3) Estrelas: Distancias,
magnitudes, classificacao
espectral



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’



Ralos estelares

A maioria das estrelas quando
observadas s&o pontos sem
resolucao angular, a excecéao de
algumas duzias (ex. Betelgeuse,
R~300R_
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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

104

100




 Olho humano — detetor logaritmico
-Mm=m,-m,=5 - F,/F, =100
-Am=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)

20E

10 | binéeulo (10 mag)

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

/ Betelgeuse (0.8)

0 ¥ aifa 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)

e

— bindéculo (10 mag)

Estrela de Barnard (9,5 mag)

olho nu (6)
—Polaris (2.5)

/ Betf:lgeuse (0.8)

— alfa Centauri (0)

0

-10

-20

-30

T Sirius (-1,5)

Sol (-26,5)




Star Part of
WETTS Orion

Left
Betelgeuse s 0.45 427

Saiph Left foot 2.07 720

e B o o BEllETXC enouider

Rigel Right foot |0.18 73

cgwarind s o |anitak  |Leftbelt  |1.82 815

. Tt Alnilam | Center belt [1.69 1,350
Tt e - [Mintaka  |Right belt | 2.41 916

Distance

e A (light-years)

1.64 243




 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

m—0=2.5log —
F 4

m :25 log FO—— 2.5log F fﬁ



* 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

e 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)

« Para comparacdo 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:5log%

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.



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 absorcéo que e 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




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

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

d
logo, pode afetar a distancia m—M = SIOg[E pcj +A,

(m_M_AA)

Reescrevendo da seguinte forma: logd = 5

+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 S j“)+1
logd:(3+;_0)+1:1,8 — d=63pC
Mas se A, = 1
logd—(3+511)+1—1,6 — d =40 pc

Ilgnorando efeito da poeira, superestimamos as distancias




Magnitude bolométrica

Observacdes 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 bolomeétrica.

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

my, oC J.Fﬂ dA > I:bt:}l = I:Tt:}tal
0



esa

www.spacetelescope.org

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




Clasificacao espectral
- j, k&Y |

Back row (L to R): Margaret Harwood (far left), Mollie O'Reilly, Edward C. Pickering, Edith Gill,
Annie Jump Cannon, Evelyn Leland (behind Cannon), Florence Cushman, Marion Whyte (behind
Cushman), Grace Brooks. Front row: Arville Walker, unknown (possibly Johanna Mackie), Alta
Carpenter, Mabel Gill, Ida Woods



“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.

e

c ontinuum level

O retangulo ao lado, de intensidade igual
ao nivel do continuo, tem a mesma area
da linha de absorcao. A largura do
retangulo é a largura equivalente da
linha.

intensity (I)

line profile

e (W)
//’/;gl

o=
wavelength ()

W=f(FC_Fﬂ)d,1
FC
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Tipos Espectrais

Intensidade e largura das
linhas espectrais

Mg Il Fell
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O
.
I
-
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Fo
F5
G0
G5
.
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Mo

M2 :
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Wavelength (A)



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)
656.2 He | em absorcao (maximo em B2)
3 H I (Balmer) intensificam-se
_ o5V

4 A -Brancas (7,500 K - 10,000 K)
— _07-BOV 1 H | (Balmer) intensas (maximo em AO)
Ca Il em absorcao intensificando-se

K BEV E F - Branco-amareladas (6,000 K- 7,500 K)
T ] Ca Il intensificam-se e Balmer diminui
WW\"._ — _AL-A3V ] Fel,Crl

— — _ASATV 1 G- Amarelas (4,900 K - 6,000 K)
Ca Il tornam-se mais intensas
ey Fe | e outros metais neutros
intensificam-se

PO B L | i M | L L i

600 700 800 900
Wavelength (nm)



Relative flux (arbitrary units)

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

~ — _F6-FIV | metalicas.

- ] M - Vermelhas (2,500 K - 3,500 K)
~ — _F8-FV Linhas de absorcao metalicas.
i e

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,
— . G9-KOV monoxido de carbono (CO) e metais
T e alcalinos (Na, K, Rb. Cs). TiO e VO
diminuindo.

T - Infravermelhas ( < 1,300 K)
Bandas de absorcao intensas de
metano (CH4). CO diminuindo.

1 ) i J. ' i - I. L i - I i 4 L L ] I — 1

400 500 600 700 200 900
Wavelength (nm)




Classes espectrais

« Nos anos 1920, a classificacao € refeita em termos da temperatura
superficial da estrela.

« Ordem passa a ser:

OB AFGK M

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

« (Cadatipo € subdividido em 10 sub-classes de 0 ate 9
— por exemplo: GO, G1, G2,..., G9

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



Classificacao espectral Morgan-Keenan

Tipo Cor T(K Linhas proeminentes de absorcao Exemplos

B Azulada | 20000 He neutro (moollerz-.ldas), elementos H Rigel (BS)
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)
K Laranja 4000 elementos pesados 1 vez ionizados, Aldebaran (K5)

metais neutros, H ‘fracasl Arcturos iKzl




Correlacoes entre caracteristicas fisicas em estrelas
8

« Em 1905, Ejnar Hertzsprung descobre

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

— aexisténcia 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.

1 ]
, W 2
Diagrama Hertzsprung-Russell *t \ o
ou HE
Diagrama H-R <

temperatura ou
tipo espectral
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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 é bem mais quente
e luminosa.

Tracam uma linha: Sequéncia
Principal - uma fase evolutiva
em que a maioria das estrelas
se encontram.



Diagrama H-R
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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:
sao mais estreitas quanto menor é a densidade

A densidade tambeém esta correlacionada com L:

estabeleceu-se um esquema de identificagao 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 =47R o T;

- Hp

A0 Ia Super-gigantes

A0 Ib

A0 111 Gigantes

A0 IV Sub-gigantes
LURY SP

ani branca Ani branca

3880A 3970A 4102A 4340A 4861A



Classes de Luminosidade

Classes la e Ib: 4 la
supergigantes brilhantes e o] © Ib
supergigantes. > Il
-
i = .2
Classes Il e lll: gigantes o 0 -
brilhantes e gigantes. B
N
Q a
Classes IV e V: sub- £ 1 so* Y
gigantes e as estrelas da 3 Seqiiéncia
seqguéncia principal 10 Principal
€ anas. )
i i 10 vV
Esse esquema introduzido
por Morgan e Keenan (1937, . : :
30 10 6 3-—T(x10° K)

Obself\{atorto de Yerkes) i O B A F G K  M-—tipo espectral
classificacao M-K. —




temperatura (em Kelvin)

©40.000 10.000 6.000 3.000
. -10 .
Diagrama H-R i
supergigantes (Ib)
..
igant
Classes de brilhantes (1)
luminosidade de |
Yerkes g 0 gigantes (11I)
er S
g 5 sub-gigantes (IV)
%
=
Estrelas da
Sequéncia principal +10

do tamanho ou
menor que o Sol sao
chamadas anas.

Sol: G2V

+15

05 BO A0 FO GO KO MO M8
tipo espectral



Diagrama H-R e tamanho das estrelas

. Gigantes Azuis
[ ]
Lembrando: NSy
104h-,‘:‘;fig_?|-al.‘”— ~ - i e Sigant?hs
) 4 ~ o JBetelgeuse; Vermelnas
— —_ | !
= 02 | ™
o 10T sis So oL TM00Rg
ou o A . Seqiiéncia ~,
3 Sl Principal ™ .
2 ~ ~_ ~ .
1 L e 1 "~_ sor == ~10Rq
R = i g S Y\
) _| r ot . ~ b
T f 4’]’{0 2 '\Sirius B ™ ~ ~ ~ ™~ -~
e 101", - ~ ~ 1Ry
N ~ ~ s i
1 41 log(4noR? ) s N
O — ogl , +lo ( TTOR ) Anas Anas | !
g L* N g ef, g ) 10’}  Brancas ~...) Vermelhas 3 T * 0,TRg
Y Y / IL Préxima Centauri
\ =
30 10 6 3T (x10° K)
y=a-x+ b O B A F G K M-tipoespectral
I

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



Distancia as estrelas
Escala de distancia

/

\
/ E as distancias

\

A , maiores?
~ 100.000 pc
* . .
®|
*;l ¢ N Paralaxe
~200 pc ‘i‘jAFGKM espectroscépica

Paralaxe estelar

~1 A.U.
N
Radar

Terra

Distancia ——



1) Paralaxe Trigonomeétrica

estrelas distantes

S
S ES
sk
P
Terra (6 meses depois) * sk
3 L. -
® primeira observacao
----- — %
estrela 3
préxima w

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 o diametro da
Terra

As seen from A As seen from B B




Distancia e Paralaxe

tanp = b —rd= IO
WP= = tanp  p(rad) 0
p(rad) = rato da orbita da Terra - 17 A d
d plrad)
5 " D: 1 UA
E para expressar o angulo p em segundos de arco (") ?
1 rad= 206.265" — p(“) = 206.265 x TUA/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) = P(l")




Parsec

P
/o>
D=1UA
Ecliptica

Sep=1"entaod =1 parsec =1 pc

1 pc = 3,26 anos-luz=3 x 10’3 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.

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

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

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

* Outros 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.);
— aCrux:p=0,01" = d=100 pc;
— B Crux:p=0,0029" = d =345 pc;



Para distancias mailores




Para distancias maiores

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

- Comparacgao 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 = SIOgi => Paralaxe
10 espectroscopica




2) Paralaxe espectroscopica

Método:

- construir um diagrama HR de calibracao para estrelas proximas
com boa determinacao 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). _ y
m—M =5log;




Diagrama H-R: paralaxe espectroscopica

Gigantes Azuis
bR T~ ‘
104_ "~ Rigel -’ A bl Gigantes
o " ~ ! I
S . . Betelgeuse, Vermelhas
> S N
= .~ RN | T
o 10T sirug S . L T ~00Rg
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= el Principal ™ .
= - - -,
g 1 ™~ g - h ~10R
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= ~ W
3 ’ r ™ - e S ™~
' SiriggB ™ ~ ™.
-2 s, e S =
100 ~ ~ 1Rg
o
\\ \“ . r"— " w
~ N\ ~ .
A ﬁnﬁs ~ Anas |\ L
10} Brancas ~---7 Vermelhas ' - 0.1Rg
Préxima Centauri
L_
1 L L
30 10 6 3T x 10° K)
- tipo espectra
O B A F G K M-=tp pectral

-

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./ 4xd 2




temperatura (em Kelvin)

Paralaxe 40.000  10.000 6.000 3.000
, . -10
espectroscopica

Usando apenas o tipo
espectral ha uma

ambiguidade. _‘% g
-
Mesmo tipo espectral, £ -
mas magnitudes %
absolutas diferentes! =

+10
E necessario distinguir as
classes de luminosidade

B
.
.i

+15
COMO?

‘ O5 BO A0 FO GO KO MO M8
tipo espectral




Paralaxe espectroscopica

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

Cr-

T2

« 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)

% S Hyzg & & H, Hg 4

Y A0 Ia
A0 Ib

(4]

A0 111 |5

E

=3

: . ©

A0 I\ 2

. B ——— [4s]

. PN O

I LUR 3

] L

it e - 3

e ana branca % —

3880A 3970A 4102A 4340A 4861A



Distancia as estrelas
Escala de distancia

/

\
/ E as distancias

\

A , maiores?
~ 100.000 pc
* . .
®|
*;l ¢ N Paralaxe
~200 pc ‘i‘jAFGKM espectroscépica

Paralaxe estelar

~1 A.U.
N
Radar
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Distancia ——



3) Relacao Periodo — Luminosidade das
Cefeidas

A variabilidade na luz observada em algumas estrelas:

=» meétodo para determinacao 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:
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O periodo de pulsagao 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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brilho aparente
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Variaveis Cefeidas

Variaveis com relagao 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:
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