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Conceitos Basicos da Astronomia

Os assuntos tratados nesta aula nao sao especificos da
cosmologia, mas podem ser Uteis nesta disciplina.

Muitos deles sao tratados mais detalhadamente nas
disciplinas

NocoOes de Astronomia e Cosmologia
e

Introducéo a Fisca Estelar.



Mecanica Newtoniana

Voltando a Lei da Gravitacao
(mencionada na aula anterior),
descrevendo a forca atrativa entre
duas massas M e m na distancia r:

Mm

onde G = 66731011Nm2kg2 14
€ a constante gravitacional universal Sirlsaac Newton
GMmr GMm

g T o9

r| r

onde r (ou rmm) € 0 vetor apontando de M para m, ¥ = ¥p-twy,
v € rn sendo o0s vetores posicao de M e m, resp. (=>|r| =)
e f, o vetor unidade na direcéo der.

vetorial: F =.



Mecanica Newtoniana

Sendo uma forca conservativa, podemos associar uma
energia potencial a estas duas massas, tomando a
situacao "massas totalmente separadas"” como ponto
Zero, ro = oo:

U=["-Fdr={['--GMm/rzdr = -GMm/r

Assim, a energia mecanica total de um corpo/particula de
massa m e velocidade v na distancia r da massa M é:

Eio: = K+ U=Ymv2-GMm/r

A velocidade de escape é aguela, para aquela a energia
total é nula:

YoMVesc2 - GMM/Ir = 0 => Vese = V2GM/r




Mecanica Newtoniana

Para deduzir dois leis muito importantes na astronomia
precisamos do principio da superposicao, que afirma que
forca e potencial gravitacional que duas massas M, e M,
juntas exercem sobre uma terceira massa m € a soma das
duas forcas/potenciais individuais (r, € o vetor apontando
de My param, ry ;= tmm, = Im - Iy, 2 Idem):

Fr = Fom + Fom, = -Gm-(Mary/ri3 + Maro/r23),
Um — UmM1 + UmMz 'Gm (Ml/rl + MZ/rZ)

Uma distruibuicao continua de massa p(r) exerce sobre m:

Fr, =-Gm-[ p(r)(rm-r)/|rm-r|2dV,
Un =-Gm-[ p(r)/|tm-r| dV.



O Teorema da Casca Esférica

Uma casca esferica de raio a e densidade (por unidade de area)
constante o (=> a massa da esfera € M = 4ra?0) exerce sobre uma
massa m na distancia r do seu centro a forca (na direcao do centro

da esfera):

F(r) = GMm/r? parar > a
=0 parar<a




O Teorema da Casca Esférica

Deducao:

Considerando o anel infinitesimalmente . _a.db

fino destacado na figura: s

Area do anel:

adg - 2rth = add - 2rma sen 6 kg

= 2ma? sen 6 d6 —>

para o
ponto P,

Massa do anel: posicio
da

dM = o - 2ra? sen 6 d@ massa m

= 21ta? sen 6 d6/4mtaz - M
=% M sen 6 dO



O Teorema da Casca Esférica

Pela lel dos cossenos (aplicada no triangulo AOP):

S2=1r2+ g2 - 2arcos 6

Derivando os dois lados em 68 (Nao esquecam, que s € uma funcao
de 6, enquanto a e r sao constantes):

25 ds/d6 =0+ 0+ 2arsen 6 =2arsen 6 =>sen6db =s/ar - ds



O Teorema da Casca Esférica

Energia potencial de m devida ao anel, ja que cada ponto do anel
fica a mesma distancia, s, de P:

dU = -GmdM/s = -Yo.GmM/s - sen 6 dB = -Yo.GmM/s - s/ar - ds
= -1o.GmMy/ar ds

Integrando isto sobre todos os anéis do mais proximo a P, que € s6 um
ponto, S = Smin, a0 Mais distante a P, que tambéem & s6 um ponto, S = Smax:

U=]_s=dU=-%GmM/ar [, =ds = -Y2GmM/ar (Smax - Smin)



O Teorema da Casca Esférica
U = -Y2GmMy/ar (Smax - Smin)

P N
> JP
iy UL
| min S . LT,
" o e 1 -

Ha dois casos: 0

r>a=>P éum ponto externo: :

Smin = - @, Smax = + @ => Smax - Smin = 28 => U = -GmM/r

=>F =-VU =-GMm/r?, isto €, F1
GMm/r? na direcao do centro da esfera

—

r<a=>P éum ponto interno: @ °
Smn=@&-I, Smax =+ & => Smax - Smin = 2r, U = -GmM/a
==>F=-VYU=0




O Teorema da Casca Esférica

Repetindo: Uma casca esféerica de raio a, massa M e densidade
constante o = M/4ma? exerce sobre uma massa m na distancia r do
seu centro a forca (na direcao do centro da esfera):

F(r) = GMm/r? parar > a
=0 parar<a

ou seja: Sobre pontos externos ela exerce a mesma forca como se
a sua massa estivesse concentrada no seu centro,
e sobre pontos internos, nenhuma forga.

Em consequéncia, uma distribuicao esfericamente simétrica de
massa, p = p(r'), exerce sobre uma massa m na distancia r do seu
centro a forca:

F(r) = GMm/r?, onde
Mr = [ordM = [or pdV = [o p(r')-4mtr?2 dr' € a massa contida na
esfera com raio r.



O Teorema da Casca Esférica

Ja que a lei de Coulomb tem a mesma forma matematica
gue a da gravitacao universal, o teorema da casca
esférica vale também pra forca eletrostatica, substituindo

m=>q, M=>0Q, M =>Qr, p=>p; € G =>Kke = 1/4r118,.

| Cuidado com a direcao da forca. Cargas do mesmo sinal
se repelem enquanto massas do mesmo sinal se atraem,
e massas negativas nao existem.



O Teorema do Virial

Um teorema bastante util, e que vale para qualquer
sistema de particulas / corpos / ... gravitacionalmente
ligado e em equilibrio (se diz equilibrio virial), é o
Teorema do Virial:

-2<K> =<U>, ou
<E>=Y.<U>

onde <K> a energia cinetica total do sistema, <U> a
energia potencial total e <E> a energia mecanica total,
todas em media no tempo.

E atil para determinar as massas totais de conjuntos de
particulas, estrelas, galaxias, ...; estimar a energia produzida em
estrelas; estimar a massa minima de uma nuvem de gas para
colapsar, estimar a energia transferida na colisédo de galaxias, ...



O Teorema do Virial

Deducao:

Sejam r. os vetores posicao das particulas do sistema

(em relacéo a origem de algum sistema de coordenadas;
0 centro de massa € uma boa escolha), m as massas,

v.as velocidades e p, 0s momentos lineares delas.

Definimos a grandeza: Q = 3 p.r,

Derivando no tempo:
dQ/dt = (dp./dt -x .+ p-dr./dt) = > dp./dt -r. + 5 p-dr./dt
(1) (1) (1)



O Teorema do Virial

dQ/dt =3 dp /dt -r + 5 p-dr /dt
(1) (I1) (1)

(): dQ/dt=d/dt 3 p-r,=d/dty m. v.-r.=d/dty m dr/dtr

= d/dty Yo d/dt (M r2) =Y - 0¥/d2 Y. m, r?
dr?/dt = dr?/dt = 2r-dr./dt =145 . dzl/dtz’

onde I = 3 m.r2 e momento de inércia do sistema

(N): 3 p-dr/dt=3y mv-v=2.5 Yam v2=2.5 K;= 2K,

onde K é a energia cinetica total do sistema



O Teorema do Virial
dQ/dt — Z,-dp,-/dt 'r,-+ Z,- P,'dl‘,/dt F. forca total que age na particula i

| [l » I F,: forca que a particula j aplica
() ( ) \(éllgils?ues ( ) na particula i

(): >, dp/dt-r.=>.F -r,=% (3. F)r,
rl_:l/z(rl_+rj) +1/2(ri_rj) = 1/2'ZIZ/¢/ i (r+r) T 1/2 Z Zj;t/ ij (rl rj)

F :—F — O + ZI_Z]>I i (r/ rj)
F Gmmjr/ru3 _ ;
onde r,= e — zizj>i Gm,.mjrij-(-ri.)/rij
= > ,.ZP, Gm,mjrf/r,3
=22 "Gmm/r,=5%5 U =U,

a energia potencial total do sistema



O Teorema do Virial

dQ/dt = dp./dt -r.+ > p.-dr/dt
(1) (1) (1)

Substituindo:

o - dl/dt2 = U + 2K

e mediando no tempo:

Yo - <dPl/dt?> = <U> + 2<K>

Ja gue o sistema esta em equilibrio, 0 momento de inércia
nao muda a longo prazo: <dl/dt> = 0 e <d?l/dt>> = 0.

=> -2<K>=<U>, e
<E> = Y.<U> QED



A Massa de Jeans

Quais as condicoes pro colapso de uma nuvem de gas de
densidade po € massa Mc resp. railo Rc acontecer?

Teorema do Virial: Nao levando em conta rotacao,
turbuléncia e campos magneticos, a nuvem esta em
equilibrio, se 2K + U = 0, onde

U ~ -3 - GMc%/Rc € a energia potencial total, e

K =3/, - NksT € a energia cinética interna
de uma nuvem esférica de N particulas e temperatura T.

Se 2K + U > 0, a pressao domina a gravidade, e a nuvem se
expande (nuvem subcritica).

Condicao pro colapso acontecer: Criterio de Jeans: 2K+ U <0
=> (|) 3NkeT -35-GM/Rc: <0



A Massa de Jeans

[l 11
A massa da nuvem e Mc =2 4ch3po/3(:) Numy,

onde my é a massa de um atomo de hidrogénio,

e U, o peso molecular médio (u = 1 no caso de uma
nuvem de H | e y = 2 numa nuvem de H,).

=> Umy € a massa média das moleculas da nuvem.

Explicitando Rc em (Il): Rc = (3Mc/4rtpo)Y?

e Nem (ll): N = Mc/umy

e substituindo em (I):

3ke TMc/UMy - 323G (4TTP0) *Mc3/5 < 0

=> Mc > (Bks T/UMKG)*? - (3/41100)Y? := M; = massa de Jeans



A Massa de Jeans

Isto significa, que uma nuvem de gas com densidade po €
peso molecular médio y na temperatura T colapsa, caso

=> Mc > M; (huvem supercritica), onde

3/2 1/2
M; >~ i : = massa de Jeans,
Gumpy 477 00

prop. T%2 po'?

ou Rc = (BMc/4mpo)Y? > R;, onde

15kT ws
R; ~ = ralo de Jeans.
4 G um g po




Algumas Unidades de Distancia

1 AU (unidade astronOmica, o siglo € do inglés
astronomical unit) é a distancia media entre o Sol e a
Terra, 0 "raio" da orbita da Terra:

1 AU =1.496-101 m = 150 mio. km

E normalmente usada para distancias dentro do
Sistema Solar (ou sistemas de tamanho comparavel).

1 ly (ano-luz ou lightyear) é a distancia,

gue a luz percorre em um ano:

lly=1ano:-c¢=1.15569-107s - 299 792 458 m/s
= 9.46-101>m = 9.5trio. km



Algumas Unidades de Distancia

1 pc (parsec) e a distancia s
de um objeto cuja paralaxe e .
anual (=> desenho) mede p’ﬁ SRR pettalis
um Segundo de arco (n) Tarra aralaxe p

(abreviacao de parallax of
one second of arc):

lpc=1AU/tant1" =206 265 AU = 3.26ly
= 3.086-10 m = 30 tr1o0. km

A distancia d até um objeto com paralaxe anual p é:
d=1AU/tantp=*1AU/p=1pc/p["],
onde p["] € a paralaxe em unidades de segundos de arco.
* Aproximacao valida, se p é pequeno (=>d » 1 AU),

gue é 0 caso para objetos fora do Sistema Solar.



Algumas Unidades de Distancia

1 pc € uma distancia tipica entre estrelas vizinhas:
A estrela mais proxima do Sol, Proxima Centauri,
ou a Centauri C € a 1.3 pc daqui.

O meétodo de paralaxe sO pode ser usado
para objetos (estrelas) proximos.

Senao, p € pequeno demais para ser
medida.

O satélite Hipparcos conseguiu medir as
paralaxes de ~118 000 a 1 mi. estrelas,
considerado a vizinhanca do Sol. Satélite Hipparcos

O satélite Gaia (lancado em 2013) esta fazenda medidas
de ~10 microssegundos de arco de precisao, assim
conseguindo determinar as paralaxes de 20 a 200 mi.
estrelas (até 10 kpc), boa parte da Via Lactea.



Magnitudes Aparentes

Mais de 2000 anos atras,

0 astronomo grego Hiparco

(0 mesmo dos epiciclos e

do catalogo de estrelas)

Inventou um sistema para classificar [l
as estrelas visiveis por . S
brilho aparente no céu, Hiparco
0 sistema de magnitudes:

As estrelas mais brilhantes eram de 12 magnitude,
as mau visiveis de 62 magnitude.



Magnitudes Aparentes

Como no seculo XIX se achava que o olho humano
percebe brilho de maneira logaritmica, e estrelas de

12 magnitude sao da ordem de 100 vezes mais brilhantes
gue as de 62 magnitude,

aproximaram as magnitudes por (exercicio pra casa):

m = -2.5-10g10F/Fo = -2.5-10g10F + C,

onde F ¢é a intensidade da radiacao observada, e Fo,
aquela de uma estrela de 02 magnitude e C = 2.5:10g10Fo0;
Por muito tempo se usava a estrela Vega como

"ponto zero" da escala (pelo menos na faixa do visivel).

I A escala de magnitudes é decrescente !



Magnitudes Aparentes

As magnitudes aparentes de alguns objetos:

Sol: -26.74

Lua: -2.50a-12.74

Vénus: -3.82 a -4.89

Jupiter: -1.61 a -2.94

Marte: 1.84 a -2.91

Mercurio: 5.73 a -2.45

Sirius (estrela mais brilhante tirando o Sol): -1.44
Saturno: 1.47 a -0.49

objeto mais fraco ja observado: ~36



Magnitudes Absolutas

A intensidade observada F depende da luminosidade
intrinseca L do objeto e da sua distancia d: F = L/4mad?

=>m = -2.5-l0g10(L/ATTd?) + C

A magnitude absoluta M é a magnitude aparente que o
objeto teria, caso se encontrasse a 10 pc de distancia:

M = -2.5:10910(L/417(10 pC)?) + C

E facil de mostrar (casa) que
M =m - 5-10010(d/10 pc) => d = 10™M+5 pe

Agrandeza m - M = 5-l0og.10(d/10 pc)
é chamada modulo de distancia.



Magnitude Bolomeétrica

Caso nas formulas para as magnitudes € usada o fluxo
bolometrico, quer dizer integrada sobre todos 0s
comprimentos de onda,

Fool = o™ F dA
se fala de magnitude bolométrica:
Mpol = -2.5'|Oglo(‘rooo F dA) + Chol
€ Mool = Myl - (M - M)

Il Cvol, que seria 2.5-10g10Fo0 NGO € ligado a Vega;
fol escolhido livremente (=> dois slides pra frente),
tal que Fopo* NA0 tem significado.

*Para quem quer saber: Fopo = 2.518-1078 W/m?2.



Bandas Fotométricas

Na pratica, nao se mede o fluxo em
todos os comprimentos de onda, mas
usando detectores (p. e. cameras
digitais chamadas cameras CCD),
cujas sensibilidades dependem do
comprimento de onda seguindo

funcOes caracteristicas, Sx ,chamadas '

bandas ou filtros fotométricos.

O conjunto de bandas fotométricas
de uma camera se chama sistema
fotomeétrico. Ex. No sistema Johnson-
Cousins, a banda V mede no visivel

1 F
HST/NICMOE

T r-.n K = T J,-"l -
e
.

HST/WFPC2

ok

ES0/EIS:
EMMI

ESO/EIS:
WFl + SOFI

2000

Lo
4000

il
oo a0on

1
axlie

Alguns sistemas fotométricos /
espectros de trés estrelas

(verde), B no azul, e U no ultravioleta proximo.

Ex.: O fluxo que se mede no visivel é Fy = [0>Sv-FadA

=>my =-2.5-10gicFv+Cyv €

Mv:mv-(m-M)




Bandas Fotométricas

Os pontos zero em cada banda sao um assunto chato:

Até recentemente, se usava com frequéncia um sistema
chamado VegaMag, naquele Vega servia como ponto zero:
Mxvegamag(VEQga) = 0 em todas as bandas X.

Hoje, € mais comum usar um sistema chamado ABmag,
baseado num espectro "cinza" (naquele o fluxo por unidade de
frequéncia é constante para todas as frequéncias), i.e. um
hipotético astro com espectro cinza tem a mesma magnitude
em todas as bandas. O "espectro cinza nivel zero" foi escol-
hido tal, que seu fluxo coincide com o da Vega na banda V-

Mv ABmag = IMv,vegaMag-

Para quem guer saber: o fluxo por unidade de frequéncia de
um astro cinza ponto zero é F, = 3.63-102°ergcm™=2s 1 Hz™.



Bandas Fotométricas

Ha varios outros sistemas de pontos zero. A conversao entre
eles se da somando/subtraindo constantes, que idealmente
podem ser encontrados em tabelas online.



Cores

A diferenca entre muo € mx, BCx = Mpoi — Mx = Moo - Mx

= -2.5-10g10(Fbo/Fx) + Cbo-Cx = -2.5-10g10(f FdA / [ Sx-FrdA) + Cuor-Cx
é chamada correcao bolomeétrica para a banda X, e é
normalmente negativa para estrelas. (Era para ser sempre
negativa, mas bobearam na escolha de Cy.; Observe que
nao € possivel definir o "ponto zero ABmag", ja que um
espectro "cinza" tem fluxo bolométrico infinito).

Grandezas como
B-V.=mg-my-= -2.5-|0910(FB/FV) + Cg.v
= -2.5:100:0(f Se:-FAdA / [ Sv-FrdA) + Cg.y,
onde Cs.v = Cs - Cy,
se chamam cores.



Cores

exemplo: a cor B - V =-2.5-l0010(F&/Fv) + Cs.y,

guantifica, se o objeto € mais brilhante no verde ou no azul,
entao B - V, U - B, etc. dao uma dica sobre a cor do objeto.
Normalmente, a banda concentrada em comprimentos de
onda menores entra com sinal positivo e a banda de
comprimentos de onda maiores, com sinal negativo.

Em geral: Quanto maior € a cor, tanto mais o espectro é
concentrado em comprimentos de onda longos

(Na lingua dos astronomos: tanto mais vermelho é o objeto;
para o caso oposto, ele diz: tanto mais azul € o objeto.).

Vega tem cor zero em todas as cores, I.e. todos os pares de
bandas fotometricos no sistema VegaMag (ja que 0-0 = 0),
e um astro com espectro cinza, no sistema ABmag.



Cores

Nao é dificil mostrar, que a cor de um objeto independe da sua
distancia (bom exercicio para casa).

Uma consequéncia disso € que se pode usar tanto
magnitudes aparentes, quanto magnitudes absolutas para

calcular a cor de um objeto
(afinal uma magnitude absoluta é nada outro que a magnitude

aparente numa dada distancia, i.e. 10 pc):
Mx-My=mx-my=X-Y.



Cores

Lembrete de Estrutura da Matéria,
Fisica Quantica, etc. (Corpo Negro)

A cor de um corpo que brilha por
conta propria (i. e. uma estrela)

é correlada com a sua

temperatura:

_ Poténcia por umdade de volume

10
Comprimento de onda A (x10%m)

Sun’s Spectrum vs. Thermal Radiator
of a single temperature T = 5777 K

Quanto maior € B - V (ou outra
cor), tanto mais baixa € a
temperatura da estrela

(podem existir excecoes, ja que .
0 espectro de uma estrelando é ° |
exatamente o de um Corpo Negro. ) |

nim)

sity” (Wim'/

— spectrum of Sun
— spectrum of T = 5777 K blackbody

200 400 600 800 1000 1200 1400 1600 1800 2000
wavelength (nm)

Espectro do Sol e de um Corpo
Negro da mesma temperatura



Medir Distancias

Velas Padrao

No modulo de distancia (que se baseia no lei do quadrado da
distancia) se baseia o método de medir distancias das velas
padrao:

Assim se chama um objeto de luminosidade, resp., de magnitude
absoluta em alguma banda X, My, conhecida:

- objetos, que sempre tém a mesma luminosidade como
supernovas de um certo tipo, ... ou

- objetos, cuja luminosidade depende de maneira conhecida de
alguma grandeza medivel: certos tipos de estrelas variaveis

(que tém uma relacao periodo-luminosidade conhecida),
galaxias espirais (relacao Tully-Fisher, vide daqui a pouco), ....

Medindo a magnitude aparente em X, my, a distancia até o objeto é:
d — 10(mX'Mx+5)/5 pC



Medir Distancias

A Escala de Distancias Cosmicas

Na pratica, a determinacao de distancias até objetos proximos e
usado para calibrar métodos de medir distancias maiores, etc.,
sucessao chamada escala de distancias cosmicas.

1pc 10 pc 100 pc 1 kpc 10 kpc 100 kpc 1 Mpc 10 Mpc 100 Mpc 1000 Mpc
T T * T T L e
= 1Y) (=) [T}
= w S X% ‘c ™ o3 El R
23 38 s &= 2 £3 g3
= c 2 3 £V s &0 i o
< o v =2 & - - 9yg
v) T v g = ]
o =
R T R T W 3 e (W e B St e S| —
Parallax (Hipparcos) Population Il RR Lyrae variables Type la supernovae
out to 500 pc 5to 100 kpc 1 to over 1000 Mpc

Tully-Fisher, fundamental plane
700 kpc to 100 Mpc

Spectroscopic parallax
40 pcto 10 kpc

Population | Cepheid variables
1 kpc to 30 Mpc |

Alguns metodos de medicao de distancias



Medir Distancias

comprimento

Lel de Hubble-leMaitre (=> aula passada): de onda

Além de provar a expansao do Universo, a Lei de
Hubble-leMaitre nos fornece um método para medir
a distancia até uma galaxia:

medir o redshift z através de uma linha espectral
conhecida: z=AMAo-1
=> Distancia d = v/Ho = ¢-z/H, valido para z < 0.13

até um redshift de 2, a formula espectro como foi
emitido pela galaxia
d = ¢/Ho-[(z+1)?-1)/[(z+1)?+1]
espectro ao
é uma boa aproximacao. chegar na Terra

Ainda voltaremos varias vezes a expansao do Universo, ao
redshift, e a Lei de Hubble-leMaitre.



O Melo Interestelar

Extincao Interestelar

No espaco interestelar, ha nuvens de gas e poeira.
A poeira absorve, reemite e espalha luz que incide nela.

=> Objetos luminosos (estrelas, galaxias) parecem
menos brilhantes vistos através de nuvens de poeira.

=> Extincao interestelar

=> A formula gue relaciona as magnitudes absoluta e aparente
obtém um termo adicional, a extincao A:

m=M + 5:logiod[pc] -5+ A

A guantifica, entao, a luz absorvida pela poeira em unidades de
magnitudes. Quanto maior a quantidade de poeira atravessada,
maior a extingcdo, podendo levar a sobre-estimacao da distancia
ou tornar o objeto atras invisivel.



O Melo Interestelar

Extincao Interestelar

A extincdo depende do comprimento de onda:
m, = M, + 5-log.0 d[pc] - 5 + Ax

A extincdo numa banda X, Ax = mx - Mx - 5:10g10 d[pc] - 5, também
pode ser escrita como

Ax=-2.5 |Og10 Fx/FX,o,

onde Fx é o fluxo medido em X, e

Fxo := Lx /41td?, o fluxo que se mediria sem extincao.

Além do verdadeiro médulo de distancia

(m - M)o := 5-l0g10 d[pc] - 5 = mx - Mx - Ax

as vezes é usado o modulo de distancia em X:

(m -M)x ‘= Mx - Mx = (m -M)o + Ax,

gue converte diretamente magnitudes aparentes em X em
magnitudes absolutas em X.



O Melo Interestelar

Reddening and E xtinction

Extincao Interestelar

L on g wavelengh
(redder light)

Esta dependéncia do | essintensiy
comprimento de onda W_,_/\/bﬂr»

é no sentido, de que luz ; ——
de comprimento de onda /vvwvw—' | el it
curto (azul) é espalhado o vavdogt |

mais intensamente, que luz
de c. d. 0. comprido (vermelho).

Iost of the short wavelength
light is scattered awray from
its original direcdon.



O Melo Interestelar

Extincao Interestelar

=> Objetos vistos através de

nuvens de poeira aparecem 3

mais vermelhos.
=> Avermelhamento interestelar.

Poeira € mais transparente
no infravermelho que no
otico.

& g 1

Computed R=275
====-==- Observed

HD 48093
R=3.52

arard no io |

Barnard 68 no IR




O Melo Interestelar

Extincao Interestelar

O avermelhamento interestelar afeta uma cor,

l. e. B -V, de um objeto observado aumentando-a
(normalmente) por um valor Es.v ou E(B - V),

o avermelhamento em B - V-

Esv=EB-V):=(B-V)-(B-V)=(ms-my)-(Ms-My)
= [(Ms+5:10g10d[pC]-5+A&) - (M\+5:10g10d[pC]-5+AV)] - (Mzs - Mv)
= Ag - Ay,

onde (B - V)o .= Ms - My é a cor intrinseca,

e B-V:=ms-my, acor observada do objeto.



O Melo Interestelar

Extincao Interestelar

llustracao de (m-M)o, Av, (M-M)v € Es.v em um diagrama cor-magnitude
(ignorem a linha

J vermelna)
—2.5 -
0.0 1

Figura feita pelo
aluno da UFABC
Guilherme Silva

((B-V)o, Mv): durante um TCC
dezas intrinsecas

2.5 4

3.0 4

7.5 {(m-M)v=(m-M)o+Av

10.0 (m-M)o

12.5 1

(B-V), mv):

15.0 4 "E{E_V:. grandezas observadas

! ! ! ! !
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
B-V



Luz como Onda

Lembrete de Estrutura
da Matéria: Luz € um
tipo de radiacao
eletromagnética, uma
onda que consiste de
campos elétrico e
magnético
perpendiculares, que
oscilam e se
propagam no Vacuo
com a velocidade

c =299 792 458 m/s.

Antena dipolo

H‘

‘ B
< campo Magnético

PY4ZBS

E campo Elétrico

)

Onda eletromagnetica com
polarizacgao linear WVERTICAL

Rl

A

direcio de propagacio

Relacao entre comprimento de onda A e frequencia v:

C=A-V



Luz como Particula

Lembrete de Estrutura da Matéria, Fisica Quantica, etc.:
Luz também tem caracteristicas de particulas, chamadas
fotons. y

Energia E e momento linear p de um
foton sao relacionados com frequéncia
e comprimento de onda pelas
RelacOes de de Broglie (1924):

E =h-v=h-c/A,
p = E/c = h-v/c = h/A,

onde h = 6.626-10734 J.s =
constante de Planck Louis V. de Broglie




A Interacao Matérie-Luz

n=23
Para entender espectros,
lembremos algumas coisas sobre a L
Interacao entre matéria e radiagao n=1 ¥ VW
(luz) (=> Estrutura da Matéria, Fisica ) W

Quantica, Interacoes AtoOmicas e
Moleculares, ...).

Os atomos e moleculas tém diferentes niveis de energia,
dependendo do estado orbital dos elétrons, do estado de
vibracao, etc.

EXx. Os niveis de energia do atomo de hidrogénio sao

E, =-(1/n®-Eo,onden=1, 2, 3, ...,, onde

Eo = mee?/321m2eq2h? = 2.18-10718 J = Energia de Bohr, e
n € numero quantico da energia



A Interacao Matérie-Luz

n=3
As diferencas de energia entre
niveis sao as energias que o atomo =
tem que ganhar ou perder para n=1 ¥ VWV
mudar de estado, de n; para n-. ) W

Se Isto ocorre por absorcao ou
emissao de um foton, este foton

val ter uma energia de :
hv = IAEl = |Ei - Ed = Eo-1(1/n2-1/nid)l
O conjunto das frequéncias / :
comprimentos de onda destes 3
fotons é caracteristico para o
elemento ou a molécula, e se
chama espectro de linhas deste. , 4Y¥YY Série de Lymam (UV)

Y ¥y ¥y Série de Paschen (IV)

11111 Série de Balmer (visivel)




Absorcao Atomica

O espectro de linhas  Lampada (luz branca)
pode aparecer em ‘
absorcao...

Na tela: Espectro de absor¢ao de hidrogénio.

Fenda

o :.f N

Espelho ‘ w

Prisma

Gas Frio,
por exemplo, H;

Tela



Emissao Atbmica

... OU em emissao.

~——__

C Y

Tubo de
descarga de
gas
preenchido
com H>

-/

T

Fena

Na tela: Espectro de emissao de hidrogénio

Prisma

I

Tela




A Interacao Matérie-Luz

Leis de Kirchhoff

Um corpo opaco quente, solido, liquido ou gasoso, emite um
espectro continuo.

Um gas transparente produz um espectro de linhas de
emissao. O nidmero e a posicao (comprimento de onda) das
linhas depende dos elementos quimicos presentes no gas.

Se um espectro continuo passar por um gas a temperatura
mais baixa, o gas frio provoca o aparecimento de linhas
escuras na tela. O numero e a posicao destas linhas depende
também dos elementos quimicos presentes no gas.

Estas leis ajudarao mais tarde para interpretar os espectros de
varios objetos astronomicos.



O Espectro Solar

— Solar spectrum outside atmosphere

Exemplo: o espectro do Sol

Solar spectrum at sea level

E o espectro de um Corpo Negro
de 5777 K com as linhas de

absorcao dos componentes da }
sua camada exterior, a fotosfera. B }

Increasing flux ——

) e T — =
2x107 6x107 1x10%1.4x10°1.8x10622x10%2.6x10° 3x10%

Sua composicao quimica, com
relacéo a sua massa e de74%
de hidrogénio, 24% de hélio e
2% de outros elementos.

O hélio tem seu nome por ter
sido encontrado pela primeira
vez no espectro solar em 1868 S
(grego: Helios = Sol). Na Terra, 0 e =

hélio fol encontrado s6 em 1895.

http: flcsep10. phys. utk edu/astr1620ectlightfspectrum html




A Interacao Matérie-Luz

Linhas "permitidas” e "proibidas”
Diagrama de niveis de energia de hidrogénio

As particulas elementares, =0 1 2 3 4 5
l. e. protons, elétrons, néutrons, " e e
etc., e as particulas compostas, = T RS

p.e. atomos, tém um tipo de
momento angular intrinseco,
dado pelo numero guantico /.

No exemplo de hidrogénio,

0 numero de possiveis valores
de [ aumenta com o nivel de
energia (veja a figura).

Em uma transicao, naquela um foton é emitido, este carrega pra
fora uma unidade, positiva ou negativa, de momento angular
(fétons tém momento angular 1) => [ muda por 1.

Linhas permitidas sao linhas que correspondem a transicoes,
naquelas o momento angular do atomo muda por 1.

n=2

(note that vertical scale 1s distorted)

E =-13.6e



A Interacao Matérie-Luz

Linhas "permitidas” e "proibidas” Diagrama de niveis
de energia de hélio
=> Existem niveis de energia, de onde o atomo s P D

nao pode sair por emissao permitida de um foton, s — ——
chamados niveis metaestaveis.

7 I

Porém, muito raramente (tipo, em milhdes de anos) , /

uma transicao "proibida" pode acontecer, assim
emitindo um féton de uma linha proibida.

] o ~ ) ) 2  ——— nivel meta-
Linhas proibidas normalmente sao simbolizadas estavel
usando colchetes, exemplos: [Hel], [O 1], ... trangicio

. : 1 ” - . d
Em ambientes de densidades “comuns”, os atomos |* °f'“@

ndo ficam em niveis metaestaveis por um tempo 'Y
suficiente para ocorrer uma transicao proibida. Eles logo séo
excitados para outros niveis por chogues com outros atomos.

=> Linhas proibidas séo assinaturas de gases muito ténues.



O Melo Interestelar

n=3
O Hidrogénio Interestelar
Para uma linha espectral desta T
natureza surgir, 0s atomos devem ”I:Z AE = hv
ser excitados, isto &, atingidos y
por fotons de suficiente energia,
no caso do hidrogénio, no ultra-violeta,
como presentes em atmosferas :
de estrelas, em regioes de
formacéo estelar, ou outros : l 11 T
ambientes com radiacao energetica.: L SRR G

E como se detecta hidrogénio em
ambientes mais calmos, I. e. em
nuvens de hidrogénio longes de fontes de radiacao?

R ALALI Serie de Lymann (UV)



O Melo Interestelar

O Hidrogénio Interestelar
Solucao: Alinha de 21 cm. T ——

Fisica Quantica: Os proton e
elétron de um atomo tém um tipo
momento angular intrinseco,
chamado spin. @

Wavelength21 cm
Frequency 1420 MHz

Eletromag => se 0s dois spins sao
alinhados, os dois momentos
magneéticos sao anti-alinhados,

e a energia do atomo é
ligeiramente mais alta,

por 5.9-106eV =9.45-107%5 J.

Lower energy state



O Melo Interestelar

O Hidrogénio Interestelar

Nuclear Electron

Solucao: Alinha de 21 cm. Spia Spin
T F=1 | t

Este desdobramento do nivel
de enel’gia do estado ls S, 1420405751 MHz
fundamental de H | se chama

estrutura hiperfina.

Y F:[:l

Quando 0S Spins se Estrgturapiperfina\do estado funJamen*tal
desalinham, o atomo emite ¢ Mrogeno neuto

um foton de hv = 9.45-10725 J,

ouv =1420 MHz,

ouA=21cm.

=> Detectando esta linha espectral, consegue-se
localizar hidrogénio atdmico no espaco interestelar.



O Melo Interestelar

O Hidrogénio Interestelar
Solucao: Alinha de 21 cm.

Porém, o estado hiperfinamente excitado (spins
alinhados) tem tempo de vida de varios mi. anos.

=> S0 em ambientes muito ténues 0s atomos tém tempo
para ficarem no estado excitado até se desexcitarem
naturalmente, sem ter se chocado com outros atomos
antes.

=> S0 no espaco, em nuvens difusas de H I
T=30-80K,p=1-8-108part./m3, M=1-100 Mo.



O Melo Interestelar

O Hidrogénio Interestelar

A linha de 21 cm pode ser usada para mapear localiza-
cao e densidade do H | e medir velocidades radiais pelo
efeito Doppler (=> aula Relatividade) e estimar

campos magneticos pelo efeito Zeeman.

A Via Lactea em H | (=> aula Via Lactea)



O Limite de Eddington

E a luminosidade méaxima que pode ser gerada por
material sendo acretado com simetria esférica por
uma massa M. Se a massa irradia com
luminosidade maior, a pressao desta radiacao
Impede o material de cair em cima.

i
Arthur Stanley
Eddington
(1882-1944)




O Limite de Eddington

Considerando uma particula com massa m e secao transversal de
Thomson ot na distancia r da massa M sendo acretado por esta, e
equilibrando gravitacao e pressao da radiacao agindo na particula:

GMm/r? = dprag/dt = d(Eaq/C)/dt
= 1/c - FiaqO07 = O1/C - Leq /41112

=> | gq = ATGMmc/ar = 4ntGe/k - M,

thumbnail=2.0

onde F.q4 € 0 fluxo (poténcia por unidade de area) da radiagao,
K = a/m é a opacidade do material acretado,

no caso de hidrogénio: ot = secéo transversal do elétron,

m = m, = massa do proton



O Limite de Eddington

Luminosidades super-Eddington podem acontecer
em sistemas sem simetria esférica

(a radiacao sal em outra direcao que de onde vem
o0 material acretado).

Mesmo assim, Leq € uma boa estimativa

da luminosidade maxima possivel por acrecao.

O limite de Eddington tem importancia em ;,;'j',,

- estrelas em formacgao Arthur Stanley

- binarias com transferéncia de massa Eddington
(i.e. novas, erupcoes de raios vy, ...) (1882-1944)

- pulsacbes de estrelas variaveis,

- Na fisica de quasares, ...




Estrelas

Uma Estrela € uma bola massiva e brilhante de gas
(plasma) guente, a fonte de energia principal sendo a
fusao nuclear (estavel) no seu interior.

As propriedades de estrelas variam por muitas ordens de
magnitudes:

- Massas de 0.072 Ms a ~150 Ms

- Raios de ~0.12 Re (um pouco maior gue Jupiter)
a~1700Rs (1.2:10° km ou guase 8 AU)

- Temperaturas de 2000 K a 50 000 K

- Luminosidades de ~105 Le a ~10°Lo

=> Seria bom botar ordem para entendé-las.



Tipos Espectrais de Estrelas

Nos anos 1890 em Harvard, :
Pickering e Fleming classificaram ';:; -
0s espectros de estrelasde Aa Q
de acordo com as intensidades e 85
larguras das linhas de absorcao o

de hidrogénio (a série de Balmer). o

Em 1901, Annie Jump Cannon GO
colocou estas classes em uma ol
ordem mais logica, eliminou muitas, «s|
e subdividiu as gue sobraram em
subclasses decimais (i.e. AO aA9) LB
O BAF G KM virou uma sequéncia em temperatura

As estrelas no comeco da sequéncia (O e B, as mais quentes)
sao, as vezes, chamadas early-type, "precoces"”, e as no final,
late-type, "tardias".



Tipos Espectrais de Estrelas

A sequéncia pode ser Y005 A oG i
memorizada pela frase inglesa A . el B ——
(e um pouco politicamente e i T F ;
incorreta) Ty
Oh, Be A Fine Girl / Kiss Me. enunnKE' E
(Para quem prefere, o Girl pode

ser substituido por Guy). ‘””””“E’i E

- Ferro——L1 1 Eélﬂiﬂ- h_l_l

Malis recentemente, adicionaram mowg | J} }mf ?MF
as classes L e T para estrelas o vy e il
muito "frias" (< 2500 K) e Anas _

Marrons, além da M (pouco e HE
usadas e nao mostradas aqui). .
A frase mnemonica pode ser AR Hl:
acrescentada por Less Talk.

Oxido de titanio — L CH



Tipos Espectrais de Estrelas

Tipos de Estrelas, Segundo a Classificagao de Havard

Tipo Temperatura Cor da Estrela Peso | Tamanho Luminosidade

-

| de 30.000°C a (@

Azul o4 M 16 R 1.400.000 L e
&0.000°C
de 10.000°C a
Azul-Claro 18 M 7R 20,000 L
30.000°C
de 7.500°C a
A Branco 1M 21R 40 L
10.000°C
de 6.000°C a
F Amarelo-Claro 1,7 M 1.4 R 6 L
F.5000C
de 5.000°C a
G Amarelo * 1,1 M 1,1 R 1,2 L
&.000°C
de 3.500°C a
K Laranja 0,8 M 0,29 R 0,4 L
5.000°C

de 2.000°C a
M 0,4M| 0O,5R 0,04 L
3.500°C

As limites em temperatura, massa, etc. podem variar, dependendo da fonte.
*O Sol é tipo G2 neste esquema.



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

Lembrete da ultima aula: T sorraants .. B
O Diagrama Hertzsprung- L ISR s i
Russell (HR) é uma 0] (e oaa [
ferramenta muito usada na M- [8
2 ~ R GIANTS [ &
area da evolucao estelar. Ly | :
CRE -5 £

Conhecendo as temperatura g | .
de superficie e luminosidade ' § T 4
de uma estrela, podemos U et A
pOS|C|0né'|a no dlagrama 0 1 10 | Colorsindicatenun-;;);e;r

1w " of stars per point. . F
=> cada ponto representa SuSu of starsperpolt. - S

30,000 10,000 6500 5000 4000 3000
Uma eStr6|a -—Temperature (K)

Diagrama HR das estrelas na vizinhanca solar

As vezes, se usa as classes espectrais O BAF G KM para rotular o
eiXo X, ja que estas sao correlacionadas com a temperatura.



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

Porem, temperatura e luminosidade de uma estrela nao sao
diretamente observaveis.

Como conseguir o diagrama Hertzsprung-Russell de um
determinado conjunto de estrelas (a vizinhanca solar, um
aglomerado estelar, ...), entao?

32 aula:

- A magnitude absoluta em alguma banda, p. e. My, € uma
medida para a luminosidade (se teria que aplicar a correcao
bolométrica, mas esta normalmente € pequena).

- Uma cor, p. e. B - V € uma medida para a temperatura.

=> Medir as magnitudes das estrelas em duas bandas, p. e. ms
e my, e determinar o modulo de distancia, m - M, por exemplo
por paralaxe (no caso da vizinhanca solar)
=>Mvy=mv-(M-M), B-V=ms-my



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

Assim se cria o B M IR IR T

Diagrama Cor-Magnitude
(CMD), também chamado |
Diagrama Hertzsprung- 0 -
Russell Observacional, '
que, entao, € uma
“traducao” do diagrama s ;|
HR para grandezas -
observacionais, e pode
ser traduzido de volta
calibrando as relacoes - s
My=>L e B-V=>T - L T
usando estrelas de IR SN I L LN
luminosidades e e R B A2

tem pera’[u ras con hecidas_ Diagrama cor-magnitude das estrelas na vizinhanca solar

10 -




O Diagrama de Hertzsprung-Russell
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Diagrama HR da vizinhanca solar



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

Na pratica, € comum trabalhar diretamente no diagrama cor-
magnitude para comparar dados empiricos com modelos.

Em lugar de tentar traduzir magnitudes e cores em luminosidades
e temperaturas, pode-se transformar as luminosidades e
temperaturas dos modelos em magnitudes e cores tedricas,
combinando os modelos estelares com modelos que prevéem 0s
espectros de estrelas com dada luminosidade e temperatura.

5

magnitudes
e cores
.| previstas
[ _ pelos

=> : modelos
Modelos espectrais = °| |

w

log(L/Lg,)

log(t/yr) = 6, 7, 8, 9, 10

| 1 L L L | L L L L | ' 1 1 L | |
5 4.5 4 3:b
109(Z /)

Modelos evolutivos de estrelas




O Diagrama de Hertzsprung-Russell

-'5 LI | I-I 1 | LI [

Os diferentes ramos visiveis no
diagrama correspondem a
diferentes fases evolutivas

das estrelas. O ramo que se
estende da esquerda superior até a
direita inferior corresponde

a primeira fase, chamada
Sequéncia Principal (SP).

As estrelas passam de 80% a 90%
¢ | das suas vidas nesta fase.
|7 1 Emconseguéncia, a maior parte
S das estrelas observadas estao
neste ramo.

As estrelas na parte superior da SP
sao as de maior massa, e tém vidas
mais curtas que as na parte inferior.

10

CMD da vizinhanca solar



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

The sizes of stars on an H-R diagram

A posicao de uma

estrela no diagrama HR
também nos da o seu
tamanho/raio, ja que, pela
Lel de Stefan-Boltzmann

R = VA/Arr =VL/Arto- T2

No canto superior-direito,
as estrelas tém o maior
tamanho.

-
=]
N

(0]
=
>
=
v
o
&
£
5
=

=> R = const. para
40,000 20,000 10,000 5,000 2,500
L prOp. T4 ~«— Surface temperature (K)

Figure 17-15b
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H. Freeman and Company




Aglomerados Estelares

Sao conjuntos de estrelas formadas
juntas no colapso de uma nuvem de gas,
gue se fragmentou.

Por Isto, todas as estrelas tém a mesma
idade e a mesma composicao quimica.

Na Via Lactea, distinguimos entre dois
tipos, 0s

Aglomerados Abertos (< algumas
milhares de estrelas, forma irregular) e
Aglomerados Globulares (~algumas
100 000 estrelas, forma esférica).

A7 Tuc! aglfb'me;ré_lﬁo globular ¢




Aglomerados Estelares

O diagrama Hertzsprung-Russell, resp. -

0 diagrama cor-magnitude de um

a composicao quimica do aglomerado,
e proporcionar testes a teoria de
evolucao estelar, ja que:

- Estrelas de massas diferentes entram
na Sequéncia Principal em locais e
tempos diferentes (mas todas tém

10 —

~as mesmas idade e composicao).

- Estrelas de massas diferentes
evoluem em escalas de tempo
diferentes.

aglomerado pode nos dar informagédo |
sobre a idade e, a segunda vista, sobre v |

10 -

15 —

CMD de 47 Tuc




Aglomerados Estelares

Determinacao das Propriedades de um Aglomerado

Uma vez determinada a (o 202
distancia e construido o
CMD absoluto
deslocando o CMD
aparente pelo modulo de
distancia, podemos
estimar a idade

do aglomerado pela s
localizacao do ponto i

de turn-Off_ HR Diagrams for Various Open Clusters

(sieaf) aby

2
'E
o
[1+]
=
I
3
L]
-
=
=
]
)
o
<

=> Determinamos as distancias, idades e composicoes
guimicas de aglomerados estelares.



Aglomerados Estelares

Determinacao das Propriedades de um Aglomerado

Aglomerados Estelares -
X Fersel + x Persei
nos forneceram: N\

-
(=]
w

- Idades de estrelas by .

- Alidade da Via Lactea

- |dades de outras galaxias
com aglomerados
observaveis

- Um limite minimo para a
idade do Universo.

-
(=]
(%]

-
(=

‘_:l;‘,.
>
=
W
=]
o
£
=]
-

40,000 10,000 5000 3000
-— Surface temperature (K)

Mesma coisa no diagrama HR tedrico



Aglomerados Estelares

Animacao
da evolucéao
do diagrama
HR de um
aglomerado
estelar

pelo aluno
da UFABC
Arthur Julido
num projeto
dirigido.

Luminosidade (L 0)

3.981 mega anos

Temperatura (K)




Aglomerados Estelares

Resultado Principal

Na Via Lactea,

- aglomerados abertos sao jovens e
ricos em elementos pesados (mais
pesados que He, chamados "metais"
na lingua dos astronomos), e

- aglomerados globulares sao velhos
e (na maioria) pobres em "metais".

Isto pode ser explicado pelo fato, que B

com o tempo, 0 meio interestelar € P
enriquecido de "metais" (formados em [
estrelas). => Aglomerados formados [
mais recentemente incorporaram '47’-Tu§§"’a§i6}%éféiﬁb"gjjobi;la}';"
mais elementos pesados. | |




Estrelas Binarias

Sao estrelas que ocorrem em pares
gravitacionalmente ligados, girando
em torno do centro de massa comum.

Binarias s&o muito frequentes, tanto
gue uma frase famosa entre
astronomos e "Trés em cada duas
estrelas é uma binaria".
Exercicio: Se esta frase for verdade ...
(e n&o houver sistemas de mais de “‘
duas estrelas), =
qual a raz&o estrelas isoladas : binarias?

Existem sistemas de mais de duas estrelas também, que
nao vamos tratar.



Estrelas Binarias

Como detecta-las?

A observacéao direta € muitas vezes dificil, por que as
duas estrelas nao podem ser resolwdas e/ou uma brllha
muito mais fracamente gue a e e
outra.

Também ha o perigo de
confusao com duplos oticos
(coincidéncia de duas estrelas
Indepentes na mesma direcao
No Céu).

dUp|00tlco e



Estrelas Binarias

Pelo movimento proprio
(0 movimento aparente no céu)
tambem é dificil, ja que este
normalmente é muito pequeno
e lento.

3irius A

movimento proprio de Sirius Ae B

Exemplo:
A separacao angular entre Sirius A e B varia entre 3" e
11", e o periodo orbital € da ordem de 50 anos.

Quando da, até se vemos sO uma das estrelas (caso de
Sirius A na descoberta de Sirius B), os detalhes da(s)
orbita(s) no ceu (periodo, separacao angular, etc.) ajudam
para calcular as massas e orbitas das duas estrelas.



Estrelas Binarias

Pelo movimento radial “
(na direcdo da linhade . ( Q )( Q )
visada) aproveitando o K sy ot
efeito Doppler atuando W ﬂJ:I |
n(as linhas d)os espectros
das duas estrelas.

A,BA,B A,BAB
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Time (days)

Quanto mais paralelo
€o plano orbital em
relacao a linha de visada &==_
(quanto mais "edge-on" € o plano orbital), tanto melhor.

Radial velocity (km/s)

Se ele é perpendicular a linha de visada ("face-on"), nao
da pra observar o efeito Doppler.



Estrelas Binarias
Numa binarianao- {1 {1 W} H & § {

resolvida vemos
linhas duplas no
espectro composto.

GO BN ¢ R R § e SN D B ST ST e A e ot B e S B e W e

1 T T4 T T ¥ 1

A variagéo no tempo Espectro de uma binaria em dois momentos diferentes

das velocidades radiais nos da limites inferiores para as
massas das estrelas.

Conhecendo a inclinacao do plano orbital da pra encontrar
as massas.



Estrelas Binarias

Quando o sistema binario
é exatamente edge-on

(a linha de visada
coincide com o plano
orbital) temos uma
pinaria eclipsante, e
podemos usar o efeito
Doppler para calcular as
massas das estrelas.

Light —-

Time to cross

Light—-

> | | < disk of large
star

Além disso, a curva de
luz do sistema da dicas
sobre os tamanhos. e i e

(c) Tidal distortion Time —-

Figure 17-24
Universe, Eighth Edition
© 2008 W.H. Freeman and Company

Light —-




Estrelas Binarias

As vezes, métodos de determinacéo
da massas/orbitas podem ser
combinados.

Os mesmos métodos tambéem sao
usados para detectar exoplanetas,
planetas fora do Sistema Solar.

778 mas
55 AU at 70 pc




Estrelas Binarias

>

Tratando de Binarias pode ser util -
usar coordenadas que giram junto
com as estrelas, tal gue as estrelas
flcam paradas neste sistema.

I Nao é um sistema inercial ! .

A energia potencial de uma m/
massa de teste m ganha um

termo extra Ue, devido a "forca - ; -

centrifugal" F. (na verdade uma forca de inércia ou
pseudoforca): U = -| Fc-dr = -Y2:m-w?r ?

F. = m-w?r

=> Energia Potencial de m: U = -G(Mim/s1+M.m/sz) - Yo-m-w?r?
e seu potencial ® = U/m = -G(My/s1+M./s>) - Ya-w2r2



Pontos Lagrangianos

Os pontos, naqueles grad(®) =0
sdo chamados pontos lagrangianos. §

S&o pontos de equilibrio, . d. uma
massa pequena encontrando-se em §
um destes pontos (e girando junto N
com o sistema binario) permanece |a. N\ .-

Em outras palavras: Os pontos lagrangianos sao
posicoes nas gquais a forca gravitacional exercida pelas
duas massas M; e M, sobre uma pequena massa m
iguala a forca centripeta necessaria para que m se mova
com o sistema.



Pontos Lagrangianos

Sao cinco pontos, todos no plano
orbital das estrelas:

L1, L>e Lz no eixo M-M-,

em todos o0s trés a massa fica em
equilibrio instavel, e

L. e Ls, onde o equilibrio é estavel.

Exemplos: Os Asteroides Troianos se encontram nos pontos
L, e Ls do sistema Sol-Jupiter;

O telescopio espacial James Webb Space Telescope (JWST)
esta operando em L, do sistema Sol-Terra.



Pontos Lagrangianos

O fato de que L, é um ponto de
equilibrio instavel quer dizer, que
uma pequena perturbacao numa
massa encontrando-se 14, faz esta
"cair" rumo M; ou rumo M..

A superficie equipotencial que passa AN
por L, € chamada Lobulo de Roche
Quando uma estrela expande até contra o

=553

encher sua parte do Lébulo de \+
Roche (caso chamado binario .~ . & -/ =
semi-destacado), ela pode SN '__L) ,
transferir material pra outra estrela w4 oo se soe

tLdis

atraves do ponto lagrangiano interno L.



Galaxias

Galaxias sao conjuntos de 107 a 1014 estrelas, outros
corpos celestes (planetas, anas marrons, estagios finais
de estrelas, ...), gas, poeira, talvez um Buraco Negro
Supermacico e Matéria Escura, similares a Via Lactea.

A palavra vem do grego galaxias (yoAaéiag), "leitoso",
em uma referéncia a Via Lactea.

. ANDROMEDA GAL .




A Sequéncia de Hubble

1926, Hubble: Sistema de Classificacao morfologica de galaxias

Tipos “Precoces”
(Early type)

Tipos “Tardios”

Espirais (Late type)

Irre_gulares

Elipticas Lenticulares _ o

. = = -

Sh Sc

Espirais Barradas
E3 E7 S0

Elipticidade aumenta

SBc
_— >
__Tamanho do bojo diminui
Angulo de abertura dos bracgos
espirais aumenta




Galaxias Espirais

Em galaxias espirais (incl. na
Via Lactea) boa parte das es-
trelas e do gas gira em torno

do centro com a mesma

velocidade.

Velocidades maximas médias
para amostras de galaxias

do tipo:

Sa: <Vimax> =299
Sb: <Vima> = 222
Sc: <Vmax> =175

250

200

150

Orbital speed (km/s) —
=
o

(%))
o

350

300

NGC 4378
NGC 3145

NGC 1620

et
NGC 7664

5 10 15 20 25
Distance from center of galaxy (kpc) —-

Curvas de rotacao (velocidade

KM/s
KM/s ~ Vmax,VL ~ Vo

KMm/s

das estrelas vs. as suas
distancias galacto-céntricas)
de algumas galacias espirais.

=> Provavelmente & preciso de momento angular para
formar bracos espirais regulares.



Galaxias Espirais Espirais e lrregulares

O grande montante de gas e
estrelas aproximando-se a nos,
e afastando-se de nds com

a mesma velocidade, Vmax,
causa um pico duplo no perfil
de uma linha espectral no
espectro integrado (medida
sobre toda a galaxia).

=> Medindo so0 o perfil de uma
linha do espectro integrado
Nos da Vimax.

I T
NGC 2841

03} llf | /\ 3
N W L

) |
L I | I ] | R
300 400 500 600 700 800 900 1000

RADIAL VELOCITY (KM/S)

FLUX DENSITY (Jy)

Perfil da linha de 21 cm em NGC 2841



Galaxias Espirais

A Relacao Tully-Fisher

Quanto maior € a luminosidade Lg de uma galaxia espiral, tanto
maior € Vmax, J& que a massa é maior.

Esta relacao, chamada relacao Tully-Fisher é especialmente
bem definida separando as galaxias por tipo de Hubble:

Mg = -9.95-10010 Vmax[km/s] + 3.15 (para galaxias tipo Sa)
Mg = -10.2:10910 Vmax[KM/S] + 2.71 (Sh)

=> medindo vmax (pelo perfil de uma linha espectral) de uma galaxia
espiral de tipo morfoldgico conhecido, conseguimos determinar a

luminosidade (vela padréao) e, medindo ms, a sua distancia.
(Exercicio: Mostre, que a inclinacdo de ~-10 significa, que Lg ~prop. Vmax 4)




Galaxias Elipticas

A Relacdo Faber-Jackson 2{[

24}
22}
20}
1.8}
16}

E o equivalente a
relacao Tully-Fisher |
(quanto maior Vmax, tanto & 7|
maior L) para elipticas, Lof
s6 gue as estrelas em s AN
elipticas tém distribuicbes = = 7° 77 7 70 o8 =0
de velocidades (e, entao perfis de linhas espectrals) em
forma de sino, com dispersao de velocidades ao.

Log, 6p (km 5‘1)

=> L prop. go*, ou logio 0o = 0.1-Ms + const.

A relacao Faber-Jackson também serve para medir
distancias até galaxias elipticas (serve como vela padrao).



A Correcao K

Voltando ao redshift.

Redshifting of a Spectrum

Quando se faz observacoes
fotometricas de uma galaxia distante, .
0 redshift coloca uma parte diferente |
do espectro da galaxia, de
comprimento de onda menor, numa
dada banda X, do que se a galaxia
fosse observada com redshift zero. .

=
w

ormalized flux [ filter transmis

|

udk 9 L r A i Az

Temos que aplicar uma corregéo é o abs:i%% v (Afg‘j;??ogns) B
= : espectro de uma galdxia modelo em
chamada correcao K: trés redshifts diferentes. Sobreposto:
— ) ) ) as funcoes de transmissao de 5 bandas
My = mx - (m - M) - Kx do sistema fotométrico do Sloan

A

onde mx e Mx sao as magnitudes aparente e absoluta na banda X,
e (m - M) € o modulo de distancia (de luminosidade).
I Alguns definem a correcao K com o sinal oposto.



A Expansao do Universo

A Correcao K

Redshifting of a Spectrum

A correcao K depende do redshifte .
da banda X, mas também do
espectro da galaxia.

e
'S
T

=
w

=> Algum conhecimento sobre o
objeto observado é necessario
para estimar a correcao K.

o
[N}

normalized flux / filter transmission

=4
o

|

ul 9 L r A i A z

Uma saida é observar usando um g o abs:ri%%w;;?;?‘;m(Afgf;‘é?@ dI
. p . espectro de uma galaxia modelo em

filtro que corr_esponde a falxa trés redshifts diferentes. Sobreposto:

espectral de interesse redshiftado. as funcdes de transmisso de 5 bandas

do sistema fotométrico do Sloan



Introducéo a Cosmologia

Universidade Federal do ABC

dfd _— g + photon

Deuterium
68— o
S Deuterium  Deuterium Helium-3
8- 8— &0
Deuterium  Deuterium Tritium
8 d— .o
Deuterium  Helium-3 Helium-4
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