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Parametros estelares

 Luminosidade, L: potencia (energia/tempo)
emitida pela estrela em todas as direcoes

_AE

A [J / s], [erg/s]

L

* Fluxo emitido na superficie da estrela, F

F(R,)=——= = L =F(R)4nR’



Fluxo e distancia

Luminosidade

Fluxo= —
4 ntdistancia

O fluxo de uma fonte de luminosidade L decresce
Inversamente ao quadrado da distancia.



Ralos estelares

A maioria das estrelas quando
observadas s&o pontos sem
resolucao angular, a excecéao de
algumas duzias (ex. Betelgeuse,
R~300 R
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* O fluxo observado (ja que a L é intrinseca a
estrela)

+ Da lei de Steffan-Boltzman: F(R,)=| B,dv=cT"

0=5.76X10 "erg cm “K *s™'

o L. " Raio
L.=4nRcT* =» R=( ) estelar




Escalas de magnitudes

Magnitude aparente
Magnitude absoluta
Modulo de distancia

Magnitude bolométrica
Indice de cor



Magnitude aparente (m)

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

- As estrelas mais brilhantes sao de 1 a magnitude

- As estrelas mais fracas (visivel a olho nu) sao de 6 a
magnitude.

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

- E uma escala de brilho aparente.
 E uma escala invertida:

e Maior brilho tem a



Estrelas mais brilhantes - 1a
magnitude

- Magnitude aparente m, - F,

Estrelas menos brilhantes — 62
magnitude

- Magnitude aparente m, — F,
Relacao aproximada entre as escalas
- F, — 100F,

As magnitudes aparentes
correspondem ao brilho (fluxo) que
observamos

107

100




e Olho humano — detetor logaritmico
-Mm=m,-m,=5 - F,/F, =100
-Mm=m,-m,=1 - F,/F,=100% = 2,512

 Logo
- F,/F, = 1002m5
F m,—m F
logFIZ( > )log100 =) logFl:OA(mz—ml)

2

2

Fl
m2—m1:2.510gF

2




* Escala de magnitude aparente estendida:
Incluir objetos mais fracos

30 — Hubble, Keck (30 mag)

telescopio de 1m (18 mag)

20F

10 — binoculo (10 mag)
Estrela de Barnard (9,5 mag)
olho nu (6)

| —Polaris (2,5)

/ BEtEIgeLlSEt (0.8)

O — alfa Centauri (0)




* Escala de magnitude aparente estendida:
Incluir objetos mais fracos e mais brilhantes

30

20

10

— Hubble, Keck (30 mag)

telescopio de 1m (18 mag)

il

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

olho nu (6)
—Polaris (2,5)

/ BEtEIgeLlSEt (0.8)

— alfa Centauri (0)

0

-10

/ Sirius (-1,5)

Sol (-26,5)




Star Pa{'t of Magnitide D{stance
Name Orion (light-years)
Betelgeuse ;ﬁf;ulder 0.45 427

Saiph Left foot 2.07 720

Bellatrix gti?j';ﬁder 1.64 243

Rigel Right foot |0.18 773

Alnitak Left belt 1.82 815

Alnilam Center belt |1.69 1,350
Mintaka Right belt [2.41 916




 Magnitude zero — fluxo de calibracao

- Assumindo que m,; =0 - F,=F, =
constante

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

Fl
m2—m1=2.510gF

2

—0=2.5log —
m 0g T

m :25 log FO—— 2.5log F ﬁﬂ)f



* Lembrando que o fluxo depende da distancia:

F(d) m=C—2.5log F

m=C—2.5log L+2.5log(4nd’)

m=C'—2.5log L+51log(d)

C'=C+2.5log(4n)

m € a magnitude aparente da estrela



Exercicio exemplo 1

« Duas estrelas A e B tém luminosidades 6,4e 0,4 L _,

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

L
F(d)= . m=C—2.5log F
4nd
L,=64L,, L;=04L_ ; m,=my
L 2 2
m,=C—2.5log(—2) 64_ds , da_ g
dnd, 0.4 dé dé

m,=C—2.5log(—") dA:4dB

4nd,




Exercicio exemplo 2

« Um sistema binario cujas estrelas A e B tém uma razao de fluxo
de 2. Elas s&o vistas como um unico ponto de magnitude 5.

Qual é a magnitude de cada estrela?

L,=2L,
FA
m,—m,=2.5log(—=)=2.5l0og2=0.75
FB
m, ¥ms=5" F.=(F,+F,)/3

Na verdade, a soma dos fluxos F, + F_ correspondem a uma

estrela de m=5. Podemos comparar a estrela B com uma
estrela de magnitude 0 com um fluxo 100 vezes maior que F_

F
m,—m,=2.5 log(F—O)ZZ.Slog 300=2.5%2.477=6.19

B

m,=m,—0.75=6.19—0.75=5.44




Magnitude absoluta (M)

e Para comparacao entre diversas estrelas supde-se uma mesma

distancia para todas: 10 pc

 (1pc = 3.086x101% m = 3.26 al)

m, d, L, F, M, 10pc, L, F,,
- M=m(d=10pc)

The apparent visual
magnitude is 3
Real distance )
);,b}* *@2 : @ Earth

Star 10 parsec
...but the abselute visual
magnitude is 0.8l

m=C'—2.5log L+5log(d)

M=C'—2.5log L+5




Modulo de distancia (m-M)

 Comparacao entre as magnitudes aparente (observada) e
absoluta (determinada conhecendo-se a Luminosidade da
estrela)

m—M =(C —2,5log L+ 5logd)—(C —2,5log L+5)

m—M =5logd -5 w==) m—M:510g%

A distancia calculada dessa forma esta em pc.
O resultado assume auséncia de extingcao interestelar

F e m - quantidades que dependem da distancia
L e M - propriedades intrinsecas da estrela

Normalmente, medem-se F e m e, sabendo a distancia ao objeto, tem-se L e M.

Exemplo de excecéo: Estrelas variaveis pulsantes, como as Cefeidas. L e M
podem ser obtidas apenas do periodo de pulsacao.



=" Supernova tipo I
M =-17

Cultura Anasazi (sé"culd XI)
Crab nebula (supernova 1054 dc)

=M, =m,,—5logd+5=4,74



ITransparency (76)

Indice de cor

« Definido em funcé&o das magnitudes aparentes medidas em diferentes bandas
espectrais (filtros).

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

100

80

60

4()

0

U

B

l l

300

1

4010 500

Wavelength (nm) ——

600

U, B e V representam os
brilhos ou magnitudes
aparentes (m , m_, m,_ )

nas bandas do
ultravioleta, azul e visivel.

Os sistemas fotométricos
também se estendem
para outras faixas
espectrais como o
vermelho (R,) e o
infravermelho

(J,H, K, L, M.)



Response

1

0.8

0.6

0.4

0.2

Indice de cor

« Indice de cor é a diferencia entre magnitudes aparentes (brilhos) ou
absolutas (Luminosidade) nas diferentes bandas

« Ex: B-V, V-R, H-K, g'-r', etc
e Por convencao (banda mais azul — banda mais vermelha)
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Indice de cor (B-V)
B-V = mg-my =-2,5 log (Fg/ Fy)
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Indice de cor e temperatura

O indice de cor: depende da T

temperatura da estrela 100*_ Telrasartnalio

Ultrawioleta

Considere irés estrelas a, b, ¢ : 30.000.K

(a) Estrela quente (30.000 K): sua 0.01 w
intensidade (e fluxo) na 3000 K

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

10-4|- /
(b) T=10.000 K: intensidadesem Be V 10!14 10‘-15 10-'?.5
S IGUEIS; Freqiiéncia (Hz)

-

(c) Estrela fria (3.000 K): intensidade % (nm) 1000 100
emB< V.




Ultrawioleta

100 *__ Infravermelho

~10,000 K
3000 K

0.01

10-4|-

1014 1015 1016
Freqiiéncia (Hz)

% (am 1000 100

B‘V = M-y = "2,5 log (FB / Fv)

Fg > Fy ® B<V
[B-V] <0

Estrela quente, azulada




B-V = Mp-My = -2.5 log (FB / FV)

A - o
100/ Infravermelho Ultravioleta F,>F,= B<V

30,000.K [B-V] <0
1 / Estrela quente, azulada
~10,000 K
0.01 _
C3000K.
Fg<Fy B>V
104 -
[B-V] >0
1014 1015 10'6 | Estrela fria, avermelhada
Freqiiéncia (Hz)

7: (hm) 1000 100



Indice de cor e temperatura

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

25000 T
+quente e
+azul

20000 _'l.i. . : . S TS i

15000 - &l
10000 - - =
: +frioe




Absorcao e avermelhamento

* No final do séc. XVIII, William Herschel achava que haviam
buracos no ceéu.

* 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 o obscurecimento.




Absorcao e avermelhamento

O meio interestelar contém poeira

Consiste em aglomerados de atomos e moléculas

Semelhante a poeira de giz, de fumaca o a nevoa

O tamanho tipico de uma particula de poeira € 107 m (comparavel ao A da luz visivel)

A poeira é responsavel pela absorcédo que € seletiva, depende do comprimento de onda.

- transparentes aos A's de radio ou infravermelho (A's >> 107 m)
— opacos aos A's ultravioleta e raios X (A's << 107 m).

0.44 um >  0.90 um

Nuvem escura
Barnard 68 vista
em varios
comprimentos de
onda. Fonte: ESO

2,16 um < 1,25 um




e Poeira pode modificar a cor de uma estrela.

* as estrelas tendem a parecer mais vermelhas do que
realmente sao.

Dust cloud

e Intcnslv]

Scatter“j .

light ¥ Frequency

signt

2
L%
-
2
=

Y

Frequency Telescope




* A diminuicao geral da luz das estrelas pela
materia interestelar € chamada extincao.

Extingdo afeta o brilho aparente m=C-235logF + A,

d
logo, pode afetar a distancia m—M = SIOg(E pc] + A,

(m-M - A,)
5

Reescrevendo da seguinte forma: logd = +1

Como A e positivo, a distancia é realmente menor



— Por exemplo, supondouma estrela m=3e M= -1

-M - A
— Tomando A, =0 = logdz(m - j“)+1
logd:(3+;_0)+1:1,8 — d=63pcC
Mas se A, = 1
logd:(3+51—1)+1:1,6 —— d =40 pc

lgnorando efeito da poeira, superestimamos as distancias




Magnitude bolométrica

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

m, = F,

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

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

my, oC J.Fﬂ. dA E— I:bt:}l - FTotaI
0






“Forca” de uma linha espectral (line strength) - largura
equivalente

Em astronomia define-se a forca de uma linha espectral
através da medida de sua largura equivalente.

o

S
g continuun level R
S O retanqgulo ao lado, de
A linie profile inter)sidade igual ao nl’vell do
continuo, tem a mesma area da
linha de absorcao. A largura do
retangulo é a largura equivalente
: . da linha.
e yél(wl)
il A .
wavelength (1)

W:J‘(FC}:FA)dﬂ

C



Tipos espectrais de estrelas

Origem historica - Harvard ~1890

Edward Pickering e Williamina Fleming por volta de 1890 classificaram os espectros
estelares com letras maiulsculas, de acordo com a “forca” de suas linhas de absorcao
do hidrogénio, comecando com a letra A para os mais “fortes”.

Na mesma época, Antonia Maury estudava uma classificacao um pouco diferente,
que levava em consideracao a largura das linhas. As estrelas B’s viriam antes das
A's.

Em 1901, Annie Cannon usou o esquema de Pickering e as ideias de Maury e propos
uma nova classificacao, colocando as estrelas O antes das B’s e das A’s. Ela também
adicionou sub-divisdoes decimais como A0-A1-A2...A9.

A classificacao de Harvard tornou-se uma classificacao baseada na temperatura,
indo das estrelas mais quentes até as mais frias: O BAF G K M.

Analise de cerca de 200,000 espectros de 1911 a 1914 resultou no catalogo Henry
Draper, que € usado até hoje para identificar as estrelas mais brilhantes no céu.
Betelgeuse, por exemplo € HD 39801.
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Tipos Espectrais

»
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Intensidade e largura das
linhas espectrais
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Relative flux (arbitrary units)

] O - Azuis (28,000 K - 50,000 K)

: poucas linhas.

- He Il em absorcao (as vezes emissao)
. He | em absorcao

B - Branco- azuladas (10,000 K - 28,000 K)
He | em absorcao (maximo em B2)

E H I (Balmer) intensificam-se
_osv__ ]
— 4 A -Brancas (7,500 K- 10,000 K)
—. _0O7-BOV_ ] H | (Balmer) intensas (maximo em AO)
g Ca Il em absorcao intensificando-se
bRy
gev 1 F-Branco-amareladas (6,000 K- 7,500 K)
- T Ca Il intensificam-se e Balmer diminui
— _AL-A3V Fel, Crl

— _AS-ATY 1 G- Amarelas (4,900 K- 6,000 K)
Ca Il tornam-se mais intensas

v Fe | e outros metais neutros
___ AS-FOV ] intensificam-se
I 3
800 900

Wavelength (nm)



Relative flux (arbitrary units)

Wavelength (nm)

K - Alaranjadas (3,500 K- 4,900 K)
CallHe K(396.8 e 393.3 nm) com
maximo em KO. Linhas de absorcao
metalicas.

M - Vermelhas (2,500 K - 3,500 K)
Linhas de absorcao metalicas.
Bandas de absorcao moleculares,
especialmente TiO e VO (6xidos de
titanio e vanadio)

L - Vermelhas escuras (1,300 K - 2,500 K)
Bandas de absorcao moleculares de
metais hibridos (CrH, FeH), agua,
monoéxido de carbono (CO) e metais
alcalinos (Na, K, Rb. Cs). TiO e VO
diminuindo.

T - Infravermelhas ( < 1,300 K)
Bandas de absorcao intensas de
metano (CHy, <o giminuindo.



Massas, Raios e Luminosidades na Sequéncia Principal

1

Bhn| Temperature Star colour Mass Radius Luminosity Hydrogen lines

7500-10000K Wit with buishtings (white") 31 |21 80 Stong
6,000-7500K | White ("yellow-white®) 1.7 |13 6 Medium
5,000-6000K | Light yellow ("yellow) 1 |1 12 Weak

2 X o« >0




Créditos: NASA, ESA, ]J. Anderson and R. van der Marel (STScl)




REVISANDO

Temperatura de uma estrela

* Leide Wien: T x Apax = 0,29 K xcm

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

« Lei de Stefan-Boltzmann: F=oc 7% W/m?
— mede-se o fluxo emitido pela estrela e obtemos a temperatura.

« Indice de cor: (B-V) = magg-mag, = -2,5 log (Fs/ F,)
— 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 é a temperatura na superficie da estrela.




REVISANDO

y MagnltUde apal‘ente, m m e F sé&o quantidades
gue dependem da
- Lembrando que: F,/F, = 100%m> distancia a estrela

m=C—2.5log F
« Magnitude absoluta

- Assumindo que todas as estrelas estao a
mesma distancia

M e L sao
° M=C '_2510g L+5 icni:%cstgcrzlzig%?s estrelas
* Modulo de distancia

2,

m—MZSIOg(l—O




REVISANDO

° indice de cor B-V = my-my = -2,5 log (Fy / Fy)
indica T N

100l Infravermelho Ultravioleta FB > FV > B<V
[B-V] <0

Estrela quente, azulada

Fgy<Fy B>V
[B-V] >0

1014 1015 106 | Estrela fria, avermelhada
Freqiiéncia (Hz)

% (nm) 1000 100

« Extincao e avermelhamento

m=C—2.5log F+A,




REVISANDO

Cores das estrelas

« Annie J. Cannon, responsavel pela classificagao espectral.

A primeira sequéncia foi desenvolvida
no Observatdrio de Harvard em 1910,
por Annie J. Cannon e seus
colaboradores, essa sequéncia recebe
o0 nome de:

Classificacao de Harvard.

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



REVISANDO

Cores das estrelas

» Pela lel de Wien (I x A =029 K xem),
quanto mais quente, mais azul (< A).

HD 12993
HD 158659
HD 30584
HD 116608
HD 9547
HD 10032
g ik i BD 61 0367
o HD 28099
AR VU 0| | HD 70178
HD 23524
SAD 76803
HD 260655
Yale 1755

temperatura aumenta

comprimento de onda (A) aumenta



REVISANDO

Classes espectrais

* Nos anos 1920, a classificagao é refeita em termos da temperatura
superficial da estrela.

« Ordem passa a ser:

OBAFGKM |
< > < >
., 209 . . estrelas quentes estrelas frias
B (o)

primeiros tipos tipos tardios
(early types) (late types)

MKGF A

« (Cada tipo é subdividido em 10 sub-classes de 0 até 9
— por exemplo: GO0, G1, G2,..., G9

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



Classificacao dos Espectros Estelares

/700 400 nm

Linhas de derogér'lﬂo

tipo O

tipo B
20610° K

tipo A
10107 K

tipo F
7x10°K

tipo G
Bx103 K

tipo K
4x103K

tipo M
107 K

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

3010 K _~[inha de absorcao do He Il (hélio

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

Essas linhas fortes nao aparecem
no espectro das estrelas mais
frias: ndo 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

Linhas de Hidrogénio

|
tipo O
' 3Ax10 K
Estrelascom T ~ 10.000K: as
e s, mais fortes linhas de absorgéo séo

do H excitado, onde os elétrons
tpo A facilmente se movem entre o
1o><1o K segundo e terceiro niveis orbitais
(ex., linha vermelha em 656,3 nm
tipo P - Ha).
7x10°K
Linhas de Ca e Ti, que tém
P05 elétrons menos ligados, sdo mais
comuns nessas estrelas do que as
tipo K linhas de He, O e N, em que os
H10°K  elétrons séo fortemente ligados.

tipo M
W03 K




Classificacao dos Espectros Estelares
700 400 nm

Linhas de Hidrogénio Nas estrelas + frias: novamente
S0 K- excitado, porque os elétrons ficam

preferencialmente no estado

:
S fundamental.
ino A Verificam-se linhas de elementos
10(0°K  mais pesados fracamente
excitados.
fipo F
7x107K N :
nao se encontram linhas de

| elementos ionizados.
tipo G
Bx10° K

Como a energia dos fotons saindo
ipok <~ das estrelas frias nao é suficiente
#10°K  para destruir moléculas, ocorrem
| _» Muitas linhas moleculares de
et~ absorgao na atmosfera (ex. TiO).




« Aclassificagcao e funcao da temperatura superficial da estrela.

Classificacao espectral

 Tambeém e funcgao do indice de cor.

mMsv | 3000 K
P e B e T
e KSV| 4300 K
S5
ﬂw W{W‘Wﬂ'ﬁﬁ“mh’; 3 5.500 K
L ﬂ Y
JU” My F5v | 6.700 K
I 'r& o
’1 | i | —
\w AsV | 8200 K
B5Y  |16.000 K
osv  [50.000 K
S5200 "—'IEIDEI 55.Dﬂ EE'DEI _."51]13 sS500

BV

+1,69

+1,18
+0,65

+0,45

+0,15

—-0,16

-0,32




Classificagao espectral Morgan-Keenan

Linhas proeminentes de absorcao

He neutro (moderadas), elementos

Exemplos

B Azulada |20000 e Rigel (B8)
pesados 1 vez ionizados
He neutro (muito fracas), ionizados, H Vega (AO)

A Branca | 10000 (fortes) Sirius (A1)
elementos pesados 1 vez ionizados,

F | Amarelada | 7000 |metais neutros (Fel, Cal), H Canopus (FO0)
(moderadas)
elementos pesados 1 vez ionizados, Sol (G2)

G Amarela | 6000 metais neutros, H (relativamente Alfa Cen (G2)

fracas)

e elemen‘t@s pesades‘l Vez lan;-‘ los,

;:Aldebaran (K&)




Classificacao espectral

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

Temperatura (K)

25,000 10,000 8000 6000 5000 4000 3000
| | | T | | I

Ca Il

Intensidade da Linha -

05 BO AD FO 0 KO MO M7
Classe Espectral

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



Classificacao espectral

+ Intensidade de uma linha depende do numero de atomos no nivel inicial
da transicao.

— Este numero depende da temperatura e da diferenca de energia
entre 0s niveis da transicao atomica.

— Adiferenca 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

linha H, (absorgao)

n=4

L1

n=2

Intensidade da Linha -

n=1

GO KO MO M7

3
=
o
> ..
(=]
3

Classe Espectral



Correlacoes entre caracteristicas fisicas em estrelas
P

Em 1905, Ejnar Hertzsprung descobre

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

— a existéncia de estrelas anas e gigantes.

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

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

|
%
Diagrama Hertzsprung-Russell '*" ) o
ou HE
Diagrama H-R -

temperatura ou
tipo espectral



Magnitude absoluta

10

12

14

16

Diagrama H-R

| I 1 | |

« Sitius A

= Altair |
Procyon A

: e Centauri A
S0l

1 1

Al FO G0 KO MO
Tipo Espectral

102

—

—t
o

100

RO
Luminosidade {Sol = 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: Sequiéncia
Principal - uma fase evolutiva
em que a maioria das estrelas
se encontram.
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Magnitude Absoluta
&

+
—
-

Diagrama H-R

I I |

[
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: Sequencua el -:n: L *-'.-

Prmmpal
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Anas : Lir i"-- :
Brancas ' e S

| | L | I |
0 B A F G K M  Tipo Espectral
25000 10000 5000 3000 Temperatura
06 0.0 Hb +20 Indice de Cor




temperatura (em Kelvin)

D |ag rama H-R 40.000 10000 6.000 ____3.000

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

« Sol é considerado uma estrela ana

/A

- Betelgeuse é uma super-gigante.

« Anas Brancas sao estrelas muito
quentes, mas muito menores que 0
Sol.

magnitude abs
A

« Adistribuicdo de um grande numero
de estrelas no Diagrama H-R:

= define claramente as regides onde se +15
encontram as diferentes categorias de
estrelas.

05 BO A0 FO GO KO MO M8

tipo espectral



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 s&o sensiveis a densidade das fotosferas estelares:
sao mais estreitas quanto menor é a densidade

A densidade tambeém 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 sao sensiveis a densidade das fotosferas estelares:
sao mais estreitas quanto menor é a densidade

L =4zR o T;

frme
——

Fell
Fell

Hy Hp

-Ul‘

':.?JHS

E H, Hy 7
'l 2
I

ke Super-gigantes

| ‘ | A0 Ib
s : A0 111 Gigantes
yhis - | _ V .
% Bl ‘ A0 IV Sub-gigantes
5 | | ' AO V SP

i M r | Anibranca
3:«59;& 39704 41024 4340A 48614



Classes de Luminosidade

Classes la e Ib: 4 Ia
supergigantes brilhantes e 100 Ib
supergigantes. = Il
-
: = il
Classes Il e lll: gigantes o 10 &
brilhantes e gigantes. B
n
Q E y
Classes IV e V: sub- £ 1 so* IV
gigantes e as estrelas da & Seqiibncia
sequiéncia principal 10 Principal
e anas. )
. = 10 = vV
Esse esquema introduzido
por Morgan e Keenan (1937, . : .
30 10 6 3+—T(x10° K)

Obsen:\{atorto de Yerkes) - O B A F G K M=tpoespectral
classificacao M-K. [~ 2 N




temperatura (em Kelvin)
40.000 10.000 6.000 3.000

" -10 | |- )
Diagrama H-R . brieee (10
supergigantes (Ib)
-5
1gantes
Classes de Brilhantes (I1)
luminosidade de |
Yerkes g 0 gigantes (I11)
g 4 sub-gigantes (1V)
5
g
Estrelas da
Sequéncia principal +10

do tamanho ou
menor que o Sol sao
chamadas anas.

Sol: G2V

+15

05 B0 A0 FO GO KO MO M8
tipo espectral



T(K)

4000

4000

4000

Classes de Luminosidade

L(Ls) R(Rs) Objecto

0,1

20

3000

0,7

10

100

K7 V (SP)

K7 lll (gigante)

K7 Ib (super-gigante)

Luminosidade (Lg)

Gigantes Azuis
10'F el ™~ r-==~ Gigantes
V. ~ iﬂetageusa: \Vermelhas
S | I
- i o, I
| . et ~ 1l - h-
. 1
10 Siriss, S o A____) T™00Rg
A~ Seqligncid
. Principal ™ .
i Sy . o ~
T~ so ~10R,
~ "\_‘_
* +_ - - S . e
;'\Sinusﬂ "".,__ \'\. ‘“H‘
10 u 5 * S IR@
\ N ~. B,
. LY - 1
| Anas j Ands -
10} Brancas ~--" Vermelhas " - 0.1Rg
L rdxima Cantaur
g |

3-—Tx10°K)
O B A F G K M-tpoespectral
|4 =
'|ﬂ. [ . Ih
:IE’ ]
= 10}
= 1
8
m .
E 1 Sﬂ.l:"r v
§
e A Seqiiéncia
10} Principal
10 kv
30 10 6 3T (x 10 K)
O B A F G K M-tipoespectral
3 |




Diagrama H-R e tamanho das estrelas

; Gigantes Azuis
L J
Lembrando: o |
— 10T R “ Jucind Verrghs
L =47 R, 0T, g e TN
= al v % N ~ o
o 10 siiug ! TMO00Rg
ou o A . Segiiéncia ~,
s M H‘F’rincipal R
7 ~ ~
1 I 2 1} T~ - soFo T ~10Rg
R _ * E _ ~— ‘f‘a\
* 2 3 g ™ ™ . ™~ -
T 4TEC)- 5| Siius B ™ %
ef 10" < S ~ ~ 1Rg
% ~
% 9 ~
2) G . A |
= OR Anas . _ Anas L8 !
\gfg_l/‘* k4 log ];fj +\!0g (47[: * y 1(3‘I - Brancas St Vermelhas :‘ + 0,1Rg
Y /—Y— IL F-!-rsixima Centauri
| e il
. 30 10 6 3=—T(x10° K)
y=a-x+ b O B A F G K M-tipoespectral
‘ T

 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 populagcdes
estelares:

Estrelas da Populacao | - sao jovens e ricas em metais

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



) R Sy
10,000
]

E i
= . :
5 100 &
L B i
. SR
ey N
O ik .}ﬂ,r'n-‘
£ & 2
£ 0.01
=3
=J

0001 |-

Kc s r o G

1 1 |
30,000 10.000 &000 3000

Surface temperature (K)

Spectral classification

(b}

Diagrama H-R e
Populacoes Estelares

As principais diferencas entre
populagObes sao apresentadas em
diagramas H-R de diferentes
aglomerados.

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

Todas as estrelas estao ainda na
Sequéncia Principal

As Pléiades: ricas em metais:

(£~0,01), pertencem a Populacao |



Diagrama H-R e
Populacoes Estelares

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

10.000] ) a segqiiéncia principal vai desde M
% b e até o ponto chamado de turnoff em F,
S 100 P I e uma grande concentracdo no ramo
}% U e das gigantes, como aparece na parte
= T X’i superior.

§ .:{-'%;5-’. e , : i

£ 001 ’ A metalicidade € muito baixa: Z<0,001
3_ - I(Ipobres em metais): é de Populacao

- 1 ! |
40,000 10,000 8000 3000

Surface temperature (K) s g . i3 k
5 5 v o CEEE As Pleiades, mais ricas em metais (Z

Spectral classification ~ 0,01), pertencem a POPU|3950 l

(b)
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Diagrama H-R e Populacoes Estelares
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Distancia as estrelas
Escala de distancia

/

\
/" E as distancias

\

h , maiores?
~ 100.000 pc
* s -
*I X
‘Ll N Paralaxe
~200 pc ‘ziAFGKM espectroscépica

: : Paralaxe estelar
=0—=
"‘1 A.U. Frrrr

ﬁ Radar

Terra

Distancia ——



1) Paralaxe Trigonometrica

estrelas distantes
e

Terra (6 meses depois)

K
® primeira observacao

-
-
-

estrela
proxima

"
-l——
=
-

observacao 6 meses depois

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



Pode-se tambem medir
distancia de planetas

medindo-se a paralaxe:

nesse caso a linha de
base é o diametro da
Terra

AS seen from A

As seen from B §




Distancia e Paralaxe

wnp= 2 —rd= o~ D
P= ~ tanp  p(rad) P
rato da orbita da Terra 174 d
plrad) = — d =
d plrad)
» i D=1 UA
E para expressar o angulo p em segundos de arco (") ?
1 rad= 206.265" > p(“) = 206.265 x 1TUA/d

Ou: d =1 UA x 206.265/ p(“)

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

=» A distancia de um objeto expressa em parsecs €:

dlpe) = z?(l"’)




Parsec

p
/o
e
6 Dm
Ecliptica

Sep=1"entaod =1 parsec =1 pc

1 pc = 3,26 anos-luz=3 x 10'® cm

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.

33al=1pc
4.3 al.=1.3pc
d(pc) = 1/p"

p" = 1ia{pe) = 1/1.3

p=0,767"
« Paralaxe estelar (ou trigonometrica): limite ~ 400 pc com Hiparcos.

« OQOutros Exemplos:
— Proxima Centauro: p = 0,772" = d=1,3 pc (ou 4,24 a.l.);
— Sirius: p=0,38" = d=2,63pc (ou8,58a.l.);
— aCrux:p=0,01" = d=100 pc;
— B Crux:p=0,0029" = d= 345 pc;



Para distancias maiores




Para distancias maiores

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

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

- utilizacao do modulo de distancia:

m—M = 510g d => Paralaxe
10 espectroscopica




2) Paralaxe espectroscopica

Método:

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

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

- localizar a estrela no diagrama HR calibrado.

- ler a luminosidade (ou M) e calcular a distancia usando a magnitude
aparente (modulo de distancia). B J
m—M =5log;




Diagrama H-R: paralaxe espectroscopica

Gigantes Azuis
104- :‘f'*.f"a'_af-" =0 prmmes Gigantes
™ ~~ Betelgeuse, Vermelhas
| I
“® S i
1 2\ - e -~ i - :‘\-..
o 10T sirug o Y ! T N00R,
o A . Seqgiiéncia’ ~.
R . Principal ™ .
IE = S, - — ™ =
o]
£ T S, SO ~10Rg
= ~ >
=3 K e S Ny e
| + - ~ S
2| Siius B ™ i ~
10 f 5 b - = IR@
o™
. N S I("‘— " w
- ‘-\ et 1
J Anas o Anas S !
10} Brancas ~-~-7 Vermelhas = - 0.1Rg
L Proxima Centaur
il
1 ] 1
30 10 6 3-—T(x10° K)
O B A F G K M-—tipo espectral

determino T. pelo
espectro;

HR: fornece L (ou
M);

Medindo F(d) (ou
m):

b

Medida de
distancias (até
100.000 pc):

F(d) = L./ 4xd 2




temperatura (em Kelvin)

Paralaxe 40.000  10.000 6.000 3.000
¥ i -10 | 1
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

COMO? w

o g il
‘ O5 BO A0 FO GO KO MO M8
tipo espectral




Paralaxe espectroscopica

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

CR:I L

T’ \4no

« 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)

Hg H'Y HB A

AQ Ia

A0 Ib

A0 111

A0 IV

AQ V

Luminosidade aumenta

ana branca =

4861 A



Distancia as estrelas
Escala de distancia

/

\
/" E as distancias

\

h , maiores?
~ 100.000 pc
* s -
*I X
‘Ll N Paralaxe
~200 pc ‘ziAFGKM espectroscépica

: : Paralaxe estelar
=0—=
"‘1 A.U. Frrrr

ﬁ Radar
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Distancia ——



3) Relacao Periodo — Luminosidade das
Cefeidas

A variabilidade na luz observada em algumas estrelas:

=>» meétodo para determinagao 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 determinagao de
distancias galacticas e extragalacticas =» variaveis RR Lyrae e Cefeidas:

luminosidade (em massas solares)

o
o
o
—_—

T 7 A e a
4 1 - 3 &2 4
o (AL, e 4 “1:"
* fa .-L1_. L]
L ! R FEL
N
*

SAAA AN AR AN T i+ £ A AL A
T e e L L el T | e o =
A o My a0 o | P, A" Laes
1i- s k - . " R ad - ol - (L
g B " - ] -
g - - i w | L3 -4 Yy
i - micobFetunticlh . - 1 - .
1% - e SV vt W
o k) - " .!*ili‘,‘q. b

0.01 [5jff?;,f_lf;'f'ﬁ.:ﬁar;eQ s=f

[HP(.,

o000

10,000 BUUU

3000
temperatura superficial

O periodo de pulsacao 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

L(L,y ),
10000}
B 1000 " Cefeidas
Rl 100} e
H ietta L itt } l
enrietta Leavi / RR Lyrae
1 -  — | —
051 235 10 20 50 100
periodos de pulsagéo P (dias)

das estrelas
variaveis RR Lyrae.



brilho aparente

brilho aparente

15
10

0.5

Variaveis Cefeidas

« Variaveis com relacao 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=5-5logr

|
05 10 20
tempo (dias)

tempo (dias)

o

:

.

AN

g

-
o

Luminosidade (unidades solares)

|

Cefeidas

RR Lyrae

M
056 1+ 2 8 5 10 20 S0 100
Periodo de Pulsacao (dias)
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