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Avaliacao

A aprovagdo nesta UC implica uma Nota Final (NF) igual ou superior a 10 valores. A NF resulta de
uma média ponderada entre as notas das componentes tedrica (NT) e pratica (NP):

NF = (2/3) x NT + (1/3) x NP

A avaliagdo tedrica (NT) tem uma classificacdo minima de 10 valores. Pode ser obtida de duas formas
alternativas, a escolha do estudante: realizacdo de duas frequéncias, ou realizagdo de exame final.
Todos os estudantes podem comparecer a primeira frequéncia (a qual ndo € obrigatéria), que sera
realizada a meio do semestre. A segunda frequéncia ¢ realizada na data do exame de época normal,
podendo o estudante nessa data escolher qual das provas quer realizar - normalmente opta por fazer
0 exame caso a nota da primeira frequéncia nao lhe seja favoravel. No caso da opg¢ao por frequéncias
anota minima exigida em cada frequéncia ¢ de 8 valores. A nota NT serd a média das duas frequéncias
e terd de ser superior a 10 valores. Todos os estudantes podem ir a exame de recurso: tanto os que
quiserem fazer uma melhoria de nota NT, como os que anteriormente ndo obtiveram NT positiva.

A avaliacao pratica (NP) tem uma classificagdo minima de 10 valores e baseia-se na avaliagao dos
relatérios dos trabalhos praticos e participagdo nas aulas laboratoriais.

Aviso importante: Os alunos nao devem faltar as aulas laboratoriais, porque tal prejudica a avaliagao
pratica. Os trabalhadores-estudantes que ndo puderem comparecer as aulas praticas regularmente
devem falar com o docente, no inicio do semestre, sobre a possibilidade de comparecerem noutro
horéario, para realizarem as experiéncias.

Outras informacoes

Os alunos devem consultar regularmente a plataforma moodle. Ai podem encontrar material de estudo
adicional bem como informacao sobre as datas e resultados das frequéncias e exames. Esta plataforma
¢ ainda utilizada para enviar emails aos estudantes com informagdes relevantes.

De acordo com o artigo 97° do Regulamento Académico, “A frequéncia de aulas ¢ um direito e um
dever do estudante. O estudante deve frequentar pelo menos 75% da totalidade das aulas préticas e
tedrico-praticas sem prejuizo do disposto no presente regulamento sobre regimes especiais de
frequéncia.”

Regras para as provas de avaliagdo: Os estudantes devem obrigatoriamente desligar os telemodveis em
todas as provas de avaliagdo. Em nenhuma destas provas ¢ permitido o uso de formulérios.

Chama-se ainda a atencdo: “A utilizacdo nas aulas de telemdveis, computadores pessoais € outros
dispositivos eletronicos s6 € permitida se contribuir positivamente para o processo de ensino e
aprendizagem e deve ser explicitamente autorizada pelo docente.”
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1. Introducio

Inferimos as propriedades fisicas dos objetos astronémicos analisando a luz que eles emitem. Aqui
discutimos como os astronomos coletam e detetam luz — a base da astronomia observacional. Uma
maneira de fazer isso € usar telescOpios Opticos — que usam lentes.

1.1 Lentes
lens axis . 7 l— focal plane
A~ COnverging
G ’ //\( lens
> ;
s : : ! . - .
i e (— g —é ----- principal axis
s % Y
> \v principal focus

focal length, f |
i«

> 4

Quando os raios de luz de um objeto passam através de uma lente, forma-se uma imagem no
ponto onde os raios se encontram. Para descobrir onde aparecerd uma imagem, podemos
desenhar um diagrama de raios.

Draw an axial ray R The axial ray is refracted at
and a ray through : the lens axis and will pass
the lens centre. \ through the principal focus.

object

- principal axis

The ray through the lens
centre passes straight through 4 ’ An image is formed
and will not bend. focal length, f where the rays cross.

A imagem pode ser real ou virtual:

- Uma imagem real ¢ formada quando raios de luz de um ponto de um objeto passam por
outro ponto no espago.

distance to object distance to image

axial ray \

object

ray through lens centre

real

— image
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- Uma imagem virtual ¢ formada quando os raios de luz de um ponto de um objeto parecem
ter vindo de outro ponto do espaco:

The image is formed . ., distance to image
where the rays meet.
Here you have to extend
the rays back to where
they appear to meet —
this is where the virtual
image is formed.

distance to object
| S——)

virtual
image

Dotted lines show
the virtual rays.

A relagdo entre o objecto e a imagem ¢ dada pela equagdo das lentes delgadas

onde

Exemplo:

Um objecto encontra-se 4 cm a frente de uma lente de 6 cm de distancia focal.
(a) Localize a posi¢cao da imagem.
(b)  Que tipo de imagem ¢ obtida?
(¢) Qual é 0 aumento da imagem?

Solugado:

(a) 12cm
(b) Virtual
(¢c) 3cm
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1.2 Telescopios oticos
Existem dois tipos de telescopios Oticos:
- Telescopios refratores e

- Telescopios refletores

Telescopios refratores:

objective lens

X

' eye lens

construction line

____________________________ v

observer

]

parallel rays from

commbhdebhrcc e
\

top of an object magnified . - !
at infinity virtual image at” i
infinity T~ rfocal plane of both lenses

A ampliagdo, M, do telescopio pode ser calculada em termos de angulos ou distancias focais.

_ Angulo subentendido pela imagem no olho _ 6

Angulo subtendido pelo objeto a olhonu 6,

onde
angle subtended
by image ateye, 0, ... 2Sme—image
*I . — e heus '
4} *'l __.] S Fobject
angle subtended T
by object at eye, 0,
Exemplo:

Uma galéxia subtende um angulo de 9.5 x 107 rad no olho quando vista da Terra. A imagem vista
através de um telescopio refrator subtende um angulo de 0,71 rad no olho. Qual ¢ a ampliagao
angular do telescopio?

Solucdo:

74.73
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A ampliagdo pode ser calculada por

_Jfo
fe

Exemplo:

Calcule a distancia focal da lente objetiva num telescopio refrator com M = 45 e comprimento total
de 0.8 m.

Solucdo:
0.783 m

... entdo f, = 0.017 m!

Telescépios refletores:

Estes usam um espelho primdrio concavo parabdlico para formar uma imagem real:

parallel rays from
: hole /\\ object at infinity

real image

b= . ==————_——---5--- || :e—— principle focus of
B - - primary mirror

eye virtual image
lens at infinity If you observed

. from this side you'd
parabolic concave  convex secondary  piock out the light

primary mirror mirror

Aqui, o arranjo concebido onde o observador ndo bloqueia a luz que entra ¢ chamado de arranjo
Cassegrain, que usa um espelho secundario convexo.

Os astronomos usam dispositivos acoplados a carga (CCDs) para capturar imagens digitalmente.
Sao chips de silicio dividido numa grade de milhdes de pixels. Quando os fotdes atingem o silicio
num pixel, isso cria eletrdes livres que ficam confinados ao pixel, fazendo com que uma carga se
acumule nele — o que pode ser medido. O sinal descreve a posi¢ado e a intensidade da luz.

Comparacdo com o olho humano:

1. Eficiéncia quantica

CCDs: 80 %
Olho: 1%

2. Faixa de frequéncias detetada

CCDs: IV, Visivel, UV
Olho: Visivel
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1.3 Comparando telescopios
O poder de resolucao de um telescopio ¢ uma medida do detalhe que pode ser observado.

Depende da resolucdo angular minima, que ¢ a menor separagao angular na qual o instrumento pode
distinguir dois pontos.

Two stars that can only

just be distinguished
6 = minimum angular resolution

A resolucdo ¢ limitada pela difragdo. Se um feixe de luz passar através de uma abertura circular,
entdo um padrdo de difracdo de maximos brilhantes e minimos escuros ¢ formado. O circulo central
¢ chamado de disco de Airy:

Airy disc ; s
First minimum

Duas fontes de luz s6 podem ser distinguidas se o centro do disco Airy de uma fonte estiver pelo
menos tao distante quanto o primeiro minimo da outra fonte.

[sto levou ao critério de Rayleigh:
9= A
)

onde 6 é a resolu¢do angular minima em radianos, 1 é o comprimento de ondae D é o
diametro da abertura - a lente objetiva ou espelho.
Exemplo:

Qual é o diametro da lente necessario para resolver a radiagdo com um comprimento de onda
de 910 nm de dois objetos que estao separados por 1.7 x 10-¢ rad no céu?

Solugado:

0.535m
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Existem desvantagens e dificuldades na utilizacdo de telescopios refratores e refletores:
Telescopios refratores:

- A aberragdo cromatica pode causar desfocagem:

glass lens bends blue
light more than red

\ b — red

image

blue
image

- As impurezas no vidro podem absorver e espalhar a luz.

- As lentes grandes sdo pesadas.

Telescdpios refletores:

- Os espelhos sofrem de aberracgao esférica:

parallel rays from
/\\ object at infinity

b

£

g

2 no clear

O focal point
S

o

\//

levando a uma diminui¢ao da nitidez da imagem.
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1.4 Telescopios nio oticos
Existem varios tipos de telescopios ndo 6ticos:

- Radiotelescopios

Preamplifier
Antenna

Parabolic dish made of fine wire mesh

SIelect,s] the . Creates a false-colour
wavelengths you're image of the radio source
interested in /
H.'gh-g:am — Tuner |- Computer
amplifier

O comprimento de onda das ondas de radio ¢ cerca de um milhao de vezes maior do que a luz
visivel. Portanto, para que um radiotelescopio tivesse o mesmo poder de resolugao que um
telescopio Otico, a sua antena teria de ser um milhdo de vezes maior. Os astronomos contornam este
problema ligando varios telescopios (ver o VLA).

Beneficios dos radiotelescopios:

- Como a antena do telescopio ¢ feita de rede de arame, a sua construcao € mais fécil e barata
do que a dos telescopios Oticos.

- O longo comprimento de onda das ondas de radio significa que sao menos afetadas pelas
imperfei¢des na forma do disco.

- Telescopios IR e UV

Os telescopios IV e UV sdo muito semelhantes aos telescopios refletores oticos. Utilizam o mesmo
espelho parabdlico para focar a radiacdo num detetor. O maior comprimento de onda da radiagao IV
significa que ndo ¢ afetada por imperfei¢cdes no espelho.

Mas ...

como a radiacdo UV tem um comprimento de onda mais curto, os espelhos dos telescopios da
Europa tém de ser feitos com ainda mais precisao.

Os telescopios IV tém o problema adicional de produzirem a sua propria radiagao IV devido a sua
temperatura e necessitam de ser arrefecidos a baixas temperaturas utilizando hélio.
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- Telescopios raios-X
Os telescopios de raios-X tém uma estrutura diferente dos outros telescopios.

Os raios-X nao refletem nas superficies da mesma forma que a maioria das outras radiagdes EM.
No entanto, os raios-X refletem se apenas rogarem na superficie de um espelho:

grazing mirrors

X-rays

focus

X-rays

Os raios-X podem ser detetados utilizando um contador Geiger modificado.

A atmosfera s6 permite a passagem de determinados comprimentos de onda e € opaca para todos os
outros:

optical window

ey N

9 (lets some U-V and

I I-R through as well)

3 § 100- 8

S

L g

£s

E g 501 radio
S 3

L E window
e | |

< 0 X-rays = UV IR "micro”  radio

Wavelength (logarithmic scale)

Finalmente, o poder de recolha (LGP — Light Gathering Power) de um telescopio € proporcional a
sua area de recolha. Para um telescopio radio, 6tico, UV e IV, esta € a area do espelho objetivo.
Para um telescopio de raios-X, esta € a abertura através da qual os raios-X podem entrar no
telescopio. Assim

LGP x D?
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Problemas

1.  Um objeto ¢ colocado a 3,0 m de uma lente convergente com uma distancia focal de 1.2 m. A
que distancia da lente sera produzida uma imagem? A imagem sera real ou virtual?

2. Duas lentes convergentes, cada uma com a distancia focal de 10 cm, estdo separadas 35 cm.
Um objeto esta 20 cm a esquerda da primeira lente.

(a) Determine a imagem final por meio de procedimento grafico e também mediante a equacao
das lentes convergentes.

(b) A imagem ¢ real ou virtual? Direita ou invertida?

(¢) Qual é a ampliagdo da imagem final?

3. Um telescopio possui uma lente objetiva com uma distancia focal de 0.52 m e uma lente
ocular com uma distancia focal de 0.001 m.

(a) Qual é a ampliagdo do telescopio?

(b) A imagem formada por uma galéxia observada pelo telescopio subtende um angulo de 0.331
rad no olho. Qual é o angulo subtendido pela galéxia a olho nu?

4. O telescopio A tem um diametro de 3 m e o telescopio B tem um diametro de 2.5 m. Qual tera
melhor poder de resolucao para um determinado comprimento de onda de radiagao?

5. Um telescopio refletor com um didmetro de espelho de 3.2 m ¢ utilizado para detetar luz com
um comprimento de onda de 650 nm.

(a) Qual ¢ aresolucao angular minima do telescopio neste comprimento de onda?

(b) A luz detetada é emitida por duas fontes, espacadas de um angulo de 1.99 x 107 rad. Qual é o
comprimento de onda maximo de luz que estas fontes necessitariam de emitir para serem
distinguidas como duas fontes pelo telescopio?

6. O VISTA (Visible and Infrared Survey Telescope for Astronomy) esta posicionado a uma
altitude de 2500 m no deserto do Atacama, no Chile. O telescopio tem um diametro de
espelho de 4.1 m.

(a) Quantas vezes ¢ maior o poder de recolha do VISTA do que o do maior telescopio refrator
com uma lente objetiva de 1.02 m de didmetro?

(b) O poder de resolugdo deste telescopio € melhor na regido da luz visivel do que na regido do
infravermelho. Porqué?

(c) O deserto do Atacama ¢ um dos locais mais secos da Terra e o telescopio encontra-se a uma
altitude de 2500 m. Porque ¢ que este ¢ um bom local?

(d) Déum exemplo de como o poder de resolugdo do telescopio para um determinado

comprimento de onda de luz poderia ser aumentado sem alterar o tamanho do espelho.
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2. O Sistema Solar

O Sistema Solar ¢ o conjunto dos corpos que se encontram na zona de agao gravitica do Sol, isto &,
no espaco em torno do Sol onde a agdo da sua gravidade € superior a das estrelas vizinhas. Ele ¢
constituido pelo proprio Sol, pelos planetas e respetivos satélites, pelos asteroides, meteoritos,
cometas e gases e poeiras interplanetarias.

2.1 A mecéanica celeste
2.1.1 As orbitas dos planetas

No total e incluindo a Terra, ha nove planetas no Sistema Solar:

Uranus T G
s :
Neptune e - 2. -
AR Ty BRRRPRIN. "SR e e
Pluto
(@) 1000 million km
Pluto Q O N ‘ M:rs E - 2 - Sun
Neptune Uranus . / arth Venus Mercury 4
Saturn Jupiter ' sun spots

| ISR |
() 100000 km

Os dois primeiros, por se situarem entre a Terra e o Sol, s3o designadas
- Planetas inferiores

e os seis ultimos por

- Planetas superiores

Os planetas dividem-se em dois grupos:

Planetas teluricos: Mercurio, Vénus, Terra e Marte
Planetas jovianos: Jupiter, Saturno, Urano e Neptuno.

Plutao ¢ um planeta muito pequeno que nao se enquadra em nenhum dos dois grupos.

ASTROFISICA - DL Berry, Departamento de Fisica da Universidade de Evora



14

A posicao dos planetas relativamente ao Sol varia com o tempo porque os seus periodos orbitais sdo
distintos do da Terra.

Chama-se elongagdo ao angulo feito entre um planeta e o Sol:

conjungao (cheio)

enlongagao enfongacao

maxima Ny axima W
(quarto (quarto quadriytura E quadrgtura W
crescente) minguante) 0 &) - - - ->—~@

conjuncao inferior (novo)

oposi¢ao (cheio)

Outras designagdes dos planetas incluem: conjung¢do, quadratura e oposi¢ao.

A parte iluminada dos planetas nao esta sempre virada para a Terra, pelo que os planetas
apresentam fases, tal como a Lua.

Copérnico derivou uma relagdo entre os periodos sinodico e sideral de um planeta, e

- 0 periodo sinddico S € o tempo que o planeta leva para retornar 8 mesma posi¢ao no céu em
relacdo ao Sol, visto da Terra,

-0 periodo sideral P ¢ o tempo que o planeta leva para completar uma 6rbita do Sol em
relacdo as estrelas:
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O periodo sideral da Terra, E, ¢ 365.26 dias, e move-se a uma taxa angular 360°/E, enquanto, para
um planeta, a taxa angular ¢ 360°/P.

Para um planeta superior,
(S —E)(360°/E) = 5(360°/P)
ou
1/S=1/E—-1/P
Para um planeta inferior,
1/S=1/P—-1/E
Como exemplo, o planeta Vénus tem um periodo sinddico, S = 583.92 dias. Entdo

1/583.92 =1/P —1/365.26

P =224 dias.
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2.1.2 O modelo de Kepler

Baseado no modelo de Copérnico e nas observacdes de Marte por Tycho Brahe, Kepler formulou

trés leis para descrever as orbitas dos planetas:

1.

A orbita de um planeta ¢ uma elipse com o Sol num dos focos.
A velocidade de varrimento pelo raio vetor que liga um planeta ao Sol ¢ constante.
p? = ka3 onde k é uma constante e a é 0 semieixo maior.

P
F F’
-
S
A B
100 —
Pluto
Uranus
t oo
)
=<
<
8
ISh
(V)
N
Mercury
0.1 | | | |
0.1 1.0 10 100 1000

Sidereal Period, P (Years) —

16

ASTROFISICA - DL Berry, Departamento de Fisica da Universidade de Evora



2.2 As caracteristicas dos planetas

2.2.1 Os movimentos

Os planetas obedecem as leis de Kepler e Newton e movem-se em orbitas elipticas a volta do Sol:

Planet- Distance
Mercury 0.39
Venus 0.72
Earth 1.00
Mars 1.52
Jupiter 5.20
Saturn 9.54
Uranus 19.2
Neptune 30.1
Pluto 39.5

A distancia média da Terra ao Sol serve de referéncia para a definicdo de uma nova unidade de

comprimento, a unidade astrondmica, UA (ou AU, astronomical unit)

1UA=1.496x10"1 m

17

As distancias médias dos planetas ao Sol apresentam uma certa regularidade (a lei de Titus-Bode):

_4+3x2"
N 10

an
onden=0,..,7:
07 10 16 28 52 10 19.6 38.8 UA

Funciona bem

- exceto pela omissdo de Mercurio e de Neptuno
- previsdo da existéncia de um planeta a 2.8 UA - asteroides

A lei ndo resulta de nenhuma propriedade intrinseca.

ASTROFISICA - DL Berry, Departamento de Fisica da Universidade de Evora



Considere as tabelas:

AR

Flanwt

L% PTNTTRY
Vi
Farth
Main
it
Baluirn

lranun

Neptune

Pluto

AV 1 Planelary Oibits

3

scdereal Perod

Semimajor Axis

Synodie Period I'ropical Inclination
Symbol (Days) Years Days Au 10° km Eccentricity to Ecliptic

1159 0.241 87.96 0.387 57.9 0.206 7.00°
Y 583.9 0.615 224.70 0.723 108.2 0.007 3.39
i 1.000 365.26 1.000 149.6 0.017 0.00
d 779.9 1.881 686.98 1.524 228.0 0.093 1.85
yl 398.9 11.86 4333 5.203 778.3 0.048 1.31
h 378.1 29.46 10,759 9.54 1427 0.056 2.49
& 369.7 84.01 30,685 19.18 2871 0.047 0.77
iy 367.5 164.8 60,188 30.06 4497 0.009 1.77
P 366.7 248.6 90,700 39.44 5913 0.249 17.15

TABLE A3-2 Planetary Rotation

Sidereal
Rotation

Planet Period Oblateness Obliquity*

Mercury 58.65 days 0 0.0°

Venus 243 days 0 177.4

Earth 23h 56™ 4.1° 0.0034 28:5

(Moon) 27.3 days 0.0006 6.7

Mars 24h 37™ 22.6° 0.0052 252

Jupiter 9h 50.5™ 0.062 3.1

Saturn 100 14™ 0.096 26.7

Uranus 170 14™ 0.06 98

Neptune 16" 3™ 0.02 29

Pluto 6.439 days ? 65

*Obliquity is defined as the inclination of the equator to the orbital plane.

Obliquities greater than 90° imply retrograde rotation.

As orbitas tém trés carateristicas especificas:

Todos os planetas movem-se a volta do Sol em sentido contrario ao dos ponteiros do

relégio.

Os planos orbitais ficam muito perto do plano da orbita da Terra.

As excentricidades dos planetas:

18
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sao < 0.1 exceto Mercurio (0.206) e plutao (0.249).

Para Plutao,
1, = 29.68 UA

r, = 49.36 UA

- passa mais perto do Sol do que Neptuno.
Os equadores dos planetas estdo inclinados em relag@o aos seus planos orbitais em quantidades
variaveis:

Merctrio

A Lua

Japiter

- tém pequenas inclinagdes

Terra

Marte

Saturno

Neptuno

- tém inclinag¢oes: 90°

Vénus
Uranio

- t€ém movimentos retrograde:

19
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To North
Ecliptic
Pole

__ Orbital _ _
EQ Plane 8°

Venus Uranus

Para Uranio, i = 98° - o0 eixo de rotagdo fica essencialmente no plano orbital.

O achatamento “oblateness” de um planeta ¢é

- para uma esfera, € = 0 ¢ € depende da sua taxa de rotagao.

Finalmente, o periodo rotacional sideral de Mercurio ¢ 58.65 dias
- que ¢ 2/3 do periodo orbital sideral (87.96 dias)

Entao:

Mercury ~

-4
1 7

®

20
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2.2.2 Os interiores dos planetas
O Sol fica no centro do sistema dos nove planetas e os planetas dividem-se em dois grupos:
- os planetas terrestres: Mercurio, Vénus e Terra com massas Mg
- os planetas gigantes: Jupiter, Saturno, Urano, € Neptuno 15Mg — 318Mg,.
Ha trés tipos de materiais que constituem os planetas

1. Materiais rochosas: contém metais (Fe, Si) e os seus compostos
- 0s planetas terrestres

2. Materiais gelados: contém compostos simples de H, C, N e O por exemplo H>o, NH3, CHy
- 0s planetas gigantes

3. Materiais muito volateis
- 0s planetas gigantes.
Os outros corpos no sistema solar podem ser divididos em

1. Corpos rochosos: contém materiais rochosos
- os asteroides, a Lua e alguns dos satélites.

2. Corpos gelados-rochosos: contém uma combinacao de materiais gelados € materiais
rochosos.

- Plutdo, outros satélites, e os cometas.

As massas planetarias sao determinadas a partir de
1. aplicacdo da 3* lei de Kepler as orbitas dos seus satélites.

2. observagoes de perturbagdes gravitacionais das orbitas dos outros planetas, asteroides,
cometas etc.

Os raios podem ser determinados a partir de
1. medigdo do tamanho aparente do disco plantario.
2. Medicao do tempo de ocultagdo.
3. Medigao do tempo de pulsos de radar refletidos de partes da superficie do planeta.

Dividindo a massa M de um planeta pelo seu volume podemos calcular a densidade media do
planeta.
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Para os planetas terrestres

p = 3400 — 5500 kg m?
- mostra que sdo compostos de elementos pesados ndo volteis.
Para os planetas jovianos

p =500 — 2500 kg m?

- mostra que a composi¢ao ¢ semelhante a do Sol (H e He).

2.2.3 As superficies dos planetas
As caracteristicas das superficies sao

1. A cor deum planeta - esta relacionada com a composic¢ao da superficie e a atmosfera do
planeta.

2. O albedo, 4
A fragdo da luz do Sol incidente refletida por um corpo ¢ dada por

_ Quantidade de luz refletida
~ Quantidade de luz incidente

Para os planetas sem atmosfera: A - baixa
- Mercurio - 0.6, Lua - 0.7, Marte - 0.16
Para os planetas com superficies geladas: A - moderado
- Satélites de Saturno
Para os planetas com atmosferas: A - alto
Devido a alta refletividade das nuvens.
- Jupiter - 0.51, Saturno - 0.5, Vénus 0.76
O albedo da Terra ¢ varidvel porque depende das estacdes - nuvens e neve. Tem valor médio de
0.35.
3. A temperatura da superficie

Podemos usar a teoria de radiacdo de corpos negros para relacionar a temperatura de um planeta
com a radia¢ao que emite.

22
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Quando um corpo negro aquece, o espetro de luz emitido tem uma forma caracteristica:

0.5 pm

1014
1012
1010

Sunhight

Relative flux
—
=)
[+ )}

i | 1 L | l 1l | I =]
104 102 100 1 107! 10~ 10 104 10° 10 107

Wavelength (cm)

~0.002898

max — T

- a lei de Wien.

23

Assim, podemos determinar a temperatura da superficie de um planeta pela observagao do maximo

da sua emissao.

Um planeta que radia mais energia por segundo que recebe do Sol deve ter uma fonte de calor
interna, por exemplo

- Terra, Lua, Jupiter, Saturno e Neptuno.

A temperatura do corpo negro de um planeta pode ser calculada usando a lei de Stefan-Boltzmann

E=0T*Wm™?

onde E ¢ o fluxo de energia, e 0 = 5.67 X 1078 Wm™2 K™*

Para o Sol,
Lo = 4nREEg
= 4nR%oT*

= 3.86 X 10%* W
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Esta mesma quantidade de energia escoa pela superficie de uma esfera de area 47rr102 onde r,€ a
distancia entre o Sol e um planeta.

Entdo, o fluxo de energia na posi¢ao do planeta ¢

4TTRAE Ra\’
E,—29 @=<—®> Eg

P 2
4nrp 1

Se 1 m? de material de corpo negro intercetar essa energia do Sol, ela serd elevada a temperatura
sub estelar:

R 1/2
Teg = <—®> To = 3947, /2
™

(r, em UA).
Esta teoria aplica-se as superficies de planetas de rotagdes lentas (Mercurio, Lua, Plutdao) ao meio

dia. Esta teoria ndo ¢ apropriada para planetas de rotagdes alta. Para estes planetas, a area efetiva de
absorg¢ao ¢ nR,% onde R, € o raio do planeta ¢ a area efetiva de radiagdo ¢ 47TR,2, .

A energia absorvida pelo planeta por segundo ¢

R 1/2
(1 — A)nR2E, = (1 — A)nR} <r—®> oTE
p

e a energia que o planeta radia por segundo ¢
2 4
AnRy0T,

No equilibrio,

R 1/2
T, = (1—-A)Y* (i) To =~ 279(1 — A)V4r, '/?
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2.2.4 As atmosferas dos planetas

Para compreender as atmosferas planetarias, consideremos um modelo simples para explicar a sua
retencao.

Na atmosfera, para uma temperatura T, as moléculas t€ém uma distribuicao de velocidades dada pela
distribuicdo de Maxwell:

1
F(v)dv « exp (—Emvz/kT) vidv

0.8+ |
|
|
0.6 | |
S L
a9 |
—| = | |
0.4} I |
' |
|
L
0.2 | ml.
| rms
%
|
0 | 11l i |
0 0.4 0.8 1.01.2 1.6 2.0
v/vp

O pico desta distribui¢do define uma velocidade mais provavel:

_ (2kT>
v, = —

onde m ¢ a massa de uma particula de gés. A energia cinética média por particula ¢

1/2

e a partir desta equacao, a velocidade média é

3kT
Umédia = (7)

1/2

Uma particula que se move para fora com velocidade de escape v, tem grande chance de deixar a
atmosfera com v, sendo

26 M\ /2
v =(%)

onde M ¢ a massa e R ¢ o raio do planeta.
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Se Vpedia = Ve €5s€ gés deixard a atmosfera. Para reter uma atmosfera durante bilhdes de anos, o

planeta deve ter

Portanto,

Assim

Ve = 1Ovmédia

GMm
T<
150kR

o —
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) \\ e
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® \ _Ganymede N
~ Mars ~
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Problemas

1.  Considere a rotagdo dos planetas a volta do sol.

(a) Determine relagdes entre os periodos sinddicos e siderais de um planeta (i) superior e (ii)
inferior.

(b) Imagine que estd a observar a Terra de Jupiter. Qual seria o periodo orbital sindédico da Terra
observado a partir da Jupiter? Qual seria o periodo orbital sin6dico da Terra observado a
partir de Vénus?

2. Considere as orbitas elipticas dos planetas a volta do Sol.

(a) Deduza uma expressao para a distancia de um planeta ao Sol.

(b) Usando o resultado de parte (a), quais sdo as distancias no periélio e no apélio?

(c) Calcule a distancia da Terra ao Sol quando esta esta no apélio e no periélio. (Excentricidade
da Terra ¢ 0.0167)

3. Um satélite de televisdo esta em Orbita circular ao redor da Terra, com periodo sideral de
exatamente 24 horas. Qual ¢ a distancia da superficie da Terra para o satélite? Se o satélite
parece estacionario para um observador, qual ¢ a orientagdao do plano orbital?

4.  Usando dados orbitais de Tita, determine a massa de Saturno.

5. O albedo de Vénus ¢ de cerca de 0,77 devido a atmosfera nublada. Qual seria a temperatura

ao meio-dia? (A temperatura medida ¢ 750 K).

6. (a) Ao meio-dia, a temperatura da superficie de Mercurio ¢ de aproximadamente 700 K; a meia-

(b)

noite ¢ 125 K. Calcule o comprimento de onda do pico da temperatura ao meio-dia e a meia-
noite.
Calcule a produgdo de energia por metro quadrado da superficie a meia-noite e a0 meio-dia.
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3.0 Sol

O Sol ¢ a estrela mais proxima e a partir do seu estudo, podemos deduzir as caracteristicas das
outras estrelas no universo.

O Sol tem as seguintes propriedades:

Property Value
Mass 1.99 X 10" ky,
Radius 6.96 < 10" m
Mean density 1410 kg/m*
Surface gravity 2.74 X 10 m/s’
Escape speed 6.18 X 10° m/s
Effective Temperature 5770 K
Luminosity 3.86 x 106 W
Magnetic fields:

Sunspots 03T

Global 0.0001 T

Network 0.002 T

Plages 0.02T

ASTROFISICA - DL Berry, Departamento de Fisica da Universidade de Evora



3.1 A estrutura

Corona

Convection Zone

™ Density (kg/m?)

¢ Energy Flow

O Sol é composto de H e He muito quente na forma de um plasma.

Temperatura, pressao e densidade aumentam da superficie para o centro do Sol onde a energia ¢
libertada por reagdes nucleares (a conversao de H — He) na forma de fotdes e movimentos
térmicos.

A superficie visivel do Sol ¢ a fotosfera que ¢ a base da atmosfera solar. Depois da fotosfera ¢ a
cromosfera e para além dela a corona.

29
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(a) A fotosfera

A fotosfera ¢ a camada externa de uma estrela da qual a luz ¢ irradiada. Estende-se pela superficie
de uma estrela até que o plasma se torne opaco, equivalente a uma profundidade 6tica (o logaritmo
natural da razdo entre a poténcia da luz incidente e a poténcia da luz transmitida através de um
material) de

~2/3

ou

uma profundidade da qual 50% da luz escapara sem ser espalhada.
Na fotosfera do Sol, o fendmeno mais omnipresente sdo

os granulos

- células de convecgdo de plasma, cada uma com aproximadamente 1000 km (620 mi) de diametro,
com plasma quente ascendente no centro e plasma mais frio a cair nos espagos entre eles, fluindo a
velocidades de 7 km/h.

Cada granulo tem uma vida util de apenas cerca de vinte minutos, resultando num padrdo de
"ebulicdo" em constante mudanga.

A agrupar os granulos tipicos estdo os supergranulos até 30.000 km (19.000 mi) de diametro, com
uma vida util até 24 horas e velocidades de fluxo de cerca de 500 m/s, transportando feixes de
campo magnético para as bordos das células.

AE
o o
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£ |
=} =}
T I
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A granulagdo solar marca a camada superior da zona convectiva do Sol, uma camada gasosa com
cerca de

0.2 - 0.3Rg

de espessura localizada abaixo da base da fotosfera.

O espetro continuo do disco solar define uma temperatura efetiva de
5770 K

para a fotosfera (usando a lei de Stefan-Boltzmann).

Contudo ha uma variagdo da temperatura dentro da fotosfera - observa-se o chamado efeito de
escurecimento ou

limb-darkening:
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As fotografias mostram o escurecimento (limb darkening) nas bordas do disco e também a rotagao
do Sol durante um periodo de sete dias.

Aug 7,187

O escurecimento surge porque vemos camadas de gas mais profundas e quentes quando olhamos
diretamente para o centro do disco e camadas mais altas e mais frias quando olhamos perto da
borda.

P —

To Earth

*O

Depth from Which
Light Reaches Earth

’Top of Solar Photosphere

B
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Consideramos uma altura de 0 km no topo da fotosfera ou na parte inferior da cromosfera.

Para fora, através da fotosfera, a temperatura cai rapidamente e depois comega a subir novamente a
500 km na cromosfera:
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= = ] £
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\ / -
\\ .// :
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05 104 1073 102 101 1

- hd um paradoxo: como pode haver escurecimento quando a temperatura sobe na cromosfera?
Resposta: a cromosfera ¢ quase oticamente transparente em relacao a fotosfera.

A nossa linha de visdo penetra na atmosfera solar apenas até a profundidade da qual a radiacdo pode
escapar sem impedimentos.

Consideremos o que acontece quando a radiagdo do fluxo F; atinge uma placa de gas de espessura
dx. o fluxo absorvido ¢ dado por

dFA = —k;lpF;ldx

Fy(x) = Fy(0)e " arx
ou
Fy(tp) = F4(0)e™

Quando k; < 1 o fluxo é constante e o gas ¢ opticamente fino ou transparente
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(b) A Cromosfera

Aparece como uma banda fina vermelhada a volta do Sol como o resultado da risca de emissao de
Balmer.

A temperatura aumenta em direcdo ao exterior atingindo valores de 30 000 K a 2000 km a cima da
fotosfera:

100 oo

10°

[ransition Region |

Temperature (K

1041 Chromosphere

I 1 R |
102 103 104 105

Height (km)

Tem uma espessura de 2500 km. 7

Fotografias a comprimentos de ondas especificos mostram filamentos na cromosfera associados a
atividade solar.

Também ha a presenga de espiculos - jatos de gas com

- diametros de 500 - 1500 km
- alturas de 10 000 km

- velocidades de 20 - 25 km s
- tempos de vida ~15 mins
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Spicule

Chromosphere -
Enhanced magnetic field

l (Chromospheric network)

Photosphere f
\ Horizontal
flow
Convection zone Upward T \ T
flow Downward
‘ ¢ flow

G

(¢) A zona de transicao

Ao longo da zona de transi¢do - que ¢ estreita e altamente irregular - a temperatura cresce muito
abruptamente de

500 000 K — 10° K na coroa.
(d) A coroa

E uma regido irregular e brilhante com uma extensao enorme:
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A sua temperatura é ~ 2 x 10° K.
Tal como luz também escapam particulas - o vento solar que atinge a Terra a 400 ms-'.
Como o gas coronal ¢ muito quente, emite raios X de baixa energia. Fotografias de raios X mostram

que o gas coronal tem uma distribuigdo irregular e grandes estruturas em loop indicam onde o gés
ionizado flui ao longo das linhas do campo magnético:

Few 0.001 T

Photosphere
(T ~ 6000 K)

Buracos coronais - onde os campos magnéticos continuam para o espaco - dao origem ao vento
solar:

O gas que flui é um plasma com velocidades de ~400 km/h na Terra com uma densidade de ~10°

particulas por m>.
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3.2 Atividade Solar
Atividade solar refere-se as modificagdes que ocorrem na atmosfera solar.
- Incluem loops, proeminéncias, manchas solares e flares.

Vamos considerar as manchas solares:

Sao areas grandes e escuras na fotosfera e as primeiras observadas datam de 1610 pelo Galileo
Galilei.

Sao mais escuras do que a fotosfera envolvente pois sdo mais frias ~3800 K.
Pequenas manchas solares desenvolvem-se a partir de poros, areas escuras maiores que o normal
entre granulos brilhantes.
A parte central mais escura ¢ chamada
- a Umbra, com diametros ~30 000 km.
e a parte envolvente
- a Penumbra
Tém as seguintes caracteristicas:
1. Campo magnético
As manchas solares estao associadas a campos magnéticos grandes ~0.4 T em comparagdo com 2 x
10 T sobre o resto da superficie.
Estes campos magnéticos grandes inibem a convecgao - a razao por que a superficie das manchas

solares ¢ mais fria do que o resto da superficie.

Uma mancha solar tem uma polaridade magnética associada - entdo duas manchas solares de
polaridades complementares encontram-se juntas num grupo bipolar.
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2. Namero

O numero varia com periodo de 11 anos

& I I it v \%
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Year
3. Variagao em latitude
A distribuicao de manchas solares varia em latitude solar durante o ciclo de

- 11 anos:

N 40°

30°

20°

Solar Latitude

10° Q e 5 1 o ; L ) %
'- e

30°

S 400 B Min. o % Max. ° Min. ° o o0 oo )

|
1933 1935 1937 1939 1941 1943 1945 1947

Agora
(a) No inicio do ciclo, as manchas solares tem latitudes s +35°.
(b) No maximo do nimero de manchas solares a maioria tém latitudes +15°.

(c) No fim do ciclo, as manchas solares tem latitudes +8°.
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3. Rotagao solar

Podemos deduzir o periodo sideral de uma mancha solar a partir do seu periodo sinddico:
1/P=1/S+1/E

A partir dos movimentos, sabemos que o Sol roda diferencialmente:

N N
7 7
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o >
! I
% p-o
I (
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equator Mo _ o/ N " _ -’ equator
-__‘_M— ~~-4 .-
)
N . e
| \‘ =
| ‘-
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S S

e em média, P = 25.4 dias.

Finalmente, associados com as manchas solares estdo os “flares”. Sdo explosdes de radiacdo que
duram 0.5 — 1 hora.
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Problemas

1.  Determine a taxa média de perda de massa do Sol devida a:

(a) vento solar (assumir na orbita da Terra a densidade de protdes é n =5 x 10° m™ com uma
velocidade de v=4x 10° m s, m, = 1.67 x 10* kg).

(b) geracdo de energia.

2. Determine o tamanho angular de um granulo e um super - granulo visto a partir da Terra.

3. Usando a lei de deslocamento de Wien, determine o comprimento de onda da intensidade
maxima da luz da fotosfera e da coroa do Sol.

4.  Usando a lei de Stefan-Boltzmann, determine a taxa de producao de energia da fotosfera e da
coroa.

5. Considere as manchas solares na superficie do Sol.

(a) Deduza uma relagdo entre o periodo sinddico e sideral de uma mancha solar.

(b) A tabela mostra a longitude de uma mancha solar durante um periodo de 10 dias a uma
latitude de 22°S.

Dia 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
Lon (deg) | -80 | -67 | -56 | -41 | -27 [ -14 | -1 12 125 |36

Determine:
(1) O periodo sinddico do Sol.
(i1)) O periodo sideral do Sol assumindo que o periodo sideral da Terra ¢ 365.25d.
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4. As Estrelas
As estrelas parecem formar um desenho fixo no céu formando as constelagdes. Os mapas do céu
localizam as estrelas na superficie de uma esfera com centro na Terra

- a esfera celeste

- declinagdo (= latitude)

por exemplo

equador celeste 0° declinagao
Norte 0° — 90°

Sul 0° — -90°

- ascensao direita (= longitude) medido em horas (0 — 24 Horas)

north
celestial pole

<
X\ south
celestial pole

O equindcio vernal € a posicao do Sol em 21 de margo (primeiro ponto de Aries)
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Ha 88 constelagdes no céu e podemos dizer que, por exemplo
- Sirius fica em Canis Majoris
e tem a designacdo o CMa

e usando o catdlogo de Henry Draper: HD 48915

com
Ascensao direita 06h 45m 08.917s[2]
Declinagdo —16°42' 58.02"

4.1 Distancias astronomicas

A unidade astronomica:

perihelion

semi-major axis

1 AU (ou UA) = o0 semieixo maior, a € entdo

1 AU=1.496 x 10" m

O ano-luz:
c=2998x10°m/selano=23.156 x 10" s
e entao

11y = (2.998 x 108) x ( 3.156 x 107) 9.46 x 105 m
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O parsec:

1pc

T

- o parsec ¢ definido como a distancia de uma estrela que tem um paralaxe, ¢ = 1 arcsec
e para qualquer outra estrela

1
d(pc) = — arcsec

¢

Distancia entre alguns objetos:

DISTANCES LIGHT YEAR / PARSEC

Earth / Moon 1.3 light seconds Speed of Light =

300,000,000

Sun /Earth 8 light minutes metres per second
Light Year=

sun / Neptune 4 light hours 9460 billion km

sun/ (Distance that light
Proxima Centuri 4.2 light years travels in a year)
{Nearest Star)
Parsec =

sun / Polaris 433 light-years
un / Polaris == lighty 3.26 Light Years

sun / Centre of ]
Milky Way 100,000 light years

Milky Way / 2.537 million light years
Andromeda Galaxy

Se 0 nosso Sol fosse do tamanho de um grao de sal... a estrela mais proxima, Proxima Centauri,
estaria a 10 quilémetros de distancia

VIDEO
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4.2 As magnitudes das estrelas
Magnitudes estelares foram introduzidas pelo astronomo grego Hipparchos em 200 AC

- A estrela de magnitude aparente 1 ¢ 100 vezes mais brilhante do que uma estrela de
magnitude aparente 6.

Entao
+25 6 > 1 -26.74
HST Sol

Entdio, uma diferenga de 1 magnitude corresponde a um fator de 100'/% = 2.512.
- aresposta do olho ndo ¢ linear, mas logaritmico.

Agora, considere duas estrelas de

magnitudes m e n

ou

fluxos [, e [,

Podemos escrever

ll—” = 100(m-")/5

m

e entao

L
logso (1) = [0m — 1)/5l10g;(100) = 0.4(m — m)

b

ou

l
m —n = 2.5log (—n>

b

- esta equagdo define a magnitude aparente
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Considere dois exemplos:
I. A estrela RR Lyrae tem magnitude aparente que varia entre 7.1 e 7.8.
O aumento do brilho relativo ¢

l
logyo (l—") =0.4(7.8—7.1) = 0.28

m

ou
In 0.28
—=10"“°* =191
Im

- 2 vezes mais brilhante.

2. Um sistema bindrio consiste em duas estrelas a (magnitude m e fluxo [,,,) € b (magnitude n e

fluxo [,,) com uma razao de fluxo de 2. Contudo, s6 vimos as duas estrelas como um ponto de
magnitude m' = 5. Qual é a magnitude de cada estrela?

Agora,
Ly
m —n = 2.5logy, <l_> = 2.5log,,2 = 0.75
m
Também
L, +1
m —m' = 2.5logy, ( z m)
b
Entao
m=m'+ 2.5log,,(1 + 1,,/1,,)
=5+ 2.5log;o(1 +2) = 6.19
e

n=6.19 —0.75 = 5.44
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Vamos considerar a magnitude absoluta, M, de uma estrela que ¢

- a magnitude observada se a estrela (a uma distancia de d pc do Sol) for colocada a uma
distancia de 10 pc do Sol.

Comn=M

l d?
m—M = 2.510g10 (T) = 2.510g10 (W)

ou,

m — M = 5log;,d — 5
m — M ¢ definido como o modulo de distancia.
Podemos também escrever

M =m+ 5 — 5logqod

(d em pc)
ou

M =m+5 + 5log,,¢

(¢ em arcsecs)

Finalmente, uma medida quantitativa da cor de uma estrela ¢ dada pelo seu indice de cor (CI).

E uma medida usada em astronomia para descrever a cor de uma estrela, que esta intimamente
relacionada com a sua temperatura. E uma expressdo numérica que quantifica a diferenga no brilho
de uma estrela observada em dois filtros de comprimento de onda diferentes, geralmente no
espectro visivel ou quase visivel.

1.  Definicao

O indice de cor ¢ a diferenca de magnitude de uma estrela quando observada em dois filtros
diferentes. Normalmente, os astronomos usam os filtros B (azul) e V (visual ou verde-amarelo),

resultando na expressao

CI:mB_mV

mg ¢ a magnitude da estrela no filtro B (azul) (centrado no cdo 440 nm).

my, € a magnitude da estrela no filtro V (visual) (centrado no cdo 550 nm).

ASTROFISICA - DL Berry, Departamento de Fisica da Universidade de Evora



47
2.  Interpretacio

Um indice de cor positivo (B-V) significa que a estrela ¢ mais fria e emite mais luz no vermelho ou
em comprimentos de onda mais longos. A estrela parece mais vermelha.

Um indice de cor negativo (B-V) indica uma estrela mais quente, que emite mais luz no azul ou em
comprimentos de onda mais curtos, de modo que a estrela parece mais azul.

Especificamente:

Estrelas quentes (por exemplo, estrelas do tipo O) com temperaturas de superficie acima de
~10 000 K tém valores de indice de cor negativos ou baixos, como -0.3 ou 0.

Estrelas mais frias (por exemplo, estrelas do tipo M) com temperaturas em torno de ~3 000 K
tém valores de indice de cor positivos, como +1.5 ou superior.
3. Relacdo com a temperatura
O indice de cor esta diretamente relacionado com a temperatura da superficie da estrela porque
estrelas mais quentes emitem mais luz em comprimentos de onda mais curtos (mais azuis),

enquanto estrelas mais frias emitem mais luz em comprimentos de onda mais longos (mais
vermelhos). Essa relacdo ¢ consequéncia da radiagdo do corpo negro.

Estrelas azuis: Valores baixos (BV) — Alta temperatura.

Estrelas vermelhas: Valores altos (BV) — Baixa temperatura.
4. Exemplos

Rigel (uma estrela azul quente): B-V = -0,03
O Sol (uma estrela amarela): B-V = +0,65

Betelgeuse (uma estrela vermelha): B-V = +1,85

5.  Outros indices de cores
Além do BV, outras combinagdes de filtros podem ser usadas para criar diferentes indices de cores.
Por exemplo:
U-B (ultravioleta menos azul), onde U ¢ o filtro ultravioleta (centrado no cdo 365 nm).

VR (visual menos vermelho), que usa um filtro vermelho (centrado no cdo 700 nm).
6.  Uso da classificagao estelar
O indice de cores ¢ uma ferramenta fundamental na classifica¢ao de estrelas porque oferece aos
astronomos uma maneira rapida e relativamente simples de estimar a temperatura e o tipo espectral

de uma estrela. E usado no diagrama Hertzsprung-Russell (H-R), que relaciona a luminosidade
estelar a cor (ou temperatura).
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4.3 Massas estelares
A maioria das estrelas na vizinhanca do nosso Sol (~80%) pertencem a sistemas multiplos ou
sistemas binarios - onde as estrelas estao fisicamente relacionadas, orbitando umas as outras - o que
nos permite inferir as propriedades fisicas de muitas delas, tais como as suas massas € raios.
4.3.1 Classificacao de sistemas binarios
Podemos classificar sistemas binarios em

- Binarios visuais:
Estes sdo sistemas ligados que podem ser resolvidos em duas estrelas no telescopio. Observa-se que
os movimentos orbitais mutuos dessas estrelas tém periodos que variam de cerca de um ano a
milhares de anos.

- Binarios espetrais:
Estes sdo sistemas nao resolvidos cuja duplicidade ¢ revelada por oscilagdes perioddicas das linhas
do seu espectro. Em alguns casos, dois conjuntos de caracteristicas espectrais sao vistos (um para
cada estrela) oscilando com fases opostas; em outros casos, uma das estrelas € muito fraca para ser
vista, de modo que apenas um conjunto de linhas espectrais oscilantes ¢ registado. Os periodos
orbitais tipicos variam de horas a alguns meses.

- Binarios de eclipse

Estas sdo duas estrelas que se eclipsam periodicamente, levando a mudancas periddicas no brilho
aparente dos sistemas. Tais sistemas podem ser visuais ou espectroscopicos.

Finalmente, a propor¢ao observada de sistemas simples: duplos: triplos: quadruplos € 45: 46: 8: 1.

4.3.2 Determinacido das massas estelares

Considere um sistema binario com duas estrelas A ¢ B de massas m; e m,:

dl d2 =

onde C ¢ o centro de massa.
De acordo com a 3% lei de Kepler

B 472r3
~ GT?

onde T ¢ o periodo de revolugdo de cada estrela, M = (m; + m,) é a massa total do sistema ¢ r =
(dy + dy).
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Temos
m1d1 - m2d2
ou
_ myd,
m; = 4
Combinando
myd, o = 4% (d, + dy)3
d, T gre
ou
B 4r2d,(d, + d,)?
M2 = GT?
e também
4m?d,(d, + d,)?
m1 ==

GT?

Assim, sabendo d4, d, e T, podemos determinar m,; e m,.

Contudo, assumimos que as Orbitas das estrelas sdo circulares, mas geralmente sao elipticas.

Exemplo

O sistema a-Centauri esta a 1.338 pc de distancia com um periodo de 79.92 anos. As duas estrelas
tém uma separagao média de 23.7 UA. Se a-Centauri A tem uma distancia média de 11.2 AU do
centro de massa do sistema, assumindo que as Orbitas sdo circulares, calcule as massas das estrelas.

Solugado
Temos
d, +d, = 23.7 AU = 23.7 x (1.5 x 10'!) = 3.555 x 10'? m

e

d; =11.2AU = 11.2 X (1.5 x 10*1) = 1.68 x 102 m
Portanto

d, = 3.555 x 1012 — 1.68 x 10?2 = 1.875 x 102 m
O periodo ¢

T = 79.92 x 365.25 X 24 X 60 X 60 = 2.522 x 10°
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As massas das estrelas sao

_4n?dy(d; +dy)? 4% 3.142 x (1.875 x 10%2) x (3.555 x 10'2)2

™ GT? 6.67 X 10-11 x (2.522 X 109)2
= 2.197 x 10 kg
(]
Am?d,(dy + dy)? 4 x 3.142 x (1.68 X 1012) x (3.555 x 10'2)?
mz = =

GT? 6.67 X 10711 x (2.522 x 109)2
= 1.969 x 103° kg
Agora, comparando as massas estelares determinadas em sistemas binarios com as suas
luminosidades verifica-se em geral que
- quanto mais luminosa ¢ a estrela, maior € a sua massa
Em particular, para as estrelas da sequéncia principal verifica-se aproximadamente que
L/Lo = (M/Mg)*
- arelacao massa-luminosidade, onde

L/Lg = (M/Me)*®
- estrelascom M > 0.43 Mg

L/Ly = 0.23(M/Mg)*3
- estrelascom M < 0.43 Mg

Graficamente:

1 T | T

102

Luminosity (solar units)
T
iﬁ,\.
L]
&
|

1072~ ¢ —
.o

10-4 | 1 I |
0.1 0.2 0.5 1.0 2.0 5.0 10.0 20.0

Mass (solar masses)
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Vamos agora considerar os binarios de eclipse. Podemos analisar as carateristicas fisicas
destes binarios para determinar os raios de cada estrela no sistema.

Um eclipse ocorre sempre que um astro passa em frente de outro na linha de observacao da
Terra. O eclipse diz-se um eclipse central quando

- um dos astros fica totalmente coberto pelo outro (eclipse total) ou

s
\

&

Vi R4

- quando um dos astros fica completamente contido no outro (eclipse anular).

Vamos considerar as duas estrelas:

Plane

Quando a inclinag@o de uma 6rbita binaria ¢ préxima de 90°, temos um binario eclipse do qual
existem varios milhares.

ASTROFISICA - DL Berry, Departamento de Fisica da Universidade de Evora



52

Para uma orbita relativa de raio p, inclinada num angulo ¢ em relagdo a linha de visdo, um eclipse

pode ocorrer apenas quando

onde R, (a maior) e R, (a menor) sdo os raios estelares. Podemos determinar estes raios usando a

geometria do sistema.

Assumimos agora que i = 90°.

Chama-se curva de luminosidade de um astro ao grafico do fluxo da sua radiagdo versus tempo:

psin¢g <R, +R,

| Secondary _ Primary

I |
B | :

I ! il { |

I |le—7—al | | |

I i -,

L 1 I | = ' —Time

b % > T Y

A geometria implica

onde v ¢ a velocidade orbital relativa

Contudo, o raio p da orbita ¢

onde P ¢ o periodo orbital. Assim,

2R, = v(t, —t1) = v(ty — t3)

2(R; + Ry) = v(ty — t1)

p =vVP/2m

RZ = T[a(tz - tl)/P

Ry = ma(t, — t;)/P
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Exemplo:

Um bindrio de eclipse tem periodo orbital de 2 dias 22 horas, a duragdo de cada eclipse ¢ 18 horas e
totalidade demora 4 horas (assuma orbitas circulares).

(a) Determine os raios estelares em termos do raio da orbita.

(b)  Se dados espetrais indicarem uma velocidade relativa orbital de 200 km s™! , quais s3o os raios
das estrelas?

Solucdo:

(a) O raio da primeira estrela é:
t4_ = 18 h
t,=(18—-4)/2=7h

R, m(t,—t,) 3.14(18-7)
S = = = 0.49

e da segunda estrela

R, m(t,—t) 3.14(7—0)
== = =0.31
a P 70

(b) Com as orbitas circulares

P =252000s

a =vP/2m = 200000 X 252000/2 X 3.14 = 7.91 X 10° m

R, =0.49 X 7.91 x 101° = 3.87 x 10 m

R, =031 %X 791 x 101° =2.45x 101 m

ASTROFISICA - DL Berry, Departamento de Fisica da Universidade de Evora



54
4.4 O diagrama Hertzsprung-Russell
4.4.1 As atmosferas estelares
A tnica fonte de informacao que possuimos acerca das estrelas ¢ a luz que nos chega delas.
A localizagdo da estrela na esfera celeste e o seu brilho permitem-nos apenas inferir
- a posicao da estrela relativamente ao Sistema Solar.

Todo o restante conhecimento que possuimos acerca da constitui¢do fisica das estrelas provém da
analise dos seus

- espetros
isto &
- da fungdo intensidade da radiagdo versus comprimento de onda.

O espectro de uma estrela pode ser determinado fazendo passar a luz por um prisma ou usando
redes de difracdo e medindo a intensidade da radiacdo para diferentes comprimentos de onda.

O espetro da radiagdo estelar compde-se de um
- fundo continuo semelhante a radia¢do de um corpo negro produzido na base da fotosfera
e de um
- conjunto discreto de riscas espetrais de emissao e de absor¢ao definidas na atmosfera estelar.

Agora, a estrela comporta-se como um corpo negro, emitindo um espetro continuo de radiagdo cuja
forma depende da temperatura a superficie da estrela.

Mas
Como a atmosfera estelar ¢ muito menos densa do que o interior da estrela, € transparente para
quase todos os comprimentos de onda, exceto para aqueles responsaveis pelas transigdes eletronicas
carateristicas dos elementos que a constituem e das temperaturas a que estao.
Consoante as diferentes camadas da atmosfera estejam
- mais frias ou mais quentes
do que a superficie da estrela, irdo produzir
- riscas de absor¢ao
ou

- riscas de emissao

sobrepostas ao continuo emitido pela superficie estelar.
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(a) Carateristicas fisicas

Podemos assumir que o gas da atmosfera obedece a lei universal dos gases

P = nkT

onde T ¢ a temperatura, k € a constante de Boltzmann e n ¢ o nimero de particulas por unidade de

volume que esté relacionado com a densidade, p e a massa molecular, u:

1/p=myn/p

onde my = 1.67 X 10727 kg.
Para uma estrela de hidrogénio atémico, u = 1.

Se o hidrogénio estiver completamente ionizado, u = 1/2 .
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Em geral,
1/p=2X+@B/4)Y+(1/2)Z =16

onde X ¢ fracdo de massa de hidrogénio, Y ¢ fragdo de massa de hélio, e Z ¢ fracdo de massa dos
elementos mais pesados.

Assumimos uma atmosfera de estado estacionario com equilibrio hidrostatico e
dP/dr = —(GM/R?*)p
Definimos uma altura

H = kT /gm

P(h) = P(ho)e ™"
onde 4 ¢ a altura acima de um nivel de referéncia h,.

Podemos observar que a pressdo diminui continuamente a medida que se avanga para o exterior
através da atmosfera da estrela.

(b) Temperaturas

Para uma determinada estrela, o espectro define uma temperatura ajustando a curva de Planck
apropriada e definimos a temperatura a partir da lei de deslocamento de Wien,

Amax = 2.898 X 1073 m.K
Usando a lei de Stefan-Boltzmann
F=o0T*
Entdo, a luminosidade ¢ dada por
L = 4mR%0TS

onde T, define a temperatura efetiva da fotosfera.
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4.4.2 Classificacao

Baseada na intensidade relativa espetrais estabeleceu-se a classificagdo Henry Draper dos espectros
estelares em

- sete classes espetrais:

Cor e temperatura Espectro

O | Estrelas azuis Riscas intensas de He II. Riscas de elemen-
T € (25000,40000) , BV ~ —0, 3| tos muito ionizados: C III, N III, O III, Si
Exemplo: Mintaca IV. Algumas riscas fracas de He I e H.

B | Estrelas azul-claras Riscas intensas de He I. Riscas de H fortes
T € (10000, 25000), BV ~ —0,2| em B9. Riscas de elementos menos ioniza-
Exemplos: Espiga, Rigel dos: CII, O II, Si III, Mg II.

A | Estrelas brancas Riscas de H intensas em A0. Riscas de me-
T € (7500,10000), BV ~ 0,0 tais ionizados: Fe II, Si II, Mg II. Riscas
Exemplos: Sirio, Vega fracas de metais neutros e de Ca II.

F | Estrelas amarelo-claras Riscas de Ca II, Fe II, CR II, Ti II e de
T € (6000, 7500), BV ~ 0,4 metais neutros: Fe I, Cr I. Riscas fracas
Exemplos: Canopo, Précion de H.

G | Estrelas amarelas Riscas de Ca II atingem o maximo. Riscas
T € (5000,6000), BV ~ 0,6 de metais neutros: Fe I, Mn I, Ca I. Riscas
Exemplos: Sol, Capela fracas de H e metais ionizados.

K | Estrelas alaranjadas Riscas de metais neutros dominantes. Ris-
T € (3500,5000), BV ~ 1,0 cas fortes de Ca II. Riscas moleculares fra-
Exemplos: Arcturo, Aldebara cas.

M | Estrelas vermelhas Riscas de metais neutros fortes. Riscas
T € (2500,3500), BV ~ 1,5 moleculares: TiO.

Exemplos: Betelgeuse, Antares

A intensidade das riscas espetrais depende fortemente da temperatura, em particular a intensidade
relativa das riscas espetrais do mesmo elemento.

Portanto, diferentes classes espectrais correspondem a diferentes temperaturas:

temperatura (milhares de K)
50 25 10 8 6 5 4 3

intensidade relativa das linhas

05 BO A0 FO GO KO MO M7

classe espectral
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Como a variacdo do espetro com a temperatura ¢ continua, introduziu-se a subdivisdo de cada
classe espetral em 10 tipos espetrais, numerados de 0 a 9 por ordem decrescente de temperaturas.

Por exemplo,
ao tipo espetral G7 seguem-se, por ordem decrescente de temperaturas, os tipos

G8, (9, g10, KO, K1, etc.

4.4.3 O diagrama Hertzsprung-Russell
Em 1911 Ejnar Hertzsprung e em 1913 Henry Norris Russell descobriram uma ligacao entre

- Magnitude Visual Absoluta

- Indice de Cor (ou Tipo Espetral)

Para estrelas dentro de 5 pc do Sol:
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Observe que a sequéncia principal bem definida com niimeros cada vez maiores de estrelas em
direcdo aos tipos espectrais posteriores € uma auséncia de classes espectrais anteriores a Al.

Para as estrelas mais brilhantes:

I I I I | I
-7.0— * ¢ Deneb =
Rigel
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—5.0~ ¢ B Crucis B —104
Betelgeuse
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e Sirius A =
+2.0 ° Fomalhagt —1
- Sl Procyon A
| —
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Spectral Type

Como as cores estelares e os tipos espectrais estdo aproximadamente correlacionados, podemos
construir um grafico de magnitude absoluta V versus cor:
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Este ¢ um diagrama HR para um aglomerado globular. Mostra caracteristicas especificas:
1. As estrelas ndo estdo distribuidas aleatoriamente;
2. A maior parte delas ficam perto de uma das duas bandas do diagrama
- a sequéncia principal
- 0 brago de gigantes.

Finalmente, o sistema de classificacdo de luminosidade Morgan-Keenan (MK), define 6 classes de
luminosidade de estrelas. Atribui algarismos romanos para indicar a luminosidade de uma estrela,
que se correlaciona estreitamente com o tamanho da estrela e o estagio evolutivo. Aqui estdo as
principais classes de luminosidade:

Classe I (Supergigantes) — Sdo estrelas extremamente luminosas e massivas, geralmente com raios
muito grandes. Estdo perto do fim de seus ciclos de vida.

Ia — Muito luminosas (por exemplo, Rigel)

Ib — Menos luminosas (por exemplo, Betelgeuse)

Classe II (gigantes brilhantes) — Estrelas que sdo mais brilhantes que as gigantes, mas menos
luminosas que as supergigantes. Os exemplos incluem estrelas em transi¢do entre fases gigantes e
supergigantes.

Classe III (Gigantes) — Estrelas que esgotaram o hidrogénio dos seus nucleos e se expandiram para
tamanhos grandes. Estas estrelas estdo frequentemente nos estagios posteriores da sua evolugdo (por
exemplo, Aldebaran).

Classe IV (Subgigantes) — Estrelas que sao ligeiramente mais luminosas que as estrelas da
sequéncia principal, mas estdo a caminho de se tornarem gigantes. Estdo frequentemente num
estagio intermedidrio de evolugado (por exemplo, Beta Hydri).

Classe V (estrelas da sequéncia principal ou anas) — Estas estrelas, incluindo o nosso Sol (G2V),
fundem hidrogénio nos seus nucleos. Sao o tipo mais comum de estrela e variam em cor do azul ao
vermelho, com base na temperatura.

Classe VI (Sub anas) — Estrelas que sao menos luminosas do que estrelas da sequéncia principal do
mesmo tipo espectral, muitas vezes devido a baixa metalicidade (como em estrelas mais antigas da
Populacao II).

Classe VII (anas brancas) — Sao os restos de estrelas que esgotaram o seu combustivel nuclear e
colapsaram num objeto denso do tamanho da Terra. As ands brancas nao estdo mais em fusao.

ASTROFISICA - DL Berry, Departamento de Fisica da Universidade de Evora



-10

Supergiants
Ia
=g b= \ Supergiants
Ib
Bright Giants I

ey s
+10—
+15
05
Spectral Type
B

ASTROFISICA - DL Berry, Departamento de Fisica da Universidade de Evora



62
4.5 Evolucao das estrelas

Vamos considerar o modo como as estrelas no diagrama Hertzsprung-Russell evoluem de um ponto
para outro no diagrama. Este caminho chama-se

- a trajetdria evolucionaria das estrelas
e tem trés fases:

- 0 nascimento

- avida

- a morte.

Primeiro, temos de considerar a cria¢do do universo...
O Big-Bang ¢ a origem da qual toda a matéria e toda a energia derivam e ocorreu ha
- 1.5 x 10" anos.
No instante seguinte
- as temperaturas eram muito elevadas
- a matéria encontrou-se na forma de neutroes, protoes, eletrées e neutrinos
e colisdes muito fortes ndo permitiam a formagao de 4tomos e moléculas.
Depois de 10 s, o universo sofria expansao, € por causa disto
- a temperatura baixou com a formagao de nucleos
- a densidade diminuia e as colisdes tornaram-se menos frequente. Tornou-se entdo dificil as
particulas nucleares encontrarem-se e formarem nucleas.
As particulas que participaram nos processos iniciais foram
- neutroes
- protoes €
- raios-y
A primeira reagao foi
on+iH—1H+y
e depois

IH+2H—3He+y
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sHe+{n—3He+y
n+2H—3H+y

*H+1H—4He+y

A partir daqui, ainda mais nicleos complicados se podiam formar.

Mas,

esta formagao depende da densidade — que baixou com a temperatura.

Também, os neutrdes podem decair:
on — H+e +v

Portanto, o tinico composto nuclear que se formou foi:

Nicleo Fracao por massa
H 0.76

2He 0.24

SHe 2 %107

2H 2x10°

JLi 10

Estes numeros representam as abundancias relativas de massa para o meio interestelar primordial.
Com mais arrefecimento, formaram os atomos.
Depois, o gas separou-se formando as
- Galaxias,
e no interior, condensagdes localizadas deram origem as

- Estrelas

63
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4.5.1 Nascimento
Vamos agora considerar a faz inicial na evolugdo das estrelas.
Qual sera o valor minimo de massa de gas para garantir contracio gravitacional?

Considere uma massa esférica de gas isolada, de densidade uniforme. As caracteristicas que
governam as forgas de atragcdo sdo

- a massa total do gas, M
- o raio da esfera, R
A carateristica que se opde a esta tendéncia para contragdo €

- 0 movimento aleatorio, T

Molécula de gas, massa m

Para que a molécula nao escape da esfera do gas

GMm> 1
B va

2

ou

2GM S
R v

onde v é a velocidade da molécula.
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Mas
L kT
> mv
ou
— 3k
ve=—T
m
Substituindo
2GM 3k
R m
ou
2GMm >R
3kT
ou
(2GMm> 3
3kT
. . 4 4 3 3M
Para densidade uniforme, M =-mR°p ou R° = —
3 4Tmtp
e substituindo
(2GMm> S 3IM
3kT 4mp

e simplificando, temos a massa de Jeans

3/2

M = 9 (kT)
I 7 42rp)/2 \Gm

e o raio de Jeans

r _(9 kT )1/2
S~ 8t Gmp
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Neste modelo, foi assumido
1. Densidade uniforme havera algumas zonas ndo uniformes
2. O gas apresenta uma forma esférica  nuvens interestelares tém tendéncia de ser irregulares
3. O movimento angular foi desprezado movimento de rota¢do se-opoe ao colapso
4. O gas esta isolado havera interagdo com outras nuvens

5. As forgas magnéticas foram desprezadas

Exemplo:

Um volume esférico de gas igual a massa de Jeans comeca a sofrer colapso. Depois do raio ter sido
reduzido a um quarto do seu valor inicial, a nuvem fragmenta-se. Qual ¢ o numero méximo de
estrelas que pode ser produzido neste enxame, assumindo que ndo hd mais fragmentacdo e ndo ha
variagdo de temperatura até ao inicio da fragmentacao?

Solucdo:
Agora

3/2

M, = 9 ( kT )
I 42mp) /2 \Gm
Com uma redugdo de 1/4 do raio, ha um aumento da densidade por 64. Entao
3/2

M = 9 ( kT >
] 4(2n64p)1/2 \Gm

/.

J

8
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Considere uma massa de gas M > M;:

1. A medida que o gas sofre contragdo, a temperatura aumenta — o gas que se desloca para o
centro aumenta a sua energia cinética a qual posteriormente se transforma em energia térmica.

2. O gas que se desloca para o centro perde energia na forma de radia¢ao — a radiagdo escape € o
aquecimento para e, portanto, a pressao interna nao aumenta para evitar o colapso.

3. Com o aumento da densidade M, vai diminui e tornar-se menor do que a massa total do gas.
Portanto,

- ha fragmentagao

A matéria agrupa-se em varios centros no interior da nuvem formando enxames de estrelas.

Vamos agora considerar s6 um fragmento de gas. [A]

1. Perto do centro de contragdo, a densidade aumento. O gas torna-se opaco — os fotdes ndo
podem escapar e a temperatura aumenta.

2. A medida que a temperatura atinge 1800 K, as moléculas de hidrogénio sofrem rutura,
seguida pelos atomos de hidrogénio e finalmente pelos atomos de hélio. Temos um

- plasma

O aumento de temperatura e densidade conduz a um aumento de pressdo e a deslocagao de gas para
o centro diminui.

4.  Desenvolve-se um grande gradiente de temperatura [B] e ocorre convecgao e a luminosidade
aumenta. Ha equilibrio [C] e formag¢ao de uma

- protoestrela.

Vamos considerar a fase final da formagao da estrela de sequéncia principal.
1. A massa da protoestrela continua a aumentar e também ha contracao para manter a pressao
interna com um aumento na temperatura. A contracdo da-se com uma diminui¢do da luminosidade

[C].

2. Com um aumento continuo de temperatura, o centro torna-se menos opaco provocando uma
diminuicdo no gradiente de temperatura. H4 expansao e um aumento da luminosidade [D].

3. Finalmente, a temperatura crucial de varios milhdes de graus kelvin ¢ entdo alcancada quando
- fusio nuclear
se inicia, e a protoestrela torna-se uma

- ESTRELA DA SEQUENCIA PRINCIPAL
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Este processo demora ~10 000 000 de anos para uma estrela de 1 Mg,.

In(L/Le)

I | | | | I I

44 42 4.0 3,8 3,6
InT

- 0s numeros ao longo dos percursos indicam o tempo (em milhdes de anos) despendidos em cada

segmento de percurso.
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4.5.2 A vida das estrelas na sequéncia principal

(a) Estrutura estelar

Vamos considerar a estrutura de estrelas e a relagdo com a evolugao.
1. Equilibrio hidrostatico

Considere uma massa de gas isolada no espago:

—

Em equilibrio

Forca gravitacional = Forca de pressdo

—Gm(r)4nr?p(r)dr A
T2 a

mridp
ou

dp __Gm@p()

dr r2
Agora, a massa m(r) é dada por
dm(r
d7(‘ ) = 4nr?p(r)

e para uma estrela de raio R, a massa total ¢

M = LRdm(r)
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R
= 471[ p(r)ridr
0

Exemplo

Estime a pressdo no centro do Sol, assumindo que Mg = 1.989 x 103° kg, Ry = 6.96 X 108 m, e
que a pressdo na superficie € zero. Assuma que pg = Mg /Vg

Solucdo

b _ (Mo (Mo/Vo)

=2.7%x 10" P
c Ro a

ii. Equacdo de estado
A matéria de uma estrela na sequéncia principal ¢ um gas perfeito e
P(r) = n(r)kT(r)
onde n(r) é o nimero densidade.
Agora

p(r)

M) =)

onde u ¢ a massa molecular média dada por

—2X+3Y+IZ]_1 1/2
H= 2 2% 7©

€

X ¢ a fracdo de massa de H
Y ¢é a fracdo de massa de He
Z ¢ a fracdo de massa de elementos pesados

Entao

p(r)

Pir) = u(r) - my

kT (r)
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Exemplo:
Usando os valores do exemplo anterior, estime a temperatura no centro do Sol.
Solucado:

_ Pc.umH
Po

=12x10°K

iii. Transferéncia de energia

Precisamos considerar como a energia ¢ transportada do interior até a superficie da estrela onde ¢
radiada fora no espaco.

O modo principal de transferir a energia ¢
- transferéncia radiativa.

Considere a camada fina dentro da estrela:

/” ~\\
/ \
/ \
/ \
/ \
/ \

/ \
! \
f \
I |
| |
\ I
\ I
\ /
\ /

\ /

N F(r+dr) ¢
N Ve
~ P
~ i
~ -

Na base da camada, o fluxo radiativo é

F(r) =oT(r)*

e na superficie da camada

F(r+dr)=0cT(r+dr)* =~ o(T*+4T3dT) = F + dF
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dT ¢ negativo, entdo ha absor¢ao de fluxo dentro da camada e este fluxo ¢
dF = 40T3(r)dT
Esta absor¢do é da opacidade x(r) da camada e
dF = k(r)p(r) F(r)dr

Portanto, a luminosidade — a energia total que escoa pela camada fina por segundo — ¢ dada por

3 _ [16mar?T(r)?]dT
L= 47TT'2F(T') = le E

iv. Equilibrio térmico
A taxa de geragdo de energia ¢ denominada por €(r) com unidades ]/S-kg.
Agora, nas regides onde ha geracdo de energia, o aumento de luminosidade ¢
dL = 4mp(r) e(r)dr
Exemplo:
Estime o valor médio pelo Sol.
Solugado:

€o ~ Lo/Mg = 3.9 X 10%6/1.99 x 10%° = 0.0002 J/S - kg

Exceto em nucleos estelares ¢ em certas camadas esféricas localizadas, € = 0.
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Podemos combinar estas equacdes para determinar a relagdo massa-luminosidade da estrela.

Usando a equacao de equilibrio hidrostatico com

dp - AP

dr - Ar
entao
AP:PS_PC:O_PC

onde Ps = pressao na superficie, P, = pressao no centro, e Ar = R, que da

Mp
P, o« —,
™R
Para um gés perfeito
P x pT
e assim
Mp
Tr < —
plc R

Também, para a equagdo de transferéncia

3 4
L « R? e (E) x ald
kp) \R Kp

Agora p < M/R3, e assim

RATA

L
KM

e finalmente,
R*(M/R)* M3
LA————m  —
kM K
- verp. 51.
O valor do expoente depende da faixa de massa coberta e do tipo de estrela.

Um valor geral ¢ 3.3.
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Quando uma estrela chega a sequéncia principal, permanece ai durante um periodo

; M
“ JR—
L
e para o Sol,
Mo
toy X —
© LO
Entao,

e como L o« M3

Portanto

M/M t/to
0.1 100
1 1
10 0.01
100 0.0001

Hé pouca alteragcdo na posi¢ao de uma estrela no diagrama H-R até 20 % do H original ter sido

transformado em He no nucleo da estrela:
AH-He+6.6 x 1014 ]-Kg‘1
Entao

. 0.2M X 6.6 x 10*

=2 x 1010
I danos
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(b) As fontes de energia estelar
Em 1938 Hans Bethe verificou que a fonte de energia para as estrelas deve ser reagdes nucleares

x+X—>Y+y
Nucleos leves — Nucleos pesados

com temperaturas altas e densidades altas.
Estas reacdes s6 podem ocorrer no nucleo central de uma estrela com uma massa de 0.1M,
- s6 10 % da massa da estrela esta disponivel para as reacdes.
A energia libertada na reacdo nuclear ¢ dada por
E = [m, + My — My — m,]c?
onde m, e My sdo as massas dos reagentes € m,, ¢ My sdo as massas dos produtos.

Podemos determinar a energia total do Sol se assumirmos que s6 tem hidrogénio e todo este
hidrogénio forma hélio:

4 x 1H — JHe
e a energia desta reacdo ¢
E = (4 x 1.0078 — 4.0026) - 1.67 x 10727 - (2.99 x 108)?

=43x10712 |

A energia disponivel na estrela ¢

. : 0.1M,
= X|——m
Tot m(4 x H)

Para o Sol

0.1 x 1.99 x 103°
Eror =43 %x 10712 x

4-1.0078 - 1.67 x 10-27
= 1.27 X 10%4]

Com uma luminosidade do Sol de 3.9 x10%6 J/s, o “combustivel” (H) vai durar

T = ETot,G)/LG)

= 1.27 x 10**/3.9 x 10%°
= 3.344 x 10%s

= 10,000,000,000 a
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Agora, sdo necessarios quatro nucleos de hidrogénio para produzir um nucleo de hélio. Contudo, a
colisdo simultanea de quatro particulas independentes ¢ muito improvavel. Portanto, precisa-se de
uma
- Cadeia de reagoes.
Ha dois tipos de cadeias para a conversao de hidrogénio em hélio:
1. Cadeia protdo — protdo temperaturas < 2 X 107 K

2. Ciclo de carbono (CNO) temperaturas > 2 X 10”7 K

Na cadeia pp, dominante em estrelas como o Sol, os ntcleos de hidrogénio (protdes) fundem-se
diretamente por meio de uma série de etapas, liberando energia e

- Neutrinos.

O ciclo CNO, proeminente em estrelas mais quentes e massivas, utiliza carbono, nitrogénio e
oxigénio como catalisadores para facilitar a fusao do hidrogénio.

Ambos os processos libertam grandes quantidades de energia que neutralizam o colapso
gravitacional e sustentam a luminosidade da estrela.

Agora, R. Davis, do Brookhavel National Laboratory (desce 1965) usou um tanque enorme de
tetracloreto de etano, C2Cls na mina de Homestake, Colorado, para detetar os neutrinos gerados na
cadeia pp.

Um neutrino pode converter um atomo de Cl para Ar radioativo. O Ar pode ser separado € o
numero de atomos € medido a partir do seu decaimento f.
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Os resultados:

Teoria: 1.8 4tomos / dia
Experiéncia: 0.5 atomos / dia (~1/3 do fluxo previsto)

- 0 problema do neutrino solar.

- O problema dos neutrinos solares era uma discrepancia entre o nimero previsto e observado
de neutrinos produzidos no nticleo do Sol por meio da fusdo nuclear (principalmente a cadeia pp).

O problema foi resolvido quando se descobriu que os neutrinos t€m massa e podem oscilar entre
trés “flavours”: eletrao, mion e tau) enquanto viajam para a Terra.

Os primeiros detetores eram sensiveis apenas aos neutrinos do eletrdo, subestimando a contagem
total de neutrinos.

Esta descoberta confirmou os modelos solares e a teoria da oscilagao dos neutrinos.

(c) A morte das estrelas
O que acontece as estrelas depois da sequéncia principal depende das suas massas:

(i) Massas 0.5M, — 8M,

Enquanto a estrela se encontra na sequéncia principal, o hidrogénio consome-se e forma-se um
nucleo central de hélio e reagdes nucleares acabam nesta regido.

Para as gigantes vermelhas:
A estrela agora desloca-se rapidamente para a direita (a regido gigante vermelha) — o nticleo inerte
contrai-se e aquece. Também reagdes nucleares ainda continuam na regido imediatamente a volta

do nucleo.

Depois, a camada exterior expande-se e arrefece evoluindo-se pelo estado sub-gigante para gigante
vermelho.

O nucleo ndo se contrai indefinidamente e um efeito chamado
- pressao degenerativa do eletrdo
leva ao equilibrio do nucleo.

Este processo demora ~10° anos para massas ~5M,.
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| T

104

1083

102~

Luminosity (Sun = 1.0)

1.0~

I
| | I
317,000 100,000 31,700 10,000 3,170

Effective Temperature (K)

O flash de hélio:
Depois de atingir o estado de gigante vermelho, a estrela move-se pelo ramo horizontal. Embora o
nucleo de hélio seja inerte, continua a ser aquecido pelo colapso gravitacional bem como pelas

reacoes nucleares a volta dele.

O nucleo aquece de
20 X 10K — 100 x 10° K

Agora, com estas temperaturas, a seguinte reacao ocorre:

2 x 3He — 8$Be
Contudo, Be ¢ instavel e

8Be — 2 x jHe
em 1071¢s. Mas

- 0 tempo médio entre colisdes no niicleo pode ser menor do que 10716 s
e assim, a seguinte reagdo pode ocorrer:
8Be + 3He — 2C* +y

O processo libera uma enorme quantidade de energia, desencadeando o flash de hélio, um evento de
fusdo rapido e descontrolado no nucleo degenerado da estrela.

ASTROFISICA - DL Berry, Departamento de Fisica da Universidade de Evora



79
A temperatura entdo atinge 2 X 108 K e o efeito de pressio degenerativa ja ndo atua mais.
O nucleo expande-se e arrefece e atinge equilibrio.
Subsequentemente, a estrela contrai-se e aquece — a estrela move-se pelo ramo horizontal.

O hélio esgota-se e um nticleo de carbono forma-se.

Stellar evolution

He fusion
(He = C)
Helium core

. Hydrogen shell fusion

Hydrogen shell

_—~
1;
«
O
"
Q
e
e
o]
c
w
(]
N
w

~—

Hydrogen core fusi}
G Hydrogen core
(H = He)

As estrelas variaveis

A medida que a estrela caminha ao longo do ramo horizontal, a camada mais exterior comeca a
pulsar radialmente o que € acompanhado por uma mudanca no brilho da estela. Este efeito ocorre

quando as estrelas passam pelo
) ]
-10 '

The Instability Stripff

- feixe de instabilidade.

e,

-5
Bright Giants

., Glants 1
0 —
RR Lyrae g~
v les, &%~ Subgiants
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Spectral Class
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Nebulas planetarias e ands brancas

Nesta altura, as camadas mais exteriores tornam-se instaveis e libertam uma quantidade de matéria
na forma de uma

nébula plantaria.

S. Chandresekar mostrou que a pressao degenerativa do eletrdo ndo se pode opor as forgas
gravitacionais exercidas por massas 1.2Mg — 1.4M,

Para massas 1.4Mg5 — 8M, as estrelas contornam este problema perdendo massa na forma da
nebula com a formagao de uma

- and branca.
A ana branca apresenta uma luminosidade muito reduzida e ¢ muito pequena (1/100)Rg.

(ii) Massas > 8M,

Para as estrelas de massas > 8Mg o caminho evolutivo ndo ¢ o mesmo do que o seguido pelas
estrelas de massa menor.

Aqui, as estrelas desenvolvem um nucleo e camadas exteriores que apresentam uma estrutura do
tipo de cebola, com ferro no centro e hidrogénio e hélio no exterior.

Hydrogen envelope
Hydrogen, helium fusion

Helium fusion

Carbon, oxygen fusion

Magnesium, neon,
oxygen fusion

Silicon, sulfur fusion

Iron ash

Depois disto, a estrela nao pode dar origem a elementos mais pesados — posterior fusdo do ferro nao
fornece energia — a reagdo ¢ endotérmica.

Posteriormente, o nicleo de ferro continua a contrair-se e a temperatura atinge 3x10° K. A esta
temperatura os nucleos de ferro emitem

raios-y

de altas energias.
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Estes raios provocam a cisdo do ferro com a formagao de particulas a e neutrdes

seFe+y +7vy + -+ — 133He + 4{n

resultando na remocao de energia do nucleo.
Num segundo passo, o nucleo sofre colapso originando um nucleo de hélio.

- Para massas deste nicleo < 1.4M4

A pressao degenerativa do eletrdo evita posterior colapso.

- Para massas deste niicleo > 1.4M4

- A pressdo degenerativa do eletrdo ¢ insuficiente para evitar colapso.

Uma nova reac¢do endotérmica tem inicio: os eletrdes combinam-se com os protdes
nos nucleos de hélio:

e” + H—oln+y

Entdo hé formagdo de um nucleo de neutrdes: a pressdo degenerativa dos neutrdes impede um
posterior colapso.

Dé-se o colapso das camadas exteriores dando origem a uma explosao supernova do
tipo II resultando uma

- estrela de neutroes.

- Para massas deste niicleo > 2.5M4

A pressao degenerativa dos neutrdes nao € suficiente para se opor a atragao
gravitacional formando-se entdo um

- buraco negro.
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4.5.3 As estrelas mortas

Vamos considerar os estados finais de estrelas. Estas estrelas incluem as ands brancas, as estrelas de
neutrdes e buracos negros.

(a) As anas brancas

Depois da emissdo das camadas mais exteriores na forma de uma nebula planetaria, uma estrela
variavel transforma-se numa

- ana branca.

A razdo pela qual uma ana branca nao sofre mais colapso devido a sua gravidade tem a ver com a
pressdo de degenerescéncia do eletrdo.

Determinacao da relacdo massa-raio de anas brancas:

A pressao degenerativa ¢ dada por

P =Kp®/3
onde K ¢ constate.
A partir do equilibrio hidrostatico
MZ
Pege
Entado
2 5/3
M s M
R* R>
ou
R o M~1/3
Entao
.4Mg .8Mg

Mas, as anas brancas tém um limite de massa — a massa de Chandresekar.
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Uma das primeiras anas brancas descoberta foi Sirius B.
Anas brancas tém massas

~1Mg
e tamanho

~Rg

entdo tem uma densidade

p=10°kgm3
carro
é = anabranca
@ @ volume cubo actcar
ST ) IS =
Exemplo:

Uma ana branca tem magnitude aparente de 8.5, paralaxe de 0.2" e temperatura efetiva de 28000 K.
Qual € o raio da estrela e compare-o com o raio da Terra.

Solugado:
Agora, a distancia até a estrela é . .
a =02- 5pc
a magnitude absoluta da estrela ¢
M =m+5 — 5log,o,d = 8.5+ 5 — 5log;,(5) = 10.0

e entdo a luminosidade usando esté relacionada com a magnitude absoluta por

L = Lg x 10(Mo=M)/25
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onde Lg = 3.83 x 1026 W e Mg, = 4.83
e entdo
L = Lg x 10(Mo~M)/25 — 3,83 x 1026 -10(*+83-10)/25 = 327 x 10%* W

Portanto, a partir da lei de Stefan-Boltzmann, podemos calcular o raio da estrela:

R =/L/(4moT*) = {/3.27 x 1024/ (41 - (5.67 x 108) - 28000%) = 2.73 x 10° m
Comparando com o raio da Terra onde Rg = 6.73 X 10° m
R = 0.41Rg
- o raio da and branca ¢ aproximadamente 0.43 vezes o raio da Terra, o que significa que o raio da
estrela ¢ 43% do da Terra.
(b) As estrelas de neutroes

Com massas superiores a 1.4Mg a pressdo de degenerescéncia de eletrdes ndo consegue opor-se a
contracdo gravitica e ha a formacao de uma estrela de neutrdes.

Para evitar ainda mais colapso a pressdo degenerescéncia do neutrdo torna-se relevante.

Pode deduzir-se uma relagdo massa-raio e ser mostrado que estrelas de neutrdes com massas
grandes t€m raios pequenos.

Estrelas de neutrdes tém massas tipicas 1.4Mg e raios tipicos 10* m e entdo

p =107 kgm™3

populagao
mundial

estrela de neutrdes
volume cubo acglcar

(—r.
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Em 1967, Jocelyn Bell e Antony Hewish descobriram os
pulsares.

Secdes do telescopio usado por Bell e Hewish para detectar pulsares ainda existem no Observatorio
de Radioastronomia Mullard, nos arredores de Cambridge:

Deduziram que estes sdo estrelas de neutrdes em rotagdo e magnetizados.
Irradiam

- impulsos eletromagnetlcos

Ny

.20 =5
T ISR TR T S Y ST e L4 ll i R T G TR W
“‘ b= 4 '.’ ”‘

Fmt' O‘urﬂ.ﬁm 0‘ Phl‘“
Cfaw 6P a4y
lf !ﬁiu»w H"]

................... gt - oLt -~

e fenomenologia envolve geometrodinadmica classica, quantica, estatistica, estocastica e cadtica,
longe de ser completamente compreendida.
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Pulsares emitem principalmente em radiofrequéncia, em torno de 400 MHzC

O
& ? Eixo de P
) O N
0'9/,) 6‘% C—>ro‘cag50 @b\ X
/})(9@ 'OO O'() b@ ’b%(\
e (] &
(B N o
Estrela de
néutrons
Raio da
estrela de
néutrons @ : ~ 10 km
Raio da Terra:
~ 6317 km
Modelo
de Pulsar
lorge Melendez, IAG/USP

Este tipo de estrelas pode dar origem a um feixe de radia¢do em rotag¢ao o qual produz uma série de
pulsos a espagos regulares.

Periodos dos impulsos:

1.6P=16%x10"3s > 4s+1078s
Finalmente ¢ possivel mostrar uma relagdo entre o periodo e a densidade de um pulsar (¢ mostrar
que pulsares tém densidades de estrelas de neutrdes) € o seguinte:

Uma esfera pode rodar s6 a uma velocidade dada por

v?  GM
R R2
ou
GM*/?
V=R
onde v ¢ a velocidade da esfera no equador.
O periodo ¢
2mR
P =—-
v

e substituindo da
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2mR3/?
P=—«—
(GM)1/?

= [G(4/3)mpR®]"/?

=3.8x10%/pY? s
Rearranjando

p = (3.8x10%/P)?

Agora, para um periodo de 2 ms a densidade p =3.61 x10'® kg/m? - que ¢ aproximadamente a
densidade de um neutrdo.
Exemplo:
Normalmente podemos observar um abrandamento no periodo dos impulsos de pulsares. Significa
uma perda de energia do pulsar da origem a luz emitida pela nebulosa associada. Por exemplo, ha
um pulsar no centro da Nebulosa do Caranguejo que tem uma luminosidade de L = 5 x 1031 W.
Mostra que esta energia ¢ devida ao abrandamento do pulsar dando que M = 1M, R = 10 km,
P =0.03sedP/dt = -4 x 10713 s/s.

Solucdo:

A energia de rotagdo do pulsar é
Eor = Elwz
onde w = 2n/P, el = (2/5)MR?. Substituindo
12 2m\?
Eror =52 MR? ()

Supondo que um processo transforma toda a energia de rotacdo em radiacdo entdo

dE,qq _ dE,: _ (8) , MR? dP

dt dt 5)" TP3 ar
e portanto
8\ ,MR?dP
Qe
5 P3 dt
Substituindo,

(—4x 10713)

8 5 (1.99 x 103°%) - 100002
L= —( )T[

0.033
=4.66 X 1031 W

que ¢ aproximadamente o valor medido.
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(¢) Os buracos negros

Um buraco negro ¢ uma regido do espaco tempo em que a gravidade ¢ tao forte que nada, nem
mesmo luz, pode escapar.

E formado a partir de uma
- supernova
onde a estrela resultante tem uma massa > 2.4M,.

Com esta massa a estrela sofre colapso devido a forga gravitacional até que chega a zero ¢ a
densidade atinge um valor infinito.

Podemos deduzir um “raio” de um buraco negro de massa M considerando a velocidade de escape
de uma particula de massa m.

Agora
1 ) GmM
Evaesc T =
Portanto
2G6M\/?
- ()
esc R

Nenhum objeto pode viajar mais rapido do que a velocidade da luz, entdo

e entao

Este raio chama-se o raio de Schwarzschild.

ASTROFISICA - DL Berry, Departamento de Fisica da Universidade de Evora



Os buracos negros sdo invisiveis e atraem matéria de uma estrela proxima. A matéria arrancada
rodopia a volta do buraco negro aquecendo muito e libertando raios X antes de desaparecer para
sempre.

Accretion Disk

Escaping
Material

Roche Lobe

Black Hole

&9
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Problemas
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As figuras (i) e (i) mostram fotografias de uma parte do céu tiradas nos dias 3 de fevereiro de
1967 e 3 de agosto de 1967. Utilize estes diagramas para determinar as distancias do Sol, em

m, AU, ly e pc, das estrelas (1) e (2).

3 Feb. 1967

*1

f=-0.22" -»]
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3 Aug. 1967
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*q

f==0.22" -]
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2. Astrofisicos vivendo em Marte definiriam a sua unidade astrondmica em termos da orbita de
Marte. Se eles definirem parsec da mesma maneira que nos,

(a) quantos unidades astronémicas de Marte englobaria esse parsec?

(b) quantos unidades astrondmicas terrestres igualariam um parsec de Marte?

(c) Quantos parsecs terrestres correspondem a um parsec de Marte?

3. Uma estrela variavel altera o seu brilho por um factor de 4. Qual é a sua mudanca em
magnitude?

4.  Qual ¢ a magnitude aparente total de um sistema binario de duas estrelas de magnitudes
aparentes 3.0 ¢ 4.0?

5. Seuma estrela tem magnitude aparente de -0.4 e paralaxe de 0.3", qual é
(@) o modulo de distancia?
(b) amagnitude absoluta?

6.  Qual ¢ a distancia em parsecs de uma estrela cuja magnitude absoluta ¢ +6.0 ¢ cuja magnitude
aparente ¢ +16?

7. O Sol tem uma magnitude visual aparente de -26,74.

(a) Calcule sua magnitude visual absoluta.

(b) Calcule sua magnitude a distancia de Alfa Centauri (1,3 pc).

(c) O Palomar Sky Survey pesquisou estrelas como fintas em +19. A que distidncia (em parsecs)
uma estrela idéntica ao Sol teria que estar para ser brilhante o suficiente para ser visivel nas
fotografias do Sky Survey?

8. Observa-se que as magnitudes V de duas estrelas sdo 7.5, mas suas magnitudes azuis sao
B1=7.2 ¢ B»=8.7.

(a) Qual ¢ o indice de cor de cada estrela?

(b) Qual estrela ¢ mais azul e por que fator ela ¢ mais brilhante em comprimentos de onda azuis
do que a outra estrela?

9.  Qual é o indice de cor de uma estrela a uma distancia de 150 pc com my = 7.55 ¢ mp =
2.00?

10.  As duas estrelas de um sistema binario, fazendo um angulo de 90° com a nossa linha de visao
apresentam uma velocidade maxima relativa ao centro de massa de 75 kms' e 100 kms' e
um periodo P = 11 dias.

(a) Calcule a separacao entre as duas estrelas.

(b) O tempo de completa ocultagdo ¢ de 45 minutos e o tempo de transi¢ao ¢ de 4 horas. Calcule
os raios das duas estrelas.

11. Considere a relagao entre a massa e a luminosidade de uma estrela.

(a) Use arelagdo para calcular a faixa de luminosidade das estrelas na faixa de massa observada
de 0.085 Mg a 100 Mg,.

(b) Qual ¢ a massa de uma estrela que tem 0.1 a luminosidade do Sol? Qual ¢ a massa de uma
estrela que ¢ 1000 vezes a luminosidade do Sol?

12.  Os espectros de absor¢ao de quatro estrelas mostram as seguintes caracteristicas. Quais sao os
seus tipos espectrais?

(a) As caracteristicas mais importantes sao as riscas de TiO.

(b)  As caracteristicas mais importantes sao as riscas de Hell.
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(c)
(d)

13.

(a)
(b)
(©)
(d)
(e)
®

14.

15.

16.

17.

18.

19.

20.

(a)

(b)

21.

93

As riscas de Balmer de H sdo muito fortes e algumas riscas de metais ionizadas estdo
presentes.

Ha riscas de hidrogénio e riscas de metais neutros e ionizados, mas as riscas de Call, H e K
sdo as mais fortes do espectro.

Quais sao os tipos espectrais das seguintes estrelas, se os espectros continuos sao de
intensidade maxima nos comprimentos de onda:

50 nm

300 nm

600 nm

900 nm

1.2 pum

1.5 um

Se a paralaxe de uma estrela da sequéncia principal apresentar um erro de 25%, até que ponto
e em que direcdo essa estrela serd deslocada da sequéncia principal num diagrama H-R?

Determine a distdncia a uma estrela MIb de magnitude aparente +1.0.

Usando o diagrama H-R e a relagdo entre temperatura e tipo espectral (em baixo) determine
quantas vezes maior ¢ Betelgeuse do que Antares.

Uma nuvem molecular ¢ observada com uma temperatura de 7= 20 K ¢ uma densidade de
particulas de n = 10° particulas/cm?®. Determine a massa Jeans da nuvem.

Uma nuvem molecular tem as seguintes propriedades:

Massa total, M = 2.0 x 10* kg
Raio: R =5 pc,
Temperatura: 7= 25K,

Qual ¢ a massa Jeans da nuvem em massas solares? A nuvem tem massa suficiente para entrar
em colapso gravitacional?

Uma nuvem molecular ¢ observada com as seguintes propriedades:

Temperatura: 7= 30 K,
Densidade: p = 510718 kg/m?.

Calcule o volume de Jeans para a nuvem e determine a massa de material dentro do volume
de Jeans. Expresse a massa em massas solares.

Considere a luminosidade de uma estrela.

Se uma estrela ¢ caracterizada por M =2 x 10>’ kg e L = 4 x 10> W, durante quanto tempo
pode brilhar a essa luminosidade se for 100% de hidrogénio e converter todo o hidrogénio em
hélio?

Faca um célculo semelhante para uma estrela de massa 10°° kg e luminosidade 4 x 10 W.

Verifique que no Sol aproximadamente 6 x 10'! kg de hidrogénio é convertido em hélio em
cada segundo.
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(a)

(b)
(c)

23.

(a)
(b)

24.

(a)
(b)
(©)
(d)
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Considere as estrelas mortas.

Uma ana branca tem magnitude aparente 10.2, paralaxe 0.15” e Terr = 22000K. Calcule o raio
da estrela. Compare o valor com o raio da Terra.

Uma estrela de neutroes tem Terr= 500000 K e um raio de 10 km. Qual ¢ a sua luminosidade?
Uma nuvem de protoestrelas comeca com 7er= 15 K e raio 40000Ro. Determine L/Lo € 0
comprimento de onda do maximo da fun¢do de Planck.

Uma estrela de raio inicial 800 000 km contrai-se para um raio de 80 km para formar uma
estrela de neutrdes. A sua massa ¢ conservada e a estrela mantém uma forma esférica. O
momento angular também ¢ conservado.

Calcule o periodo de rotagdo depois da contragdo considerando que o seu valor era de 100
dias antes de contragao.

Calcule a sua densidade média.

Calcule o raio de Schwarzschild para
a Terra,

o Sol,

um enxame globular e

a Galaxia.

Que tendéncia percebe?
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5. As Galaxias

5.1 A Via Lactea
5.1.1 Forma e a distribuicdo das estrelas
A Via Lactea ¢ uma faixa de 100 mil anos-luz de largura que envolve a esfera celeste. A parte mais
brilhante esta localizada na constelagdo de Sagitario, enquanto na constelacdo de Auriga situa-se o
anti-centro.
No século XVII Galileo descobriu que a Via Lactea contem estrelas individuais.
Em 1781 Messier publicou um catdlogo com ~ 100 objetos:
- nuvens de gés na Via Lactea
- enxames abertos e globulares

- nebulosas - que sdo galédxias

- objetos extra galacticas

Para localizar os objetos na Via Lactea, usamos o sistema de coordenadas galacticas:

Neste sistema, o grande circulo fundamental € o equador galéctico, que ¢ a intersec¢do do plano
galactico com a esfera celeste, com polos galacticos correspondentes.

Definimos o Polo Norte Galactico como aquele pdlo no mesmo hemisfério que o P6lo Norte
Celestial.

Para fixar as coordenadas galacticas do objeto X, desenhe um grande circulo entre os dois p6los
galacticos, passando por X.

A latitude galactica (b) do objeto X ¢ a distancia angular neste circulo do equador galactico a X,
de -90° no Polo Galactico Sul a +90° no Polo Galéctico Norte.

O ponto zero da longitude € o centro da galaxia.

A longitude galactica (1) do objeto X ¢ a distancia angular ao redor do equador galactico, do centro
da galéxia até o grande circulo que passa por X, medido para leste 0-360°.

Para converter entre coordenadas galécticas e equatoriais, desenhe o tridngulo esférico com pontos
em P (P6lo Norte Celestial), G (P6lo Norte Galactico) e X; e aplique as regras do seno e do
cosseno.
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Celestial Pole
P

North
Galactic

galactic
longitude

| b
# galactic
latitude

G!
South

Galactic
Pole

centre
of galaxy

Exemplo:

O Polo Norte Galactico esta em Ascensao Reta 12h49m, declinagdo +27°24'". Qual ¢ a inclinagao do
plano galéctico em relacdo ao equador celestial?

Solugdo:

A distancia do P6lo Norte Celestial P ao Polo Norte Galéctico G € apenas (90°- declinagdo de G) =
62,6°.
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5.1.2 Populacdes estelares
As estrelas podem ser agrupadas em dois grupos:
- Populagdo I — estrelas novas
- Populagao II — estrelas velhas
Water Baade, em 1944, propds esta separacao com base nos seus estudos na galaxia de Andromeda.

As observagdes foram feitas durante a Segunda Guerra Mundial, quando a auséncia de polui¢ao
luminosa permitiu uma clareza sem precedentes.

Estrelas da Populaciao I:

- Caracteristicas: Essas estrelas sdo mais jovens, ricas em metais e encontradas no disco da
galaxia, incluindo os bragos espirais. Exemplos: O Sol ¢ uma estrela da Populagao 1.

- Principais conclusoes: Estas estrelas t€ém uma metalicidade mais elevada porque se
formaram a partir de gas que foi enriquecido por geragdes anteriores de estrelas através de
supernovas € outros processos.

Estrelas da Populacio I1:

- Caracteristicas: Essas estrelas sdo mais antigas, pobres em metais e estdo localizadas no halo
ou bojo da galéxia e em aglomerados globulares.

- Principais conclusdes: Elas representam algumas das primeiras geragdes de estrelas,
formadas a partir de material primordial com um minimo de elementos pesados.

Base Observacional:

As observacdes de Baade revelaram diferengas na emissao de luz das estrelas em diferentes regides
das galéxias:

- Nos bragos espirais de Andromeda, observou estrelas da Populagao I, que eram mais
brilhantes e azuis.

- No halo e nos aglomerados globulares, identificou estrelas da Populagao II, que eram mais
escuras e mais vermelhas.
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5.1.3 Formacao das populacdes de estrelas
A matéria a partir da qual a Via Lactea se formou era constituida por:

- Hidrogénio 76%
- Hélio 23%

Na sua fase inicial a Via Lactea era esférica e as primeiras estrelas que se formaram estavam
distribuidas esfericamente a volta do centro galactico.

Estas estrelas sdo, portanto, as estrelas

- mais velhas e
- tém muito poucos elementos pesados — Populagao II.

Mais tarde, formou-se o disco galactico e as estrelas formadas sdo, portanto, as estrelas

- mais novas, formadas a partir da matéria do disco (gas e poeira), e
- tém maior quantidade de elementos pesados — Populagao 1.

Globular clusters

Carina /

2000LY —» =—

400 LY —» =—
Thin layer
of dust

Central
bar .

Nuclear bulge

#26,000 LY

Cygnus

Perseus

Agora, enquanto uma estrela brilha
- Hé fusdo nuclear e H — He — elementos mais pesados.

Logo a abundancia relativa de elementos pesados aumenta na composicao da estrela.

Se, mais tarde, a estrela emite alguma desta matéria no espacgo interestelar, esta contem grandes
quantidades de He e elementos mais pesados.

Posteriormente

as estrelas que sdo formadas a partir da matéria interestelar vao ter uma quantidade significativa de
elementos pesados.

Entao, as estrelas com abundancias mais altas de elementos pesados vao ser mais novas
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As carateristicas principais das populacdes estelares:

Caracteristica

Elementos
pesados

Tipos de estrelas

Estrelas
variaveis

Localizacao

Distancia do
centro

Velocidade

Idade

Populacio I
Rica em metais (alta metalicidade)

2-3%

Estrelas jovens, geralmente azuis e
de alta massa (ex.: O ¢ B)

Cefeidas classicas

Disco galéctico (bragos espirais)

Menor, orbitas regulares
<200 pc

Baixa velocidade relativa ao disco
10 Km s™!

Jovem (milhdes a poucos bilhdes de

anos) <1.5x10° a

99

Populaciao 11

Pobre em metais (baixa metalicidade)
<1%

Estrelas mais velhas, geralmente
vermelhas e de baixa massa

RR Lyrae, variaveis de periodo longo,
nebulas planetarias, novae

Halo galactico e bojo central

Maior, 6rbitas elipticas e excéntricas
> 400 pe

Alta velocidade relativa ao disco
>20Kms!

Velha (mais de 10 bilhdes de anos)
>1.5x10° a
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5.1.4 A rotacio da Via Lactea

A forma da Galéxia sugere que estd em rotacdo a volta do ntcleo Galactico:

100,000 anos-luz
SOL Bojo Galactico
e J

| ?

L

28,000 anos-lu Braco de

Cisne

Brago de
Perseu

—_
>
o
w
©
Brago 8
de -l
Orionte
{lacal) Brago de Centauro

Brago de Sagitario

As caracteristicas principais da Via Lactea sdo

Propriedade Disco fino
Massa estelar 4 x 10 Mgy,
Luminosidade 3x 10 0Lg,
Idade tipica das estrelas De 1 milhdo a 10 bilhdes de anos
Abundéncia de elementos mais pesados Alto
Rotagéo Alto

A Via Lactea consiste num

Galactic
Core

Disco grosso

Alguns por cento da massa fina do disco

Alguns por cento da luminosidade do
disco fino

11 bilhes de anos

Intermedidrio

Intermedidrio

- disco fino contendo poeira, gas e estrelas jovens e velhas;

100

Obscured

Halo estelar (exclui matéria escura)

10 Mgy,

8 x 10 8Lg,,

13 bilhdes de anos
Muito baixo

Muito baixo

- um halo esférico contendo populagdes de estrelas muito antigas, incluindo estrelas varidveis

RR Lyrae e aglomerados estelares globulares;

- um disco espesso e mais difuso com estrelas que tém propriedades intermedidrias entre as da

fina disco e o halo;

- uma protuberancia nuclear em forma de amendoim de estrelas principalmente antigas ao
redor do centro; e um buraco negro supermassivo bem no centro.
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O Sol esta localizado aproximadamente a dois tercos do raio da galaxia ao seu centro, no Braco de
Orion, a cerca de 26 000 ly do centro.

O Brago de Orion ou Brago Local é um brago espiral menor da Via Lactea.
O Sistema Solar, assim como quase todas as estrelas vistas a olho nu, estdo dentro do Brago de
Orion. Esta localizado entre o Brago de Sagitario e o Braco de Perseus, dois dos quatro maiores
bragos espirais da Via Lactea.
Podemos medir a velocidade orbital do Sol a volta do centro Galactico:

-V =220Km /s
e o periodo ¢

- P = 240 X 10° anos

Como a Terra tem, pelo menos, 5 x 107 a,

5% 10°
Neérpitas = 220 X 105~ 20 voltas

Assumindo que a massa M da Galaxia atua como uma massa pontual situada no centro da Galaxia,
podemos escrever

vg  GMg

Ro R

ou

vyRo (2.2 x10°)?- (2.6 X 10%°)
G 6.7 x 10~11

M; = = 1.9 x 10* kg = 10! Mg

Portanto, assumindo que, em média, a massa de uma estrela ¢ ~Mg, a Galaxia tem ~ 10171 estrelas.
Agora, os bragos espirais da Via Latea sdo produzidos por efeitos dindmicos
- sdo manifestagdes de uma onda de densidade em rotac¢ao no disco:

Vamos considerar 8 estrelas na Via LateaC

start 50 million years 100 million years
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A rotagdo diferencial fornece uma maneira facil de produzir um padrao espiral no disco.
A rotagdo diferencial ¢ a diferenca nas velocidades angulares de diferentes partes do disco
galactico, de modo que as estrelas mais proximas do centro completam uma fragdo maior de sua

orbita em um determinado momento.

Mas a rotacao diferencial é muito eficiente na formacao dos bragos espirais. Depois de apenas 500
milhdes de anos, os bragos deveriam estar tdo enrolados que a estrutura desapareceria:

Prediction: 500 million years Observation: 15,000 million years

As observacdes de outras galdxias contradizem isto: os bragos espirais nas galaxias espirais
raramente tém mais de duas voltas. As galaxias tém bilhdes de anos, entdo o padrao espiral deve ser
uma caracteristica duradoura.

E, de facto, uma onda de densidade:

incoming clouds
- and stars

density wave

only the long-lived
stars make it out.

stars form density wave
(enhanced gravity)

A regido espiral gira cerca de metade da velocidade das estrelas e o gas que entra na onda espiral ¢
comprimido que da origem a formacao de estrelas.
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5.2 As galaxias para além da Via Latea

Edwin Hubble (1899 — 1953) descobriu que as galaxias ndo fazem parte da Via Latea, mas sdo
antes, entidades proprias.

Ha
- Galaxias regulares - 95% de todas as galaxias
- Galéxias elipticas -25%
- Galéxias espirais -70%

- Galaxias irregulares - 5%

Classificou as galéxias assim:

spiral

elliptical
I | lenticular

E <
EO SBa

E3 E7 SO
irregular barred spiral

Irr
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Exemplos:

1. Galaxia eliptica

NGC 2865

2. (Galaxia lenticular

NGC 4886
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3. Galéxia espiral

. s . ..

Spiral galaxy M101, also known as the Pinwheel galaxy

4. Galéxia espiral barrada

NGC 1530
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5. Galaxia irregular

NGC 5264
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(a)
(b)
(©)
(d)
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Problemas

Considere a rotagdo da Galaxia.

Deduza uma expressao para a velocidade de rotagao em termos do raio do centro galactico.
Represente graficamente a velocidade de rotagdo em km/s versus raio em kpc.

Calcule o periodo de rotagdo a R =5, 8.5 e 20 kpc;

Qual ¢ a velocidade de escape a R = 8.5 kpc?

(Assuma que a massa da Galaxia é 10**Mg, )

2.

(a)
(b)

A nossa Galéxia e a galaxia de Andromeda (M31) sdo os maiores membros do Grupo Local.
Se estas duas galaxias formarem um sistema bindrio e se moverem uma a volta da outra em
orbitas circulares, calcule

a distancia ao centro de massa do sistema da nossa Galaxia

o periodo orbital.

(Mm31=3x 10" Mo , MvL =4 x 10'! Mo , DvLm31 = 690 kpc)

Faca os mesmos célculos para a orbita do par de galaxias M32 e M31.
(MM31 =3x 1011 Mo . M]\/Bz =2x 109 Mo . DM32-M31 =30 kpC)
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6. O Universo

6.1 Expansio do Universo e a Lei de Hubble
Em 1912, Vesto M. Slipher descobriu que a maioria das galéxias estd a afastar-se da nossa galéaxia.

Edwin Hubble foi o primeiro a reconhecer que a velocidade de recessdo € proporcional a distancia
(a Lei de Hubble).

Considere uma galaxia a uma distancia r .

Se esta galdxia emitir uma linha espectral com comprimento de onda A, e detetarmos esta linha a 4,
entdo o desvio para o vermelho ¢

A—2 AX
Ao A

zZ =

Se esta mudanga for interpretada como um desvio de Doppler entdo

_(A/l) _z
v = X c=Zc

Hubble reconheceu que
v =Hr

onde H ¢ a constante de Hubble, v ¢ a velocidade (Km/s), ¢ a distdncia (Mpc). A unidade da
constante de Hubble ¢ Km/s -Mpc.

Uma estimativa da constante de Hubble é: 50 Km/s -Mpc
Se todas as galaxias se estdo a afastar de nos de acordo com a lei de Hubble, entao, visto de
qualquer outra galaxia ¢ possivel observar exatamente o mesmo efeito de afastamento. Isto significa

que o universo se encontra em expansao.

Podemos determinar a distancia a uma galéxia a partir do seu desvio para o vermelho usando

_zc
"TH
Por exemplo, se z = 0.1
_0.1-3><1O5 600 M
r= o = pc

Se uma galdxia sempre apresentou a mesma velocidade

r=vt
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Comparando com

1_r
H v
entao
po L
H
- 0 tempo de Hubble
e
t=2x10103 com H =50 Km/s -Mpc
t=1x10103 com H =100 Km/s -Mpc

Uma forma simples de determinar o tamanho do universo ¢ assumir que a galdxia mais longinqua
tem uma velocidade v = ¢ . Assim

¢ _3X107_ 500 Mpe = 2 x 1026
H— 50 = pc = m.

T‘H=

Vamos considerar agora um modelo simples do universo.

Considere o movimento de uma galdxia visto por um observador a uma distancia . O movimento €
unicamente afetado pela forca de atragdo gravitacional de todas as galdxias que se encontram no
interior de uma esfera.

A energia total desta galaxia €

1 5 GMm
E = Emv E—— = constante

Agora, considere a energia critica E = 0, entdo

1 GMm 1 41
_ - 2 _ = 2 _ 2
0= oMV — =1 (Hr)= —Gp 3 r
€ assim
_ 3H?
P = 8nG
Agora se
S 3H?
P~ 8nG

- 0 Universo ndo se expande sem limite

ASTROFISICA - DL Berry, Departamento de Fisica da Universidade de Evora



110

mas se
< 3H?
8nG

- 0 Universo expande-se sem limite

Agora

2

3H
=2 _5%x10"% kgm™3
P =8nc sm

este valor compara-se a

p=3x%x10"28kgm3

que significa que 0 nosso universo nao tem limite!
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Problemas

A linha de absor¢do estelar Ca II K tem um comprimento de onda de 393,3 nm. Numa galaxia
particular, a linha Ca II K ¢ observada a um comprimento de onda de 410,0 nm. Qual ¢ a
distancia da galaxia, assumindo

H =50 Km/s -Mpc

H =100 Km/s -Mpc

Se a constante de Hubble for H=50 = 5 Km/s -Mpc, quais sdo os intervalos permitidos
para o tempo de Hubble, o tamanho do Universo e a densidade de massa critica?
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