente
Alfa Cen (G2)
fracas)
: elementos pesados 1 vez ionizados, Aldebaran (K5)
K Laranja 4000 metais neutros, H (fracas) Arcturos (K2)




Classificacao espectral

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

Temperatura {(K)
25,000 10,000 3000 6000 2000 4000 3000

Intenzidade da Linha =

05 BO AD F G0 KO MO M7
Classe Espectral

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



Classificacao espectral

* Intensidade de uma linha depende do numero de &omos no nivel inicial
da transicéao.

— Este numero depende da temperatura e da diferenca de energia
entre os niveis da transicéo atomica.

— A diferenca de energia depende do elemento
(H, He, C, N, O, etc...).

Ex: para T = 10.000K
A transicao n=2 — n=3: provavel no H mas dificil no He.

Temperatura (K}

25,000 10,000 8000 6000 5000 4000 3000
I 1 | T 1 | |
linha H_ (absorgéo)
n=4
n=3 t
! :
-4
n=2 s
n=1 -

05 BO AD FO GO KO MO M7
Classe Espeotral



Procura de correlacdes entre caracteristicas
fisicas

« Correlacbes nos permitem deduzir propriedades intrinsecas dos objetos
estudados.

* O gue podemos deduzir da populacdo de pessoas abaixo?

i | | | | | | i
2 |- 1l
i © o %8, i
oOQpO@%Qn q@ Qoo&, e, T
: o e TR i
2 1.5 RO g i
~— - (] -
= : Rt
= i Goo‘&"’
QL
g k- ‘E?gc i
% - 2 habitantes de um bairro
:g% medidas de altura e idade
0.5 b 2
¥
D
0 i | | | | | | "
0 10 20 30 40 50 60

idade [em anos]



CorrelacOes entre caracteristicas fisicas em estrelas

Na classificacao das estrelas: luminosidade e temperatura superficial
tém papel semelhante ao peso e altura de uma pessoa para classificar seu
tipo fisico.

E. Hertzsprung (1905): considerando amostra de estrelas de temperaturas
superficiais semelhantes — verificou que aquelas de linhas estreitas eram
mais luminosas que as estrelas com linhas largas.

Como a luminosidade depende datemperatura e do raio da estrela:

L.=F. (4~ R*Z) onde: F* ZGT*4

=» as diferencas nas linhas espectrais devem ser
causadas pelas diferencas nos raios estelares



CorrelacOes entre caracteristicas fisicas em estrelas
P

« Em 1905, Ejnar Hertzsprung descobre

— Através das correlacdes entre a luminosidade e a temperatura
de estrelas.

— aexisténcia de estrelas anas e gigantes.

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

Estes resultados: visualizados em um diagrama da
luminosidade em funcéao da temperatura.

A=
} ]
4“.4> 8
: ‘A.( A g_
Diagrama Hertzsprung-Russell A X =
Yoy (9]

ou Lol

Diagrama H-R <

temperatura ou
tipo espectral
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Luminosidade (Sal = 1)

Neste diagrama:

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

Varias estrelas sao bem mais
frias e menos brilhantes que o
Sol.

a-Centauro: T e luminosidade =
Sol; Sirius € bem mais quente
e luminosa.

Tracam uma linha: Sequéncia
Principal - uma fase evolutiva
em gue a maioria das estrelas
se encontram.
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Diagrama H-R

» As estrelas podem ser separadas
no diagrama H-R de acordo com
sua categoria. Exemplos:

 Sol é considerado uma estrela ana
» Betelgeuse € uma super-gigante.

 Anas Brancas sao estrelas muito
guentes, mas muito menores que o
Sol.

» Adistribuicao de um grande namero
de estrelas no Diagrama H-R:

= define claramente as regides onde se
encontram as diferentes categorias de
estrelas.

magnitude ab

temperatura (em Kelvin)
10.000

40.000 6.000 3.000

—~10F

+5

+10

+15

05 BO A0 FO GO KO

tipo espectral

MO M8



Classes de Luminosidade

Para diferenciarmos os tamanhos de estrelas de mesmo tipo espectral:
medidas das linhas espectrais.

A atmosfera de estrela gigante < densidade que a de uma de SP <
densidade que uma ana branca

Linhas espectrais sdo sensiveis a densidade das fotosferas estelares:
S&o mais estreitas quanto menor é a densidade

A densidade também esta correlacionada com L:

estabeleceu-se um esquema de identificacao para os
diferentes tipos de estrelas chamado

Classe de Luminosidade =



Classes de Luminosidade

Para diferenciarmos os tamanhos de estrelas de mesmo tipo espectral:
medidas das linhas espectrais.

A atmosfera de estrela gigante < densidade que a de uma de SP <
densidade que uma ana branca

Linhas espectrais sdo sensiveis a densidade das fotosferas estelares:
S&o mais estreitas quanto menor é a densidade

L =47 R? O'Te?

e e

s Super-gigantes

A0 Ib

AoImn | Gigantes

A0 IV Sub-gigantes
A0V ] SP

ani branca 5 Ana branca

3889A 3970A 4340/ 48614



Classes de Luminosidade

Classes la e Ib:

. : 8]
supergigantes brilhantes e 10T Ib
supergigantes. > il
—l
: = .-2L
Classes Il e IlI: gigantes o 10 .
brilhantes e gigantes. 3
1))
o N
Classes IV e V: sub- - soi” IV
gigantes e as estrelas da 3 Seqiiéncia
sequéncia principal 10} Principal
e anas. )
. . 10T v
Esse esquema introduzido
por Morgan e Keenan (1937, - - .
30 10 6 3-—T(x10° K)

Observ_atonNo de Yerkes) i O B A F G K  M-—tipo espectral
classificacao M-K. B |




temperatura (em Kelvin)
40.000  10.000 6.000 3.000

D ' H R 1] ’ 1 supergigantes
| ag rama n- ” brilhantes (Ia)
supergigantes (Ib)
=5
%igantes
Classes de rilhantes (IT)
luminosidade de
*§ g gigantes (I1I)
Yerkes =
5
% 43 sub-gigantes (IV)
2
=
Estrelas da
Sequiéncia principal +10

do tamanho ou
menor que o Sol sao
chamadas anas.

Sol: G2V

+15

05 B0 A0 FO KO MO MS
tipo espectral
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Diagrama H-R e tamanho das estrelas

Lembrando:

L,=47R’c T} ~
ou ;
R, = 12 E
Tef
logL, =4logT, + Iog(47wa)

Y

Gigantes Azuis
bR~ _
104 | '.L..__hfgel ™~ r===—~ Gigantes
e ~ - ™~ HiEieteIgeuse: Vermelhas
- |~ I
- I |
. ™ 1 S
2] ™ S I ™
10T siig So L TN00R,
A b Seqliéncia ~.
. Principal ™ ._
. S ha
~— -
1 B S — Sﬂl:i-x“""-\-\. h, H""‘-’]D REI
h\» e
i N R~
|\ Sirus B > ~ e
10F . ~ ~ 1Rg
‘\_‘ S
\ —
. ~ o
S| Anas j Anas T !
10} Brancas ™---¢ Vermelhas - 1 0.1Rg
L Praxima Centauri
I—
30 10 6 3T (x10° K)
O B A F G K  M-—tipo espectral

* R.: Linhas diagonais no diagrama H-R.



PopulacOes Estelares

Aglomerados estelares:

grupos auto-gravitantes de estrelas que
estao associadas entre si.

Seu estudo permitiu que se
estabelecessem dois tipos de populacoes
estelares:

Estrelas da Populacéo | - séo jovens e ricas em metais

Estrelas da Populacédo Il - sao mais velhas e pobres em
metais.



IH 1 ¥ U x 0|

(a)

10,000 F

o1

z ;i
= E 2
S 100 b
= et
e o gk
= I Vi
8 = ?ﬂ’-‘n‘
= 0.01F
=
sl |

0001

a I I I
30,000 10,000 &000 3000

Surface temperature (K)

KB e ar e

spectral classification

Diagrama H-R e
PopulacOes Estelares

As principais diferencas entre
populacoes s&o apresentadas em
diagramas H-R de diferentes
aglomerados.

No aglomerado jovem das Pléiades
(~ 20 milnGes de anos):

Todas as estrelas estao ainda na
Sequéncia Principal

As Pléiades: ricas em metais:

(Z~0,01), pertencem a Populacao |



(a) e —

4
10,000 F

100 e v

0.01F

Luminosity (solar units)
|
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0001 |-

N 1 1 1
30,000 10,000 6000 3000
Surface temperature (K)

B e ar e 2

Spectral classification

(b))

Diagrama H-R e

PopulacOes Estelares

Diagrama para um aglomerado bem
mais velho: Omega Centauri ( > 10
bilhbes de anos):

a sequUéncia principal vai desde M
até o ponto chamado de turnoff em F,
e uma grande concentracao no ramo
das gigantes, como aparece na parte
superior.

A metalicidade € muito baixa: Z<0,001
(pobres em metais): é de Populacao
1.

As Pléiades, mais ricas em metais (Z
~ 0,01), pertencem a Populacéo |



Diagrama H-R e PopulacOes Estelares
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Determinacao de
Distancias de Estrelas



Distancia das Estrelas

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

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

Quais sao esses metodos?



1) Paralaxe Trigonometrica

estrelas distantes

£ S b S

Terra (6 meses depois)
primeira observacao

-
Pl
-
-

K
estrela
proxima K
3k

observacao 6 meses depois

« Sabendo-se D e medindo-se P, mede-se a distancia.
— quanto mais distante, menor o angulo p.




Pode-se tambem medir
distancia de planetas

medindo-se a paralaxe:

nesse caso a linha de
base é 0 diametro da
Terra

AS seen from A

AS seen from B B




1) Paralaxe Trigonometrica

estrelas distantes

£ S b S

Terra (6 meses depois)
primeira observacao

-
Pl
-
-

K
estrela
proxima K
3k

observacao 6 meses depois

« Sabendo-se D e medindo-se P, mede-se a distancia.
— quanto mais distante, menor o angulo p.




Distancia e Paralaxe

e 2 D D
WP= ~ tanp ~ p(rad) D
plrad] = rato da orbita da Terra - 17 A d
d plrad]
E para expressar o angulo p em segundos de arco (") ? b= 1 UA
1 rad= 206.265" — p(*) = 206.265 x 1TUA/d

Ou: d=1UAXx 206.265/ p(“)

Qual a distancia (d) ao Sol de 1 estrela para a qual p(“)=1"?

d = 206.265 UA = 1pc
=> A distancia de um objeto expressa em parsecs é:

dlpe) = F(l”)




Parsec

Ecliptica

Sep=1"entdo d =1 parsec =1 pc

1 pc = 3,26 anos-luz=3x 108 cm

parsec = paralaxe second (paralaxe de um segundo).



Distancia e paralaxe

estrelas distag}es

* &

Terra (6 meses depois)
- primeira observacdo

%

estrela
proxima *
ES

observacao 6 meses depois

diStéﬂCia(em parsec) = 1/ p" (&ngulo medido em segundos de arco)

Se p=1" entdao distancia = 1 parsec.

1 parsec = 3,26 anos-luz = 30.857 bilhdes de km
1 parsec = 206 mil vezes a distancia Terra—Sol

parsec = paralaxe second (paralaxe de um segundo)



Ex.: Alfa do Centauro encontra-se a uma
distancia de 4,3 anos-luz.

Determine sua distancia em parsecs e verifique sua
paralaxe em segundos de arco.

3,3a.l=1pc
4,3 a.l. =1,3pc
d(pc) = 1/p”

p" = 1/d(pc) = 1/1,3

p=0,767"



Distancia e paralaxe

estrelas distar}Ltes

* &

Terra (6 meses depois)
> - primeira observacéo

préxima

observacao 6 meses depois

« Paralaxe estelar (ou trigonometrica): limite ~ 400 pc com Hiparcos.

 QOutros Exemplos:
— Proxima Centauro: p=0,772" = d=1,3 pc (ou 4,24 a.l);
— Sirius: p=0,38" = d=2,63pc (ou 8,58 a.l.);
— o Crux:p=0,01" = d=100 pc;
— B Crux:p=0,0029" = d =345 pc;



Paralaxe Trigonomeétrica

« Se a paralaxe é dada em radianos, temos a distancia em

U.A.
d(pc) = 1\\cl(u A)=—>
p(") -7 p(rad)

Limite da paralaxe trigonometrica ~ até 400 pc (com Hiparcos).



Estrelas

 Existem mais de 100 bilhdes de estrelas s6 na Via
Lactea.

 Existem de varias cores.

e EXxistem de varios tamanhos, massas, luminosidades
e lemperaturas.




Para distancias maiores

» Determinacao de distancias a partir da luminosidade e
espectro das estrelas.

« Comparacao entre o brilho aparente e o tipo em gue a
estrela é classificada, o qual revela seu brilho absoluto
(magnitude absoluta)

- utilizacdo do modulo de distancia:

m—M = 5Iog d ->» Paralaxe
10 espectroscopica




2) Paralaxe espectroscopica

Método:

- construir um diagrama HR de calibracao para estrelas proximas
com boa determinacéo da distancia (por paralaxe estelar).

- obter o tipo espectral (ou T) e a classede luminosidade da estrela
distante através de seu espectro.

- localizar a estrela no diagrama HR calibrado.

-ler aluminosidade (ou M) e calcular a distancia usando a magnitude
aparente (modulo de distancia). _ g
m—M =5log 35




Luminosidade (Lg)

Diagrama H-R: paralaxe espectroscopica
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4 Anas -_ ) Anas N g
10} Brancas ~+--° Vermelhas . 1 0,1Rg
L Fraxima Centauri
—
30 10 6 3-—T (x 10° K)
O B A F G K M-—tipo espectral

determino T. pelo
espectro;

HR: fornece L (ou
M);

Medindo F(d) (ou
m):

.4

Medida de
distancias (até
100.000 pc):

F(d) = L./ 4zd 2




temperatura (em Kelvin)

Paralaxe 40.000 10.000 6.000 3.000
, . 10
espectroscopica |

O tipo espectral da estrela
observada: corresponde a
uma magnitude absoluta

(luminosidade intrinseca) g 0
l 2
m - M =5 log(d/10pc) 3
£ 45
: 5
Determinamos a distancia. g

+10
Método sugerido em 1914 por

W.S. Adams, W. S. & A.

Kohlschutter
+15

...mas tem um problema...

05 BO A0 F0O GO KO MO MS

tipo espectral



temperatura (em Kelvin)

Paralaxe 40.000 10.000 6.000 3.000
, . ~10 |
espectroscopica . !

Usando apenas o tipo
espectral ha uma
ambiguidade.

Mesmo tipo espectral,
mas magnitudes
absolutas diferentes!

+5

magnitude absoluta

+10
E necessario distinguir as

classes de luminosidade
+15

COMOQO?
nm
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tipo espectral




temperatura (em Kelvin)

Paralaxe 40.000 10.000 6.000 3.000
, . ~10 i
espectroscopica - |

Usando apenas o tipo
espectral ha uma
ambiguidade.

O

Mesmo tipo espectral,
mas magnitudes
absolutas diferentes!

magnitude absoluta
+
N

+10
E necessario distinguir as
classes de luminosidade

+15

COMOQO?

‘ 05 BO A0 FO GO
tipo espectral

KO MO MS



Paralaxe espectroscopica

* As estrelas mais luminosas (de um dado tipo espectral) sao maiores

CR—I L

12 \dno

« Apressao (e densidade) € menor na superficie das estrelas maiores:
— Alargamento de linhas: devido a pressao

=» As linhas sao mais estreitas nas estrelas maiores (mais luminosas)

=7 Hp 4

= = =
— L b
V2 F F

Z S Hy:

A0 Ia

A0 Ib

A0 III

A0 IV

Luminosidade aumenta

ani branca

4102A 4340A 4861 A

33304 39704



Escala de distancia

\
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/" E as distancias

A . maiores?
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¥ @ S Paralaxe
~200 pc QBARCEN espectroscopica
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3) Relacao Periodo — Luminosidade das
Cefeidas

Avariabilidade na luz observada em algumas estrelas:

= método para determinacdo de distancias ainda
maiores: extragalaticas.

Ex.. Cefeidas =>» categoria de estrelas variaveis
pulsantes.

=» periodo de pulsacao diretamente associado a sua
luminosidade.



Variaveis RR Lyrae e Cefeidas

Dois tipos de estrelas pulsantes = muito importantes na determinacao de
distancias galacticas e extragalacticas = variaveis RR Lyrae e Cefeidas:.

luminosidade (em maszas solares)

4
10,000 _-fﬁj}:i-dhe inctald Wariaveis
il
g EEIELiS
o0 «RhR Lyrae TEIIIFI.E.
o .
Ve N
l-.______ SEeEgquUendcad ""-.___-
| Bt prin:?ﬂ:ra_!___ 10Fg
™ =
B g
a0t R o =5
oo
e
ool 0. 1R,
| | |
foon o000 gooo 3000

temperatura superficial

O periodo de pulsacéo das
variaveis RR Lyrae:

varia entre 0.5 e 1 dia

Cefeidas:

pulsam com periodos de 1
a 100 dias.



Grafico do periodo de pulsacao (P) vs luminosidade (L)
para as Cefeidas e RR Lyrae
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051 23& 10 20 50100
periodos de pulsacéo F (dias)

das estrelas
variaveis RR Lyrae.



Variaveis Cefelidas

« Variaveis com relacdo conhecida entre periodo e luminosidade.

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

m-M=5-51logr

© 15 b—i
m — &
g 10f & ’
£ S 10000 |- .
= 05k 7 o
2 | | | | | - & . \
05 10 20 30 = 1000 s ® Cefeidas
tempo (dias) = [P
= L]
= o0
=k
o E !
E 2 AR Lyrae
= perfod AL S I N N T S N N
- b £
= 1aF = 05 1 2 35 10 20 50 100
= 1.0/\/\/\ = Periodo de Pulsacio (dias)
S 0TEE L oy o

tempo (dias)



Sumario dos 3 métodos para medir a distancia
de objetos a diferentes profundidades

\

~ 30 Mpc

L'\./\.[ Estrelas
Variaveis
~ 100.000 pcC
x 522 / FParalaxe
o espectra Espectroscopica
y ~200 P =
Distancia \ é § /F’aralaxe
~{UA W Estelar

Radar
Terra




