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Capitulo 9

SISTEMAS BINARIOS ESTELARES

A maioria das estrelas encontra-se em sistemas duplos ou multiplos, estando fisicamente
associadas entre si, sob influéncia de uma acao gravitacional mutua. Através do estudo dos
sistemas binarios, podemos deduzir uma série de importantes parametros estelares, tais como
massa, raio, temperatura superficial, periodo de rotacao, etc.

A determinacao de tais parametros é feita a partir de diferentes métodos observacionais,
que dependem da categoria em que se encontram os sistemas estelares. Veremos a seguir
como se classificam esses sistemas e quais propriedades podemos deduzir do seu estudo.

e C(Classificacao: Binaria: aparente, visual, espectroscopica, eclipsante.
e Binarias Visuais:Determinagdo de Massas Estelares; Relacdo Massa-Luminosidade
e Binarias Espectroscopicas:Curva de Velocidade; Fungéo de Massa

e Binarias Eclipsantes: Curva de Luz, Binarias em contato

Bibliografia:

o Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics” (cap. 12)
e Chaisson & McMillan, 1998 “Astronomy: a beginner’s guide to the Universe” (cap. 10)

o Zeilik, 1976 “Astronomy: The Evolving Universe” (cap. 14)
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Classificacao dos Sistemas Binarios

Os diferentes tipos de binarias sao identificados de acordo com suas caracteristicas
fisicas e por motivos observacionais, classificando-as em binarias aparentes, visuais,
astrométricas, espectroscépicas e eclipsantes.

As estrelas sdo consideradas binarias aparentes quando ndo formam um sistema
ligado, pois estdao a diferentes distancias do Sol. Como se encontram na mesma linha de
visada, devido a um efeito de projecédo, aparentemente constituem um par.

Um sistema duplo sé pode ser opticamente
detectado se o telescédpio tiver uma abertura
grande (poder de resolugcéo) suficiente para
observar separadamente as duas
componentes do sistema. No caso da binaria
visual verifica-se, através do estudo de seu
movimento, se as estrelas estdo fisicamente
associadas ou ndo. Se as estrelas movem-se
de forma independente, ndo caracterizam um
sistema binario ligado.

z

Figura 1. Os periodos e as separacOes das estrelas bindrias podem ser observados diretamente se cada estrela € vista
claramente.

Nos casos em que apenas uma estrela é observada com o telescépio, mas nota-se um
movimento oscilatério no céu, podemos deduzir a presenca de uma companheira nao
observavel, e o sistema é entdo considerado como uma binaria astrométrica.

Um importante exemplo de binaria astrométrica é o par formado pelas estrelas Sirius A e
B. Ainda na época em que 0s recursos observacionais ndo eram suficientes para observa-las
em separado, foi possivel deduzir a presencga de Sirius B. Como sua massa é pequena, Sirius
B tem 6rbita maior que a de Sirius A, ambas girando em torno de um mesmo centro de massa
(ver Figura 2). Foi pela alteragdo causada no movimento préprio de Sirius A, que se descobriu
a existéncia de Sirius B antes que ela fosse diretamente observada.
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Figura 2. (a) Movimentos aparentes de Sirius A e B, e do centro de massa C, com relacdo as estrelas de fundo. (b)
Movimentos orbitais de Sirius A e B com relacdo ao centro de massa.

Alguns casos em que as estrelas encontram-se muito préximas entre si (separagdes
menores que 1 UA) e periodos orbitais pequenos (de horas a alguns meses) em um sistema
nao resolvido, a duplicidade pode ser revelada por oscilagcdo nas linhas espectrais, indicando
que as estrelas formam uma binaria espectroscopica. Os sistemas em que ocorre variagao
do brilho aparente das componentes, causada pelo eclipse que uma estrela provoca na outra,
sdo denominados binarias eclipsantes.

Binarias Visuais

Como ja foi mencionado, as binarias visuais formam um sistema ligado que pode ser
resolvido com um telescépio, observando-se a separacao entre as duas estrelas. No entanto,
raramente a imagem de uma estrela é vista com didmetro menor que 17, uma limitacao

observacional imposta pela atmosfera.
Assim, as binarias visuais podem ser

1830 183° g4

o 1850 resolvidas com um telescépio se tiverem
1829 uma separacdo maior que 17. A
® 1860 5 H ;
separacao angular no movimento orbital
1900 e deve ser grande o suficiente para que a

duplicidade seja resolvida, e isso implica
em periodos orbitais necessariamente
longos (de alguns anos até milhares de
anos).

Figura 3. Sistema bindrio 70 Ophiuchi. A medida que o tempo passa, a posicdo relativa entre as estrelas é marcada como um
ponto, tracando uma 6rbita aparente, com periodo de 88 anos.
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Ao se observar um sistema binario tem-se a medida da separacao angular entre a estrela
primaria (a estrela mais brilhante do par) e a secundaria (menos brilhante). De acordo com a
lei de Kepler, num sistema ligado gravitacionalmente, dois corpos orbitam um ao outro, ambos
girando em torno de seu centro de massa. Neste caso a relacdo das massas € dada por m;ry=
m. r. € a separacao dos corpos € dada pela soma das distancias até o centro de massa a=
ri+r2.

A determinacdo da massa das estrelas é realizada em trés etapas: observa-se o periodo
orbital e a maxima separacao angular, que pode ser transformada em unidades astronémicas
se a distancia do sistema ou paralaxe € conhecida. Ambos, periodo (P) e a separacao entre as
estrelas (a) sao aplicados a terceira lei de Kepler, na formulacdo Newtoniana:

2
P [L} 4, que por sua vez nos fornece a soma das massas.
G (ml + mz)

Conhecendo a relagdo das massas: . _"2 as massas individuais podem entdo ser

m, n

determinadas.

Centro
de
massa

Figura 4. No sistema bindrio cada estrela move-se numa 6rbita eliptica em torno do centro de massa. A separacdo é dada por
a= 1+13.

Vamos calcular as massas das estrelas na seguinte situagéo:

Uma binéria visual é observada com uma separagcdo angular maxima a = 3” e uma
paralaxe trigonométrica de 0.1”. A Orbita é completada em 30 anos e a posi¢do da estrela
primaria coincide com o foco da Orbita, sendo que a companheira é sempre vista a uma
disténcia até o centro de massa cinco vezes maior que a distancia da estrela primaria até esse
ponto (r.=5r;).
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Se utilizarmos os parametros P, a e m respectivamente em unidades de anos, UA e Mo,

3

podemos aplicar a terceira lei de Kepler na forma: ,, . _ 49 .
1 2 P2

A separacao entre as estrelas pode ser obtida diretamente da relagdo entre paralaxe e

n

separacao angular: a(UA):a_, pois como vimos anteriormente a paralaxe medida em

n

radianos se relaciona com a distancia segundo a expressao s (,4q) _1U4 ¢ quando ¢ dada em
d

segundos de arco a relacao é dada por ,,nzlﬂ , onde 1 pc = 206265 UA.
d

Aplicando os dados a:iUA e P= 30 anos, na terceira lei de Kepler, temos

0,1

3
m +m, =[ = | —L_,oqueresultaem: u 4m, =30 Mo (i)
P lot) goy
r

Lembrando que a razdo entre as distancias até o centro de massa é ™1 _ 2 _ 5 temos
m2

L

que my=5 my (ii).

Substituindo (ii) em (i) teremos: 6 m. = 30 Mo, entdo mx=5 Me € my= 25 Me.

Relacao Massa-Luminosidade

Da mesma forma que utilizamos o periodo e o tamanho da 6rbita da Terra para encontrar
a massa do Sol, pela terceira lei de Kepler, n6s também estimamos as massas estelares das
binarias. Como a distancia da binaria deve ser conhecida para que essas massas sejam
determinadas, ndés precisamos apenas observar o fluxo de radiagdo para determinar a
luminosidade das estrelas. Quando colocamos num grafico as massas e as luminosidades das
estrelas de sistemas binarios, temos uma correlacdo bem definida, chamada relagao Massa-
Luminosidade (M-L).

Foi em 1924 que Eddington sugeriu que a relacdo M-L das estrelas normais da sequéncia
principal (uma das fases evolutivas das estrelas) pode ser expressa por _L =[ M T. Verifica-

LG) MG) )

se que o expoente a varia em funcao do tipo de estrela. No caso de estrelas de altas massas e
muito luminosas, a~3. Para as estrelas de massa semelhante a massa solar, a~4 e finalmente
para estrelas fracas de baixas massas, a~2. Essas mudancas sao explicadas pelas diferentes

estruturas internas (variam em fungdo da massa da estrela), pelas opacidades das atmosferas
estelares e pelas diferentes temperaturas.
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Figura 5. Relacdo Massa-Luminosidade determinada para estrelas em sistemas bindrios, cuja distincia é conhecida.

Binarias Espectroscoépicas

Vimos anteriormente que o deslocamento Doppler observado nas linhas espectrais
pode indicar o movimento radial da estrela que estamos observando. Em alguns casos nota-
se que as linhas aparecem deslocadas no espectro, oscilando periodicamente, podendo
apresentar-se duplicadas.

Temos a indicacao de que estamos lidando com uma binaria espectroscopica quando
nota-se em seu espectro que a separacado de dois conjuntos de linhas varia num periodo
bem determinado. Esses conjuntos de linhas duplas aparecem nos casos em que ambas
estrelas tém luminosidades semelhantes. Eventualmente a companheira é tao fraca que seu
espectro ndo se destaca e somente as linhas espectrais da priméaria, sdo detectadas e
aparecem oscilando em comprimento de onda.

Imaginemos o caso em que a estrela de maior massa seja estacionaria e em torno
dela gira a estrela secundaria. Na medida que a secundaria se afasta do observador, suas
linhas espectrais séo vistas deslocadas para o vermelho, quando comparadas com as linhas
espectrais da primaria. Quando a secundéria se aproxima do observador, vemos as linhas
deslocadas para o azul.
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Fegifio Ezpectral
Vermelho Amil
— —

Espectro de Referéncia

Deslocamento para o
vermelho (t=1)

Figura 6. Periodicidade no
deslocamento Doppler nas
bindrias espectroscépicas. O
diagrama mostra um sistema
em que apenas o espectro da
componente mais brilhante é
detectado.

Deslocamento para o

azl (t = 2)

Espectro de Referfncia

(a) Curvas de Velocidade

A partir do deslocamento observado no comprimento de onda das linhas emitidas por
binarias espectroscépicas, podemos deduzir informagdes importantes, como o periodo orbital e
a distancia das estrelas até o centro de massa do sistema. Essa estimativa é feita a partir das
velocidades radiais medidas em funcéo do deslocamento Doppler, as quais sdo graficadas em
funcao de tempo, resultando nas chamadas curvas de velocidade.

Lembrando a expresséao para o deslocamento Doppler, temos: A EO“__M)Zﬁ,

Ao A, c
Ao € 0 comprimento de onda emitido, AL € 0 observado, ¢ € a velocidade da luz e v, é a
velocidade radial (negativa para aproximacao da estrela, e positiva nos casos em que a estrela

se afasta).

Vamos avaliar o caso mais simples, em que as estrelas desenvolvem orbitas aparentes
circulares em torno do centro de massa, em um periodo P. Nessa situacdo nota-se que
durante um periodo, a estrela primaria desloca-se na circunferéncia 2n ri, a uma velocidade
constante V. Como esse percurso é dado pela velocidade multiplicada pelo periodo, temos

r :ﬁ: e no caso da secundaria, que desloca-se na circunferéncia 2n r, a uma velocidade v,
2n

a distancia até o centro de massa é dada por 7 _YP Como a relacdo entre massas € dada

27
3 ~
por M ri=mr, temosM _% _ VY Lembrando que a= ri+r: e que ,,, ,,— 4 _, podemos entao
P2

m 1, V

deduzir as massas individuais.
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Em geral esta situagdo simplificada nédo ocorre e sdao entdo necessarios outros
procedimentos, que envolvem, por exemplo, o conhecimento da fungdo de massa, a
excentricidade da 6rbita, ou a inclinacao do plano orbital, com relacio a esfera celeste.

(b) Funcao de Massa

Com o passar do tempo, as fortes interagcdes de maré transformam 6rbitas elipticas em
oOrbitas circulares. Quando conhecemos o angulo / de inclinacado do plano da 6rbita, que nesse
caso tem excentricidade muito pequena, a velocidade projetada € expressa por V'=Vsen i €
podemos determinar P, r’y, r'> , a relacdo das massas M_Ve aplicarmos a 32 lei de Kepler

m V

s\ 3
a , , e
na forma (M + m)sen’i _( z , de maneira a determinar as massas individuais.

7

Nos casos em que a companheira € muito fraca e apenas um conjunto de linhas
espectrais é observado, podemos encontrar apenas a fungcao de massa f(M,m) dada por:
3 3
M M +

M+m)P? =a’ =, +r,) =1; 1+r—zw =1 1+— =(rl’)3(3—m%)‘3

'y m m-sen’i
fM, m) = m’ Sen3i2 _ ’2)3

M+m) P

conhecido, determinam-se valores estatisticos para as massas de sistemas binarios a partir de

f(M,m) combinando-se dados de varios sistemas. Como o mais provavel é detectar-se binarias
com j~90°, adotamos um valor médio para <sen®> ~ 2/3 e avaliamos o valor médio de

, heste caso somente P e ry sdo observaveis. Se i nao for

(M+m) O valor de M pode ser obtido através de observagdes espectroscopicas da

3
m

primaria, obtendo-se assim também o valor de m.

Binarias Eclipsantes

Quando o angulo de inclinagao da orbita de um sistema duplo € de 90°, cada uma das
estrelas pode periodicamente eclipsar a outra, dessa forma, o sistema é chamado binaria
eclipsante. Alguns milhares desses sistemas s&o conhecidos, muitas delas também sé&o
binarias espectroscépicas e apenas algumas sao binarias visuais.

A principal forma de deteccao das binarias eclipsantes é através das variacées no brilho
do sistema e a interpretacao dessas variagdes sera discutida a seguir.
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(a) Curvas de Luz

Um grafico em fungéo do tempo, que mostra a variagéo do brilho (magnitude ou fluxo) de
uma binaria eclipsante estabelece sua curva de luz. Nos momentos em que n&o ocorre o
eclipse, o brilho é constante com o passar do tempo. Nas ocasides de eclipse a curva de luz
pode apresentar dois tipos de minimo de brilho, ou seja, de diferentes profundidades. O
minimo de maior profundidade ocorre quando a estrela mais fria passa na frente da mais
quente, definindo um eclipse primario. No outro eclipse, a profundidade do minimo é menor,
ocorrendo entdo um eclipse secundario.

Considerando o eclipse esquematizado na Figura 7, os pontos de contato entre as
imagens das duas estrelas definem o inicio do eclipse quando ocorre o primeiro contato (t:).
Chega a um minimo no segundo (t.) o qual dura até o terceiro contato (t;) quando a estrela
menor comega a deixar o disco da maior. O fim do eclipse é marcado pelo quarto contato (t.).
Tanto o minimo primario, como o secundario sdo achatados.
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Brilho
4 Secundario

PENEN SN

Primario

Ky
iy

T

t1 t, Y

Figura 7 Eclipse central para orbitas circulares. Neste caso a estrela menor € a mais quente das duas. Os quatro pontos de
contato sdo numerados e definem a duracio do eclipse. Na situacdo (A) a estrela menor passa em frente da maior (secunddrio).
No caso (B) ocorre o eclipse primadrio.

Dependendo do angulo de inclinacdo da orbita o eclipse pode ser central ou parcial.
Quando i=90° ocorre o0 eclipse central, que pode ser total (menor estrela atrds da maior) ou
anular (estrela menor na frente da maior). Quando numa o6rbita circular o eclipse € parcial,
ambas ocultacdes tém igual tempo de duracéo e os minimos de brilho ndo sao achatados.

(b) Binéarias em contato

Sistemas eclipsantes com periodos extremamente curtos (apenas algumas horas) ficam
tao proximas que estao em contato fisico. Sua curva de luz mostra esta interacao porque seus
maximos sao arredondados e seus minimos tém quase a mesma profundidade. As estrelas
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compartilham o mesmo envoltério nesse sistema e ambas sofrem fortes distor¢ées causadas
pelos efeitos de marés.

As binarias proximas entre si podem ser classificadas de acordo com a comparacgao entre
o tamanho da estrela e o lobo de Roche (regido que define o campo de agao gravitacional de
uma estrela sobre a outra). Se o raio de ambas estrelas € menor que o lobo de Roche, elas
estdo desconectadas. Se uma delas preenche o lobo de Roche, o sistema é semi-conectado e
a matéria pode fluir através do ponto de contato, e uma estrela consome a massa da outra.
Nos casos em que ambas preenchem seus lobos de Roche, elas estdo em contato e um
envoltério comum circunda as duas estrelas.
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Figura 8. Eclipses parciais para uma 6rbita circular inclinada. Neste caso a estrela menor é a mais quente.

EXERCICIOS

1. Considere uma bindria visual, cuja 6rbita aparente € circular e de inclinagdo zero. Foram determinados: (i) seu periodo
de 8 anos, (ii) sua maxima separacdio angular de 3”, (iii) sua distancia de 2 pc. (a) Calcule a soma das massas das
estrelas deste sistema bindrio. (b) Sabendo que, com relagdo ao centro de massa, a secunddria estd a uma distancia 2

vezes maior que a distancia da primaria, determine a massa de cada estrela.

2. Considere o caso das estrelas (1) e (2) que formam uma bindria eclipsante. A estrela (1) tem uma temperatura
superficial de 20.000 K, um raio de 60 Re e magnitude absoluta —6,8 mag. O raio da estrela (2) € 0,3 Re e sua
magnitude absoluta é 0,4 mag. Calcule: (a) a razdo de suas luminosidades e (b) a razdo de suas temperaturas efetivas.

(¢) Qual das estrelas € eclipsada no minimo primério?



