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Movimento das estrelas

 As estrelas se movem na Galaxia.

velocidade
radial

velocidade
transversal

* Avelocidade se decompde em 2 componentes:.
— velocidade radial (medida pela espectroscopia — ef. Doppler)

— velocidade tangencial (medida pelo movimento em
relacao as estrelas distantes)



Movimento das estrelas

 Movimento em relac&o as estrelas fixas:
— Movimento proprio.

velocidade
transversal

ﬁ velocidade
\transversal

Angulo percorrido:
Movimento proprio

 Quanto maior a velocidade transversal, maior o
movimento proprio.

« Mas guanto maior a distancia, menor o movimento
proprio.



Um pouco de geometria:
->



Velocidade radial: vV, = Cc AN, (efeito Doppler)

Velocidade transversal: vV; =d tan p(rad/ano)

Onde
L: movimento (angular) proprio (angulo/tempo)

Como p<<1:

v, = d p(rad/ano)

Mas d(pc) = 1/p(“) :

V; (pc/ano) = y(rad/ano)/p(“)

Convertendo radianos em [], pc em km, e ano em segundos:

v, = 4.74 p(“/ano)/p(“) km/s
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As estrelas giram em torno do centro Galactico.

Na posicao do Sol esta velocidade é de ~200 km/s.
As estrelas tém uma velocidade aleatoria superposta a rotacao.

Para estrelas proximas do Sol esta velocidade é ~10 — 40 km/s.

velocidade

3 componentes 5
de rotacao

de velocidade



http://en.wikipedia.org/wiki/Image:NGC_7331.jpg

SISTEMAS BINARIOS

 Classificacao das Binarias:

aparente
visual
espectroscopica
eclipsante
de contato



Estrelas Binarias

Maloria das estrelas encontra-se
em sistemas duplos ou
multiplos

= fisicamente assocladas = sob
acao gravitacional mutua.

Sistemas binarios = massa, raio, periodo.

Metodos observacionais = dependem da categoria
dos sistemas estelares.


http://www.shef.ac.uk/physics/people/vdhillon/seminars/sas/title.html

Exemplo de sistemas proximos (até 3,8 pc):

Alfa Centauro: 3 estrelas
Sirius: 2 estrelas

EZ Aquario: 3 estrelas
Procyon: 2 estrelas

61 Cygni: 2 estrelas
Epsilon Indi: 3 estrelas

Dentro de 10 pc (em 09/2006):

175 estrelas solitarias

55 binarias

14 sistemas triplos 173 estrelas em sistemas multiplos
4 quadrupos

1 quintuplo


http://www.shef.ac.uk/physics/people/vdhillon/seminars/sas/title.html

Sistemas binarios

« Algumas estrelas binarias ou “estrelas duplas” sao
conhecidas desde a época de Ptolomeu.

« William Herschel mostra em 1803 que algumas “estrelas
duplas” sao sistemas onde uma estrela orbita ao redor da
outra.

« Conhecendo a orbita das estrelas de um sistema duplo
podemos determinar a massa das estrelas (leis de Kepler).

T

massa € um parametro
fundamental e nao é
observavel diretamente




Orbita em sistemas binarios

As estrelas orbitam em torno do
centro de massa (em repouso)

Assim como no Sistema Solar,
valem as Leis de Kepler




Orbita em sistemas binarios
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« A massa total é determinada pela 3a Lei de Kepler: P {G(ml L mz)} 4

N
4n° (a, +a,)’
G periodo’

massa total=m, +m, =

 Arazao das massas € dada pela razao dos semi-eixos maiores:

m _a

m, &




Orbita em sistemas binarios

4n* (a, +a,)’ }

massa total=m, + m, = —
G periodo

centro de

massa semi-
' m_a
$em1-e1xo malori maior | m, @

« Complicadores:

— movimento proprio do
centro de massa;

— em geral, o plano da orbita esta
inclinado em relacdo ao observador
=> efeito de projecéo;

— € claro, este método so funciona se podemos resolver as estrelas!



Classificacao das Binarias

Tipos identificados de acordo com caracteristicas fisicas e
observacionais:

1. Aparente: sistema parece duplo devido a efeito de projecao.

Estrelas estao a diferentes distancias do Sol = nao formam
um sistema ligado.

comoVisto
no céu

Terra




2. Binarias Visuais

« Sistema ligado que pode ser resolvido (distinguido) por
um telescopio.

« Limitacdo observacional: atmosfera da Terra - raramente a
Imagem de uma estrela é vista com didmetro menor que 1”.

« Binarias visuais podem ser resolvidas com telescopio se
tiverem uma separacao > 1”

-

periodos orbitais longos (alguns anos até milhares de anos).



Binaria Visual

Sistema onde as componentes podem ser identificadas
Individualmente;

- estao suficientemente separadas para serem resolvidas.

1230
Estudo do seu movimento é
necessario
—> para verificar se as estrelas se 140
movem de forma independente ou
nao.
1930

Periodos e separacfes de uma binaria podem ser
observados diretamente se cada estrela é vista claramente.



Sistema binario 70 Ophiuchi. A medida que o tempo passa, a posic&o
relativa entre as estrelas € marcada como um ponto, tracando uma orbita
aparente, com periodo de 88 anos.

Estrela

primaria
coincide
com o foco
da elipse

1900

1895

1890° ® 1885




A determinacao das massas das estrelas é feita em
etapas:

« Observa-se o periodo orbital (P) e a separacdo angular (0) (semi-eixo maior da
orbita), que pode ser transformada em separacao linear em parsecs (a), dada a
distancia do sistema (paralaxe):

a (pc) =0(rad) d =0(rad)/p(“) pc
Mas 1 pc= 206.265 UA e
1 rad= 206.265" — 0(rad) = 0(")/206.265
Logo:
a(UA) =0(“) I p(“) UA

» Periodo (P) e tamanho da oOrbita (a) sao aplicados na 32 lei de Kepler
(formulacdo Newtoniana):

PZ:{ 4 7° }ag
G(m, +m,)




Lembrando gue se:
P [anos]
a [UA]
m [Mg]

Entao nesse caso, a 32 lei de Kepler € dada por:

Pois 41°/GM,,, = K= 1: quando P, a e m sao
dados nas unidades acima



Exemplo de aplicacao
« Binaria visual observada com separacao maxima de
3” e paralaxe de 0,1”.

» Orbita completada em 30 anos; posi¢do da estrela
primaria coincide com o foco da orbita.

« Secundaria € sempre vista a uma distancia der, = 5
r, do centro de massa.



Lembrando os dados: 6=3"; p=0,1"; P=30 anos; r,=5r,

a=r;+r, a(UA)=0(“)/p(*) UA

3
m, +m —a3 m +m, = S !
R % l01) 307

— my+m,=30My (1)
* Lembrando que: m,;r;=m,r,,er,=5r;
temos: m;=5m, (2)
 Substituindo (2) em (1) teremos: 6 m,= 30Mg

entao m,=5 Mg e m;=25 Mg



Mizar A

Mizar B




3. Binarias Astrométricas

- Apenas uma estrela é detectada no telescopio, mas nota-se
seu movimento oscilatorio

= presenca de uma companheira ndo observavel.

Ex: par formado por Sirius A e B.



Exemplo de binaria astrométrica: Sirius

* Apresenca de uma companheira de Sirius foi
descoberta pelo movimento oscilatorio de Sirius.
- Antigamente: Sirius era classificada como binaria astrométrica.

- Sirius B foi observada (posteriormente)
« Passa a ser uma binaria visual.

 Pela paralaxe, a distancia de Sirius
é 2,63 pc.

» Medida da trajetoria de Sirius
nos diz:

Periodo = 49,9 anos
semi-eixo maior de Sirius A = 2,309"
semi-eixo maior de Sirius B =5,311"




(a) Movimentos aparentes de Sirius A e B, e do centro de
massa C, com relacao as estrelas de fundo.

(b) Movimentos orbitais de Sirius A e B com relacao ao centro
de massa.



Exemplo de binéaria: Sirius

« Medida da trajetoria de Sirius nos diz:
— Periodo = 49,9 anos
— semi-eixo maior de Sirius A = 2,309"
— semi-eixo maior de Sirius B = 5,311"

 Massa,/Massag = ag/an

Massa,/Massag = 2,3 ou| Mgiiysa = 2,3 Msiriuse

Pela lei de Kepler: massa total=m, +m, =

4n* (a, +a,)’

G periodo®

a,+ag = 7,62" ou 20,04 UA [pois a(UA)=a(“)/ p(“) UA]

Portanto, I\/ISiriusA + I\/ISiriusB - 3’23 IVISoI

Logo, I\/ISiriusA = 2’25 I\/ISoI € |\/ISiriusB = 0198 I\/ISoI .




4. Binarias Espectroscopicas

- estrelas encontram-se muito proximas entre si ( < 1UA);

- periodos orbitais pequenos (horas a meses);

- sistema nao resolvido

- Se ainclinacao da orbita (i) relativa ao plano do ceu nao e 0°:
duplicidade revelada por oscilacéao nas linhas espectrais:

Away

Deslocamento Doppler observado nas linhas espectrais indica
movimento radial.



Binarias Espectroscopicas

Lah spectrum
(reference)

starlight
redshitted
at time 1

£\

Observer

otarlight
hlueshifted
at time 2

Lah spectrum
(reference)




Efeito Doppler

A=Ng =1,

1 Wfave motion

=1 __ ARl
Observer Observer

Source
at rest
Observer behind sees Observer in front sees
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wavelength wavelength
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Velocidade em sistemas binarios
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Sejam 2 estrelas com orbitas circulares em torno do CM e com
Inclinacao de suas orbitas i=90° em relacao ao plano do céu (o
sistema é visto de lado):

| €«—— Period —» |

Hius pay

— P, V e v sao medidas (pelo efeito Doppler)
— Estrela 1 (primaria): V, M, R
— Estrela 2 (secundaria): v, m, r

+
f
z
3
s
[
3
|
|

Hiys snig

e Como determinar M e m?

R = VP/2r r=vP/2r
MR=mr —» M/m=r/R=v/V
a=R+r

M+m= a3/P>

=» e podemos entao obter Mem



Em geral - situacao é mais complicada:

Ex.. em geral nao facil determinar inclinacao (i)
do plano orbital (so se for binaria eclipsante
tambem).

Binary
Crhbit

Plano do ceu
Se nao se conhece i:
S0 se mede a projecao de v e V na linha do obs.:

vi=vseni
V'=Vseni

No caso em que a secundaria é muito fraca:
So primaria mais brilhante é observada:
so se mede V’xt (determina P e R’, mas nao r) :

o
c
O
0
o
O

=>» S0 se determina Funcao de massa f(M,m):



Funcao de Massa

Se conseguimos medir somente
P
V'=Vseni
R’= Rseni da estrela primaria
e nao conhecemos i, nem r e v da secundaria

Entao so podemos obter a fungcao de massa f(M,m):

(M+m)P? = a3 = (r+R)3 = R3(1 + M/m)3
= R3 (M+m)3
seni® m3

= f(M,m)=m3sen i® = R

(M+m)? P2




Binarias Eclipsantes

« Uma das estrelas passa pela frente da outra.

« Se 0 angulo de inclinacao da orbita € de ~90°
= cada uma das estrelas pode eclipsar a outra periodicamente.

« Milhares conhecidas, muitas sao binarias espectroscopicas e
apenas algumas sao binarias visuais.

» Deteccao atraves das variacoes de
brilno do sistema e sua interpretacao.



http://en.wikipedia.org/wiki/Image:Eclipsing_binary_star_animation_2.gif

Curva de Luz
« Variacao no brilho (magnitude aparente ou fluxo) de uma
binaria eclipsante em funcao do tempo.

« O brilho é constante quando n&o ocorre o eclipse, e diminui
guando uma das estrelas € eclipsada.

« Durante o eclipse podem ocorrer dois tipos de minimos de brilho
(diferentes profundidades na curva de luz).

> o0 « . >
2
Orbit in space

Primary star

1 \/ 3 \i/ 1 \ . Companion star
2

magnitude

2

time

>
>

Light curve



« Minimo mais profundo: a estrela de menor brilho
aparente (<Temperatura) passa na frente da mais
brilhante (>Temperatura): eclipse primario.

« Minimo menos profundo: quando a estrela + brilhante
(+ quente) passa na frente da mais fria: eclipse
secundario

A

>Tempo

I PN 2N

~—————
—
- |--



* De acordo com a inclinacao da orbita = eclipse pode ser
central ou parcial.

Binary
Crbit

Observer

Central total (estrela menor atras da maior)
(I=90°) anular (estrela menor na frente da maior).

Parcial (i<90° ): se orbita circular ambos eclipses tém igual
duracéo (porem menor que no eclipse total)



Eclipses parciais para uma Orbita circular inclinada.

Brilho
’1‘ Secundario Primario

.
1

Note que neste caso a estrela menor € a mais quente
(> brilho aparente).

' > Tempo



* Ex.: SejJam as estrelas 1 e 2 formando sistema binario
eclipsante

— T,=20.000 K, R;= 60 Ry , My = -6,8
— R;= 0,3 Rgp;y Mpgp=-0,4

« Calculemos:
— razao das luminosidades
— Razao das Ts efetivas
— Qual estrela ao ser eclipsada produz minimo primario?
Mpoin-Mporz =-2,5 log (L4/L5)

Log(L,/L,) = (-6,8 + 0,4)/-2,5
L,/L,= 2,56 — L,<L;
L=0cT* 4nR2—> T,JT, =[(L,/L,) (R,/R)?¥* =0,09
-»>T,>T, ->T,=2,2x10°K

=>Eclipse primario — estrela mais quente € eclipsada pela
mais fria : eclipse da estrela 2



Sistemas binarios eclipsantes

* Neste caso (raro) temos informacao do tamanho das estrelas.

300 ' HW Virginis
= 200+ | ey, r
s L4 — v
= > eclipse da 4 i
= o ¢ secundaria % £
i %
100 |-3g W ‘
eclipse da
primaria
0

0 048 09 144 192 24 2.88
periodo [horas]

O tamanho das estrelas esta relacionado com a duracao da fase de
eclipse e com a velocidade relativa das estrelas.




09"60

* Ex. simples:
A
Brilho L ]
1 Secundario Sejal =90
_\J Rg: raio da estrela >
<t T——>
| e Rpe v :raio e
’i It ,; ! :[ — T_>:' . >Tempo velocidade orbital da
itz s oot estrela <

« Da geometria temos:
2Rp =V (tp-ty) =V (t; - t3)
2(Rp + Rg) =V (1, —1y)

« Assumindo raio da orbita aproximadamente circular e que estrela P
gira em torno de G com raio orbital aproximadamente circular:

a=VvP/l2n

« Das 3 equacoes obtemos entao 0s raios Ry e Rg:
Rpla — n(tz'tl)/P RG/a — TC(t4-t2)/P



Binarias de contato

« Estrelas muito proximas entre si

= sistemas eclipsantes com periodos extremamente
curtos (poucas horas)

= contato fisico = podem compartilhar o mesmo
envoltorio.

* Classificacdo baseada no tamanho da estrela com relacéo
ao l6bo de Roche (regidao que define a acao do campo
gravitacional).

Volume ao redor da estrela em um sistema binario dentro do qual o
material esta ligado a estrela.



Lébulo de Roche

A superficie do l6bulo de Roche é uma
superficie gravitacional equipotencial.

ponto Lagrangeano Iobulo
|6bulo de | de

Roche \ | / Roche

-

plano da orbita




Desconectadas: raio de ambas € menor que seus lobos de Roche.

- 1
R o Mass-transfer stream

(a) Detached binary Lagrangian point f0) Semidetached binary

Semi-conectadas: uma
delas preenche seu l6bo

de Roche, a matéria flui 3
para a outra estrela, LS \<
7 \&_.—-/
através do ponto de - -
Roche lobes ore 2

Contato I_ . (c) Contact binary

Binarias de contato: ambas preenchem os l6bos de Roche,
compartilhando um mesmo envoltorio.



(a) desconectadas; (b) Semi-conectadas;
(c) Binarias de contato

(a) L (b)
Roche lobe b “

mass transfer
stream

common envelope

\

e

(c)



Relacao Massa—Luminosidade

Para as estrelas da Sequéncia Principal existe uma relacao bem
definida entre a massa e a Luminosidade.

106
4_ . Obtida a
107 a partir de
L o medidas de
102l massa de
= {, varias
3 B ‘af binarias
()]
< 1 o
-c U 5
E/ T . - Sol
g10L
(2]
2 -
E
= 107
| | | | | |

| | l
0102 051 2 5 10 20 50

massa (unidade solar)




Relacao Massa-Luminosidade

Em 1924, Eddington sugeriu que a relacao entre massa e
luminosidade das estrelas* pode ser expressa por:

M

a

NS,
* O expoente o depende do tipo de estrela:
- muito luminosas e de alta massa = o ~ 3;
- estrelas semelhantes ao Sol = o ~ 4;

- estrelas fracas, baixas massas = o ~ 2.

(*) somente valida para estrelas da sequéncia principal.



luminosidade (unidade solar)

—

10~2

S
L

Relacao Massa—Luminosidade

| L |

I

- |
0.1 02 0351 2 5

massa (unidade solar)

L1
10 20 50

3,5
luminosidade massa
massa do Sol

um.dosol

* Note que a massa varia
entre 0,1 e 50 My,

« Aluminosidade varia de
0,001 a 1.000.000 L.



Densidade das estrelas

« Conhecendoa massa (razao massa-luminosidade) e o raio
(relacao com luminosidade e temperatura)

— podemos calcular a densidade média de uma estrela.
— densidade = massa/volume = massa/(41TR3/3)

Exemplo:
Sol: raio = 696.000 km; massa = 1,99 x 10° kg

densidade = 1,41 g/cm3.

Betelgeuse: raio = 1000 x Rg; massa = 10 x Mg,.

densidade = 1,41 x 108 g/cm3.

Sirius B: raio = 1400 km; massa = 1 M.

densidade = 1,7 x 10*8 g/cm3,



Diagrama H-R e
massa das
estrelas

A massa aumenta ao
longo da Sequéncia
Principal.

A massa é o fator
determinante na
posicao de uma estrela
ao longo da Sequéncia
Principal.

B-V
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