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Classificacao Espectral de Estrelas

As propriedades de estrelas variam por muitas ordens de
magnitudes:

- Massas de 0.072 Mo a ~150 Mo

- Raios de ~0.12 Ro (um pouco maior que Jupiter)
a~1700 Ro (1.2-10° km ou quase 8 AU)

- Temperaturas na superficie de 2000 K a 50 000 K

- Luminosidades de ~10> Lo a ~106 Lo

- Densidades de 10° kg m* (<< p_!) a 5000 kg m™ (~Pg)

(mas Anas Brancas tém ~10° kg m=3, e Estrelas de Néutrons, ~1017 kg m*)

=> Seria bom botar ordem para entende-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 B5

. ~ 0
larguras das linhas de absorcao i

de hidrogénio (a série de Balmer). o
F5 §

Em 1901, Annie Jump Cannon Go
colocou estas classes em uma ol
ordem mais logica, eliminou muitas, «s|
e subdividiu as que sobraram em "'}2
subclasses decimais (i.e. AO aA9)

O BAF G K M 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.



Tipos Espectrais de Estrelas

Por que as linhas de absorcao de Balmer sao as mais
fortes para estrelas com temperatura ~9500 K (tipo AQ)?

Sera que estas estrelas contém mais hidrogénio nas
suas atmosferas?

Improvavel. Todas as estrelas da amostra original, da
vizinhanca solar, foram formadas de material similar, o
montante de hidrogénio variando muito pouco entre as
estrelas, e ndo ha motivos, por gue as estrelas de
9000 K teriam perdido menos hidrogénio gue as de
temperatura maior e as de temperatura menaor.



Tipos Espectrais de Estrelas

O motivo € outro: As linhas de :
Balmer aparecem (em absorcao), -
guando um elétron é excitado
do nivel n = 2 para um nivel
mais alto.

[ -9

=> As linhas sao fortes para ,
estrelas que tém muitos atomos

de hidrogénio no primeiro estado
excitado nas suas atmosferas.

Y¥Y¥ ¥y Série de Paschen (IV)

11111 Série de Balmer (visivel)

¥y

} yyy Serie de Lymann (UV)




Tipos Espectrais de Estrelas

Lembrando (FeTerm) que as velocidades das particulas na
atmosfera da estrela seguem a distribuicao de Boltzmann.

2

m 2 — v
)= \/(2 kT) tot Exp( KT ) onde
m = massa das particulas

k (ou kg) = constante de
Boltzmann = 1.38:10% J/KK

_ => velocidade mais provavel
(pico da distribuicao):

[ Vmp — '\/ZKBT/m
| r-so velocidade media quadratica
(corresponde a energia

cinética meédia):

Pivi (10 5
[ L

i i 400 &0 L] 10K 1300
vel ocidade {m5)

Vrms — -\/3kBT/m



Tipos Espectrais de Estrelas

Em consequéncia, quanto maior é a temperatura, tanto
maior € a energia cinética das particulas, tanto mais
particulas estarao em estados excitados devido a
chogues entre as particulas.

Pra razao entre os numeros de atomos em estados ae b
vale a Equacao de Boltzmann:

Ny /N. = @ EPKT / @ -EalkT = g(Ea-EbykT
ou, se 0s niveis a e b sdo degenerados ga. resp. g

veZzes. & — (g—b)(ﬁ_{Eb—Ea)/k‘T)
N, Ga



Tipos Espectrais de Estrelas

No nosso exemplo do hidrogénio: Quanto maior T, tanto
mais atomos se encontram no estado excitado n = 2 em
relacao ao numero de atomos no estado fundamental (n = 1).
Numericamente (=> fisica quantica):

g1 = 2, gz 8, El -Ex =-13.6 eV, E; =E/22=-3.4 eV

0.04

/Razao

'no. de atomos no estado n =2 :
1no. de atomos nos dois estados,
__Nz/(Nl‘l'Nz)

0.03

No/(Ny + N,)

0.00 . L | . | .
5000 10,000 15,000 20,000 25,000

Temperature (K)

=> A intensidade das linhas de Balmer deve aumentar com
a temperatura.
Por que ela aumenta so ate T = 9500 K?




Tipos Espectrais de Estrelas

Por que, para temperaturas muito altas (> 10 000 K),
a maior parte do hidrogénio € ionizado.

Para estimar a fracao dos atomos em estado ionizado,
precisamos calcular as funcoes de particao Z para 0s
estados Inicial e final da lonizacao (n0 Nnosso caso,
Hneutro=HIleH"=HII): o

A ng —(E,—ENRT
j=1

A funcao de particao € basicamente a soma ponderada
do numero de estados possiveis do atomo ou ion.



Tipos Espectrais de Estrelas

Usando as funcoes de particao antes e depois da
lonizacao, Z; e Zi1, a razao dos numeros de atomos nos
estados /+1 e I é (x; = energia de Ionizacao a partir do
estado fundamental) é

Nii 2‘7-""i+1 2rm kT % E_I”.rk;r'
N; Rty R

chamada equacao de Saha.

A parte Zi./Zi - eX%T & analoga a equacao de Boltzmann,
e ne é a densidade de elétrons livres.

O fator 2 no numerador também tem a ver com os elétrons
livres (com seus dois estados de spin),

assim como o fator (2rrmeks T/h%)2.



Tipos Espectrais de Estrelas

De certa forma, € l6gico, a densidade de elétrons livres
aparecer na equacao (no denominador), ja que elétrons
livres dificultam a ionizacao, resp. facilitam a
re-combinacao.

As vezes se usa a pressio P. dos elétrons livres em
lugar da densidade destes.
Ja que, pela lei dos gases perfeitos, Pe = nek T

Ni+1 EkTE;H erm,kT 32 — e/ kT
m— g
N; P,Z; h?



Tipos Espectrais de Estrelas

No nosso exemplo do hidrogénio (H | e H 1) temos:

-Xi=13.6 eV

- Existe apenas um “estado” de H II, o proton isolado

==>/;=1

- Para H neutro, nas temperaturas aqui tratadas os
estados excitados entram com peso e EEWKT
praticamente zero,
e o0 estado fundamental, com peso e &K = 1
(ja que E; = E)),

e existem dois estados fundamentais, correspondendo as
duas orientacdes do spin do elétron

=>7,=21=2



Tipos Espectrais de Estrelas

=
o

Supondo para simplificar 197
P. = 20 N m= (na verdade *°|
deveriamos usar

Ne = Nwy, Mas o valor

é razoavel), a equacao

M M Ni/M ]
Mot N+ Ny 14+ MNy/N

Nl[/Ntotal

| . | . | .
000 15,000 20,000 25,000

O grafico também mostra e

gue a faixa de transicao entre H neutro e H ionizado e
bastante estreita, Iimplicando em zonas de ionizacao
parcial bastante finas nas atmosferas das estrelas.

0.0
5000 1

de Saha revela que, ol l :

a partir de ~9600 K, sl i

a malioria dos atomos 02| | '

de H sao ionizados. 0.1 ; -
0,



Tipos Espectrais de Estrelas

Combinando as equacoes de Boltzmann e Saha

Pico em ~9900 K, proximo
ao valor observado.

Discrepancias com esta teoria

simples vém dos fatos

- que a atmosfera nao é H puro
(hd um atomo de He para
cada 10 atomos de H, e
elementos mais pesados),
elevando ne
=> A temperatura de ionizacao

aumenta

e 10 7

=]
Q

N,/N,

- gue as distribuicao de Boltzmann e equacodes de Boltzmann e
Saha sao validas apenas para atmosferas em
equilibrio termodinamico (=> mais pra frente),

0 que pode néo ser o caso.

0

5000

10,000

15,000

Temperature (K)

20,000

25,000



Tipos Espectrais de Estrelas

Em resumo: Para temperaturas muito baixas, os atomos
de hidrogénio nao estdao com n = 2, ou seja, aptos para
causarem linhas de Balmer, por estarem no estado
fundamental,

e para temperaturas muito altas, eles nao estao com

n = 2 por estarem ionizados.

Entre os dois, em T = 9900 K ha um maximo de atomos
de H COm n — 2 Excitation g Tonization .

Boltzmann equation Saha equation

£5)

(a) T< 9900 K (b) 7=9900 K (c) T>9900 K




Tipos Espectrais de Estrelas

Para o Sol, com T =5777 K na “superficie”, achamos que
5.06-10° dos atomos de H estédo no estado n = 2, podendo,
portanto, causar linhas de Balmer em absorcao.

Fazendo o mesmo calculo para a linha do calcio ionizado

Ca Il K, linha a partir do estado fundamental deste ion
(E»-E1=3.12eV, xi=6.11 eV, Z = 1.32, Z, = 2.30) mostra, que
1 em cada 919 atomos de célcio néo esta ionizado, que 1 em
cada 265 ions nao esta no estado fundamental e, portanto, que
0.995 dos atomos de Ca estéo disponiveis para causar a linha.
Ha (500 000 x 5.06-10° )1 =395 maisionsde Callcomn=1
gue atomos de Hcom n = 2.

Isto explica, por que esta linha € mais forte que as de Balmer
no espectro do Sol, apesar de que calcio € ~500 000 vezes
menos abundante na atmosfera do Sol.



Tipos Espectrais de Estrelas

=> Il As intensidades das linhas espectrais nao refletem
simplesmente as abundancias dos elementos.

Estas influenciam também, mas outros fatores como
temperatura e “secao de choque” pra absorcao de fotons
tém uma influéncia muito maior !!

Temperature (K)
50,000 25,000 10,000 8000 6000 5000 4000 3000
| I I | I | T

Line strength —>

] _ Spectral type y )
Intensidades de algumas linhas espectrais em funcao da temperatura / tipo espectral



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

O Diagrama de Hertzsprung-
Russell (HR) é uma
ferramenta muito usada na
area da evolucao estelar.

Conhecendo as temperatura
de superficie e luminosidade
de uma estrela, podemos
posiciona-la no diagrama.
=> cada ponto representa
uma estrela.

I A temperatura aumenta de
direito para esquerda.
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30,000 10,000 6500 5000 4000 3000
-—Temperature (K)

Diagrama HR das estrelas na vizinhanca solar

As vezes, se usa 0s tipos espectrais O BAF G K M para rotular o
eiXo X, ja que estes sao correlacionados 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?

12 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 é 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)
=>My=mv—-(M-M), B-V=mg—my



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

Assim se cria o B M IR IR T

Diagrama Cor-Magnitude
(CMD), também chamado |
Diagrama de Hertzsprung- or
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 i 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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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

The sizes of stars on an H-R diagram

Voltando ao diagrama HR
tedrico:

A posicao de uma estrela no
diagrama HR também nos da
0 seu tamanho/raio, ja que
pela Lei de Stefan-Boltzmann
L/A=0T4 (0 =5.67-108 W/m2K4)
e A=4nR>?

=> R = VA/Arr = JL/Artg- T2
No canto superior-direito,

as estrelas tém o maior
tamanho.

-
=]
N

(0]
=
>
=
v
o
&
£
5
=

40,000 20,000 10,000 5,000 2,500

=> R — ConSt- para L prop. T4 ~<— Surface temperature (K)

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




O Diagrama de Hertzsprung-Russell

The sizes of stars on an H-R diagram

Classes de luminosidade
de Morgan-Keenan

Morgan e Keenan se deram
conta que podem existir
estrelas com tipos espectrais
Iguais, mas luminosidades
respectivamente tamanhos
diferentes.

=> Eles definiram as classes
de luminosidades de

| (supergigantes) a V (anas) |
como adi¢oes aos tipos
es p a Ctr ai S <~— Surface temperature (K)
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O Diagrama de Hertzsprung-Russell

The sizes of stars on an H-R diagram

Classes de luminosidade
de Morgan-Keenan

Mais tarde a classe | fol
subdividida em la e Ib e foram
adicionadas as classes la-0,
VI (ou sd) e D (ou VII).

Exemplos: 0 Sol € uma estrela
ana e pode ser designada uma
estrela G2 V,

a gigante Betelgeuse € uma

M2 la -
40,000 20,000 10,000 5,000 2,500
<— Surface temperature (K)
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O Diagrama de Hertzsprung-Russell

Classes de luminosidade \/__
de Morgan-Keenan .

la-O: supergigantes
extremamente luminosos
ou hipergigantes
la: supergigantes luminosas
. supergigantes menos

Absolute visual magnitude (My/)

luminosas
Il: gigantes brilhantes o, Gl
I1l: gigantes normais
. subgigantes s s
V: ands (sequéncia principal) ! i met
~ UV Cet {: ® Wolf 359
VI ou sd: sub-anas Hea i

D (ou VII): Anas Brancas



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

Classes de luminosidade
de Morgan-Keenan

Para estrelas do mesmo tipo
espectral (aqui: AO), as linhas
espectrais sao mais largas nas
estrelas menos luminosas
(menores), por que estas tém
atmosferas mais densas, naquelas
colisdes entre 4tomos sao mais
frequentes, fendomeno chamado
alargamento de pressao
(?, pressure broadening,

=> aulas 4 e 5,

Atmosferas Estelares)

WD AOV AOIV AOIIl AOIb AO la



O Diagrama de Hertzsprung-Russell

A Hertzsprung-Russell (H-R) diagram

Montando O dlagrama para aS ~—Surface temperature (K)
EStreIaS da VIZlnhanga SOIar, 25,000 10,000 8000 6000 5000 4000 3000

vemos que elas se agrupam em mgen\me\
ramos.

E como Iinterpretar isto?

102

Os ramos poderiam ser
sequéncias evolutivas, ou
corresponder a estrelas no e
mesmo estagio, mas com ¢ \\
alguma outra propriedade «+{ ProcyonB _
variando ao longo do ramo
(=> aulas Evolucao Estelar, o Rt
Anas Brancas). ol

© 2008 W.H.Freeman and Company
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