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TEMPERATURAS
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MAGNITUDES

« Magnitude Aparente
— Para duas estrelas com magnitudes aparentes m; e m,,

m, —m, = 25'09[%) ou M, —M, = _25'09(%]
2 1

d(empc)

* Modulo de distancia | ;m — M = 5 log 10

M =m-5log(r/10pc)=4.75-2.5log(L/Lsol)




COR E TEMPERATURA EFETIVA

Indice de cor ou COR: a diferenca entre magnitude medidas
em dois filtros. Por exemplo, para as bandas B e V:

=25 Iog(F—Vj
|:B

Na auséncia de extincao, a indice de cor € um indice da
temperatura efetiva T das estrelas.




Avermelhamento / Excesso de cor

» As estrelas também parecem mais fracas e avermelhadas devido a absorcao
da luz estelar pelo gas e poeira no meio interestelar :

m, =M, +5log(d/10pc)+ A,

onde A, = quantidade de extin¢g&o visual, em magnitudes.

» Avermelhamento: cor da estrela como parece ser quando comparada “a cor
verdadeira. Geralmente expresso em termos de indice de cor (B-V)

E(B-V)=(B-V)—(B-V),

* Em geral, 0 excesso de cor esta relacionado com a quantidade de extincao:

A @E(B—V)

\RV:AV/E(B-V)




O excesso de cor E(B-V) esta relacionado também com a densidade
de coluna de material absorvedor entre a Terra e a estrela,

N, =5.8x10"'E(B-V) atomos/cnt

onde a densidade de coluna N, = numero de &tomos em uma coluna
de 1cm? de seccéao de choque na direcao da estrela, e esta
relacionada com a densidade de atomos por

N,, = [n,dZ

onde n, = densidade numérica

¥

de atomos entre a estrela e a

7

column of atoms
Str

if n, 1s constant with D, then
Ny, =n,D

Integracao é feita ao longo da
linha Z entre a Terra e a estrela

earth



Graos Interestelares
(ler http://www.astronomy.ohio-state.edu/~pogge/Ast871/Notes/Dust.pdf)

« Dust grains are solid, macroscopic particles composed of
dielectric and refractory materials. As such, we have to deal with
different and fundamentally less well-understood physics.
Where before we have used guantum mechanics of atoms to
explain the gas-phase spectra of neutral and ionized regions in
the ISM, here we must consider macroscopic particles, and are
largely dealing with the properties of solid bodies. Many of the
physical details are empirical as we do not yet know the precise
composition of dust grains, nor do we know their precise
physical properties.



Extra: Material dielétrico

A dielectric material (dielectric for short) is
an electrical insulator that can be polarized
by an applied electric field. When a dielectric
Is placed in an electric field, electric charges
do not flow through the material as they do in
a conductor, but only slightly shift from their
average equilibrium positions causing
dielectric polarization. Because of
dielectric polarization, positive charges are
displaced toward the field and negative
charges shift in the opposite direction. This
creates an internal electric field that reduces
the overall field within the dielectric itself. If a
dielectric is composed of weakly bonded
molecules, those molecules not only become
polarized, but also reorient so that their
symmetry axis aligns to the field.
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Polarization of light scattered by nonspherical dust
grains

Interstellar dust grains are usually far from spherical: they
tend instead to be needle- or tlake-like. Thus they can absorb
or scatter light with some polarizations - the components of E
along the long dimension of the grain - better than others.

Scattered light Transmitted light
polarized along polarized perpendicular
w, graindirection v to grain direction -~
2
: e :

Dust grain Dust grain

seen from seen from

side top

Light




Extinction and reddening by real dust grains

Most interstellar grains aren’t -1.5 . — .
just dielectric; they absorb light, 4t Reddening |
too. Empirical relation for 7 correction
. -05[ .
toen M 1=05-20um
o 0 -

(except tor certain special
wavelengths - see below).

Reddening - or differential
extinction - is defined bv the 15 ' ' ! '
- - 05 0 05 1 15 2
color excess, E;; g~ 0.7Eg v
- . B-V
I'he color excess is the slope of . .
_ _ Empirical color-color relation
the line that a reddening . . .
_ for unextinguished zero-age
correction would follow. . - -
main sequence stars




How can you tell your cluster suffers reddening,
and how do you measure and correct it?

-1.5 -1.5
— Nearby main- — Nearby main-
1.0 F sequence 1.0 F sequence
stars stars
A5 ¢+ Distant open 051 ¢ Cluster with
color
- 0.0 ey 0.0 g i‘m'mrtim‘u
o S o '
05 T 05 | .o
1.0 F 1.0
1.5 F 15 F
3 ["| | | | | E_H | | | 1
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Take U, B and V observations; Shift the plots until they fit; the amounts
compare the color-color plot to by which the cluster shifts are the color

unextinguished stars. excesses (here B v =0.32, E; 5 =0.18).




Paralaxe Trigonometrica




PARALAXE - E o movimento aparente de uma estrela proxima em
relacdo as estrelas de fundo devido ao movimento de translacdo da
Terra.

Change in star's
apparent position

Earth / Earth Earth " Earth
(July) / (January) (July) 7 ™\ (January)

July AU— January

Earth's orbit




paralaxe trigonométrica
ou
paralaxe heliocéntrica

P(")=1/d(pc)

Ex: paralaxe observada de 0.25” = D= 1/(0.25)
= 4.0 parsecs

1 parsec= ¢ a distancia de uma estrela que
tem uma paralaxe de 1 segundo de arco
usando uma linha de base de 1 UA.

Earth
(July) ;

. 1 pc =206 265 UA
lpc=1au./(1” > 1rad) = 206,265 a.u.

= 1pc=3.11018 Km = 3.26 anos-luz

Earth
(January)




Unidade Astronbmica

Este método fornece a razao
entre a distancia da estrela e a
distancia entre Sol -Terra.

A distancia Sol -Terra € a medida
de distancia fundamental, e é
chamada de

UNIDADE ASTRONOMICA (UA)

tan (p) = 1 UA/d(pc) ~ p (rad)
p(“) = (57.29°/rad x 36007/ °)(1UA/ d)
= 206265 UA/d
206265 UA = 3.086 x 103km =1 pc
1 pc = 3.26 anos luz

d (pc)=1/p()




« Paralaxe “ground-based” : £ 0.005” ( < 1% do tamanho da imagem!)
— nao haestrelascomp>1
— ~ 50 estrelas com p > 0.2 (d <5 pc)
— em 20 pc (p = 0.05) — obter distancias com preciséo de 10% ( ~1000)
— em 100 pc — nao é mais util.

— guase todas as estrelas de paralaxe sao anas de baixa massa (que séo
as estrelas mais comuns)

— paralaxe ground-based feita para ~ 800 estrelas

« Satélite Hipparcos (mapeando o céu desde 1997)
http://astro.estec.esa.nl/SA-general/Projects/Hipparcos/hipparcos.html

— missao Hipparcos disponibilizou distancias obtidas via paralaxe
trigonomeétrica.

— Ap =0.001" = 20% em 200 pc ( 20 vezes melhor que a obtida da Terra)
— 120 000 estrelas

— Paralaxes para 1 milhdo de outras estrelas foram obtidas com precisao
de ~1/20".



Raios Estelares

p.ex. SOL : Rsol ~ 110 R&®
em termos de volume : Vsol ~ (110)3 V® ~ 10° V&

A medida do raio R é feita via diametro angular o

» Para pequenos angulos

a= 2R /D radianos

Sol: =052° , D=1UA=>R =6.96 x 108 m

\/ Olho




O Sol é a unica estrela que podemos imagear diretamente

« A maior parte da informacéao que temos sobre o tamanhos,
massas e distancias € indireta

Medidas indiretas de tamanho angular «
e distancia d = raio fisico R
« De fato, o Sol € pequeno em relacéo a faixa de tamanhos:
Raios observados: 10? Ry < R<103Rg
Re =6.96 x 108 m

. As estrelas sao mais isoladas, relativamente a seus tamanhos, do
gue qualquer outra estrutura no Universo.

Diametro do Sol: ~ 10°m

estrela mais proxima ~ 101 m = fator de 107

~10 km

ou seja, o e
grao de areia proximo grao
(R ~1 mm)




« A estrela com maior tamanho angular € Betelgeuse
o =0.000014° = 320 R®
( ~0.05 arcsec)

Size of Star

LI
Size of Earth’s Orbit

| I
Size of Jupiter’s Orbit : _ .
Atmosphere of Betelgeuse HST - FOC

PRC96-04 - ST Scl OPO - January 15, 1995 - A. Dupree (CfA), NASA




Movimentos das Estrelas

Idéias Bdsicas:
e As estrelas estao em constante movimento.

e Movimentos observados:
- movimentos proprios
- velocidade radial

* Movimento espacial verdadeiro:
- combinacao de velocidade radial, movimento proprio e
distancias.



O QUE OBSERVAMOS?

= O Sol se move em relacéo as estrelas proximas.

= NOs nos movemos em direcado a um ponto entre as
constelacdes de Hercules e Lyra a uma velocidade ~20km/s.

=» Estrelas proximas definem o sistema local de repouso.

= O Sol e as estrelas proximas orbitam ao redor do centro da
Galaxia.

Comecemos vendo o efeito Doppler.
Em seguida veremos as componentes da velocidade.



True wavelength
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Observer

Observer behind
sees longer-than-normal
wavelength

“Red shift”
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Wave motion
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Efeito
Doppler

Depends only
on the relative
motion of
source and
observer




Efeito Doppler significa ...

.. change in wavelength or frequency (but not speed of light)
due to relative motion

Non-relativistic case:

M v ,-’L.L,,m:lui A

A e c.

where v is the recession velocity
A is the emitted wavelength
A5 1S The observed wavelength

.. wavelength of E.M. radiation of
receding objects gets “longer” - hence is redshifted
approaching objects gets "shorter”
- hence is blueshifted



Movimento diferencial

. Doppler effect responsible for "shifting” the
spectra of approaching or receding objects
ie. objects with bulk motion

.. but also for broadening emission & absorption lines
if there is differential motion within the object

.. an easy example is differential motion due to the
temperature of the material

.. atoms/molecules in a cloud are in motion of course,
& most have a component of their velocity
along our line of sight

(for us, as observers, Doppler effect only visible for the
component of the atom's velocity aleng our line of sight)



Deslocamento Doppler de linhas Espectrais

Laboratory spectrum
Lines at rest wavelengths.
Object 1 Lines redshifted:
Object moving away from us.
Object 2 Greater redshift:
Object moving away faster
than Object 1.

Object 3 Lines blueshifted:
Object moving toward us.
Object 4 Greater blueshift:
Object moving toward us
faster than Object 3.




Componentes da velocidade

Velocity components of a star

Image credit: CSIRO Australia



VELOCIDADE RADIAL (na linha de visada)

» O efeito Doppler so6 fornece informacéao sobre velocidade ao longo
da linha de visada que conecta o observador e a fonte —

velocidade na linha de visada.

Star 1 is moving directly away from
/’ us. Doppler shift tells us its full
. speed

Eartn @+ T 9 S|th, DUt nDt tﬂward or away from

T Star 2 is moving across our line of
us. Doppler shift = 0

Star 3 is moving diagonally away
3 L from us. Doppler shift tells us the
b part of the star's speed away from
L us. But not the part of the speed
across our line of sight

© 2005 Pearson Education, Inc., publishing as Addison Wesley



VELOCIDADE RADIAL

A velocidade radial de uma estrela representa quéao rapido ela estd se movendo
em nossa direcao ou se afastando de nos.

¥
No Shift
S ® .
Blueshift Sun Redshift

Velocidades radiais sao medidas usando o deslocamento Doppler das linhas
espectrais da estrela:

— estrela se movendo em direcao a Terra : Blueshift
— estrela se afastando da Terra: Redshift
— estrela se movendo através da nossa linha de visada: sem Doppler.

Em todos os casos, a velocidade radial € independente da distancia.



VELOCIDADE RADIAL (continuacgéao)

A velocidade radial das estrelas é
medida pelo efeito Doppler: O
movimento da estrela causa um
deslocamento nos comprimentos de
onda recebidos.

O padrao das linhas espectrais
depende da fisica interna da prépria
estrela. O efeito Doppler depende de
propriedades externas de movimento
da estrela através do espaco em
relacdo ao observador.

O efeito Doppler fornece somente a
velocidade ao longo da linha de
visada.

Radial Velocity measured from the doppler affect

blueshift

faster speed creates

greater A shift

redshift

s
(&

¥

scrunched waves:
shorter &

__Ashift o
radial rest

stretched waves:
longer

V _(ﬂ’obs_ﬂ“O)xc
radial — 1
0
Aops=A emitido pela fonte

A = A de repouso (lab)



VELOCIDADE TANGENCIAL

« A maior parte das estrelas
move-se fazendo um angulo

com a linha de visada do Tangential Velocity measured from the proper motion
observador. star 1 yr Laer ctar 1 g Lates
« A componente da velocidade Qoo D @ >
total perpendicular a linha de P
visada & chamada: 5 § same Vi, bl
velocidade tangencial g an;&ﬁ;ﬁrzgged
W Y3
Vign =K xd x p
onde v Utang depends on angular speed ( propar molion)
k=fator de converséo de segundo de arco e parsecs AND distance. Need to know distance 1o 98t Vign

e anos para km/s;

d= distancia determinada por paralaxe
trigonométrica ou lei do inverso do quadrado;

u= movimento proprio (d6/dt) = quantos graus a
estrela se movimentou em um dado tempo.



MOVIMENTOS PROPRIOS

Movimento angular aparente de estrelas proximas com relacao as
estrelas mais distantes.
« Movimento proprio tipico € ~0.1" /ano
* O maior pn: 10.25" /ano (estrela de Barnard)

Eles refletem o movimento verdadeiro das estrelas em relacao ao
Sol através do espaco.

Descoberta:

Os movimentos proprios foram notados pela primeira vez por
Edmund Halley, em 1718, para trés estrelas brilhantes: Sirius,
Aldebaran e Arcturus, via comparacao entre medidas das posicoes
obtidas por ele e as encontradas por Hipparchus de Rhodes (300
BC). Ao todo, levou 2000 anos para gque 0S movimentos
“‘crescessem” a ponto de poderem ser percebidos pelo olho
humano.



Movimentos proprios sao CUMULATIVOS:
— O efeito dos movimentos proprios cresce com o tempo...
— Quanto mais esperarmos, maior sera o movimento angular aparente

Medidas modernas de movimentos proprios:
— Comparar fotos do céu obtidas em intervalos de 20 a 50 anos.

— Medir guanto as estrelas se movimentaram em relacéo aos objetos de
fundo distantes (geralmente galaxias e quasares)

Exemplo:
— Considere uma estrela com um movimento proprio pu de 0.1 arcsec/ano:
Apos 1 ano: u= 0.1 arcsec
Apos 10 anos: 1 = 0.1 x10=1 arcsec
Apos 100 anos: = 0.1 x 100 = 10 arcsec

— Como o menor angulo que o olho pode discernir com acuidade € de
alguns minutos de arco (1 arcmin = 60 arcsec) , pode levar milénios para
as constelacbes mudarem a forma de modo perceptivel.



SR

%
5: :E distant star

nearby star

cven though both stars are moving at the same velocity, the nearby star
marks out a larger angle, 8, then the distant star’s angle, 0,

tan u(rad/sec)= u=v, (km/s)/d(km)

u("/ano) =[3.16 x10°(s/ano)/ 3.086 x10" (km/pc)]x[v,(km/s)/ d(pc)]
=4.74v (km/s)/ d(pc)

Velocidades tipicas: 10-20 km/s (6rbita da Terra — 18 km/s)
Estrela de Barnard: p = 10.25"/ano (d = 1.9 pc)
o Cen: p = 3.68"/ano

Erros tipicos Au = + 0.002 “/ano = observavel até 10 000 pc




Caso estudado: movimentos proprios no Big Dipper

— Devido ao movimento proprio das estrelas que forma esta
constelacao, sua forma muda lentamente com o tempo.

Today
. e
S
'
30000 BC L

T O diagrama acima mostra

como FOI a aparéncia do Big
Dipper hd 50.000 anos.

T O diagrama acima mostra

como SERA a aparéncia do Big
Dipper daqui ha 10.000 anos.



O movimento proprio depende da distancia

Estrelas mais distantes tendem a ter pequenos movimentos proprios.

Mede-se somente movimentos proprios para estrelas distantes ~1000 pc
do Sol.

Mas.....

Distancia € somente parte do efeito: um pequeno movimento proprio nem
sempre significa grande distancia!

Exemplo: Estrelas que se movem exatamente em nossa direcéo ou se
afastam de n6s NAO mostrardao movimento préprio = sem M.P. no
movimento radial puro

Sun

No proper
motion



MOVIMENTOS ESPACIAIS VERDADEIROS

A quantidade que realmente queremos saber € o movimento
verdadeiro da estrela através do espaco em 3-D.

Para encontrar a velocidade espacial verdadeira, precisamos
decompor a velocidade em duas componentes:

Radial Velocity

Tangental
Velocity

True Velocity

U
Proper Motion
{angle)

» velocidade radial (v,) — obtida via deslocamento doppler do
espectro

 velocidade tangencial (v,) — obtida via movimento proprio e
distancia



Velocidade radial:

V./C=A1/A

Velocidade tangencial:

onde : u=M.P. em arcsec/ano
Vt — 474 ,Ll d d = distancia em parsecs

[v] em km/s

Velocidade espacial verdadeira (v):

V2 =VZ+V: =V’ +(4.74ud)

« Para estimar a velocidade espacial verdadeira, precisamos
medir trés quantidades:

— velocidade radial
— movimento proprio
— distancia (a mais dificil de ser medida)



POR QUE MEDIR MOVIMENTOS ESPACIAIS?

— Mais util guando medido para muitas estrelas

— Usamos estatistica dos movimentos para encontrar:

* movimento do Sol no espaco (em direcao a constelacéo de
Hércules)

 rotacao local do Plano Galactico

* identificar estrelas “estranhas” que tém movimentos peculiares
em relacdo a outras estrelas similares.

« Movimentos estelares sao uma importante ferramenta para
estudar a estrutura de nossa Galaxia



Resumo : Movimentos espaciais

w
c
3

o

O efeito Doppler nos fornece a velocidade radial V, se aproximando
(estrela B neste exemplo) ou se afastando (estrela A) from the Sun.

O movimento proprio u de cada estrela combinado com sua
distancia fornece a velocidade transversal V..

A hipotenusa do tridngulo formado por V, e V, € o movimento
espacial verdadeiro V, de cada estrela.



Temperatura das estrelas

« Temperatura pode ser definida de diferentes modos, e somente
guando o equilibrio termodinamico € atingido pode-se considera-la
uma quantidade bem definida.

(ET = estado do gas completamente determinado pela temperatura e
densidade)

 Por exemplo, para definir a temperatura de uma estrela costuma-se
compara-la com um corpo negro. Mesmo assim, a maior parte dos
objetos astronémicos nao esta em ET, de modo que nao se pode
atribuir um Unico valor de temperatura ao objeto.

&

A
i
&g
U




Temperatura Efetiva - T

Definida como a temperatura de um CN que irradia com a mesma
densidade de fluxo total que a estrela

Como T, depende somente da poténcia total irradiada integrada
em todas as frequéncias = bem definida para todas as
distribuicOes de energia, mesmo se elas desviarem da curva de
distribuicao de Planck para um CN.

Para obter a expresséo para a T , aplica-se a lei de Stefan-
Boltzmann, que fornece a quantidade total de fluxo na superficie,
F, em funcao da temperatura efetiva :

F = GTeff

O fluxo total emitido pela estrela é : L =47xr 2|:’

raio da estrela 4



COR E TEMPERATURA EFETIVA

Indice de cor ou COR: a diferenca entre magnitude medidas
em dois filtros. Por exemplo, para as bandas B e V:

B-V=m,-m, =M;-M,
=2.5log(F (V)/F (B))

Na auséncia de extincao, a indice de cor € um indice da
temperatura efetiva T das estrelas.

Por exemplo: para T4 < 20000 K, considerando o espectro
estelar como CN e U=B=V=R=0 em T_ = 10000 K,

B-V =—0.71+ 7090 K/T,,



Hat atar Here wath the Elue (B)) filter, the star wall appear
/ brighter —= amaller, more neganve magnitmde.

With the Viable (V) filter, the star will sppear
falnter —= larger, more poative magnitude. 5o
E-V = gmall #-large # = negative number.

;[
blue "vigible" W

[ green-yrell ow)

I Here wath the Elue (B filter, the star will sappesr
falnter —= larger, more poatve magnmde With
the Wiable (V) filter, the star wall appesr

Cool star brighter —= amaller, more negadve magntnde.
B0 B-Y = large # — small # = poanvenmmber.

;7 /7
blue "wigible" W

(green-well ow)

como || mag |
= B<V
B-V<O0

e estrela quente

como || mag |
= B>V
B-V>0

» estrela fria



Freguency (= 1014 Hz)
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MAGNITUDES (continuacéao)

Bolometric correction, BC

Bolometric correction
for main sequence

stars (Johnson 1966)

m=niy +BC

|

Note: opposite

5ignﬁ in Shu.
I |

(}]

|
05 1 15
BV =mp—my

A
=

I[‘-._l
il

Para obter magnitudes
bolométricas deve-se ou observar
em muitos A’s, ou fazer uma
correcao bolomeétrica para o fluxo
nos A’s nao observados

A forma do espectro e este fator de
correcao podem ser determinados

se a cor da estrela for conhecida (=
entre mag’s aparentes em dois [1's)

O fator de escala para o fluxo
corresponde a um offset em
magnitudes. Esse offset € chamado
de correcao bolométrica, BC, e &
determinado a partir de espectros
estelares observados ou teoricos.

BC =m.—m,




MAGNITUDES (continuacao))

EXEMPLO - Duas estrelas sao observadas com a mesma
magnitude aparente, 2, na banda V. Uma delastem B-V=0¢e a
outra tem B-V = 1. Qual suas magnitudes aparentes bolométricas?

Solucao:
A partir do gréafico anterior :
BC=-0.4e-0.38 = mag. bol. ~1.6 e 1.62

« O fato de ambas as magnitudes serem menores que a
magnitude V é um sinal de que essas estrelas produzem
poténcia substancial em [I’s da banda V. A estrela mais
azul (com B-V =0) & mais brilhante em A’s UV, enquanto a
outra é mais brilhante no vermelho e IV.



RESUMINDO:

« Se medirmos o brilno aparente de uma estrela e classificarmos
Seu espectro:

» poderemos determinar sua temperatura, luminosidade
absoluta e distancia

« uma aplicacédo poderosa da astronomia e fisica



