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UM ESTUDO INTRODUTORIO A ASTROFIiSICA ESTELAR
AN INTRODUCTORY STUDY OF STELLAR ASTROPHYSICS
Ingrid Heloisa Guimarées Fidelis”
RESUMO

A busca por conhecer nossas origens através do universo nos faz abrir os olhos para os objetos
astrondmicos encontrados no céu. Uma forma de estudarmos esses objetos ¢ examinando a
radiacdo emitida, absorvida ou refletida por eles. Algumas formas dessa radiacdo sao
conhecidas pela humanidade a varias geragdes sempre que observamos o céu durante a noite e
vemos aqueles pontos brilhante, chamados de estrelas. A investigagdo da radiagdo proveniente
das estrelas, ¢ essencial para a compreensdo das suas caracteristicas e particularidades, este
por sua vez ¢ o objeto de analise da Astrofisica Estelar. Esse trabalho tem como objetivo fazer
uma introdu¢do para o estudo da Astrofisica Estelar, apontando conceitos basicos baseados na
Fisica Moderna que auxiliam na compreensdo e nos estudos relacionados a radiacdo emitida
pelas estrelas, nos permitindo fazer uma andlise desde sua formacdo a sua evolugdo. Tais
conceitos sao a base para a iniciagdo aos estudos relacionados a Astrofisica Estelar. Através
desse estudo bibliografico, conclui-se que ¢ importante estudarmos Fisica Moderna para
compreender os conceitos fisicos envolvidos no estudo da origem e evolucdo das estrelas.

Palavras-chave: estrelas, Fisica Moderna, luz e Astrofisica Estelar.
ABSTRACT

The search to meet our origins through the universe allow us to open our eyes for the
astronomics things discovered in the sky. A way we can study these stellar objects is
examining the emitted light, the absorted light or the reflected light for them. This lights are
known for the humanity for many generations ago whenever we observe the night sky we can
see some shine points called for stars. The light’s investigation from the stars is necessary to
understanding the star characteristics and particulars, this is the objective of the stellar
astrophysics study. This paper has like main objetive to make an indroduction towards the
stellar astrophysics, showing basics concepts based in the Modern Physics that can help to
understanding and studies related with emitted light from the stars, allowing us to make an
analise since your formation to evolution. This concepts are the base for the beggining to
studies related to stellar astrophysics. Through this bibliographic study, it is concluded that it
is important to study Modern Physics to understand the physical concepts involved in the
study of the origin and evolution of stars.

Keywords: stars, Modern Physics, light and stellar astrophysics.

“ Aluna de Graduag&o em Licenciatura em Fisica na Universidade Estadual da Paraiba — Campus .
Email: ingrid.fisica@hotmail.com.



1. INTRODUCAO

De acordo com Santiago et al. (2009, p. 34) “A Astronomia vive quase exclusivamente
da luz captada dos objetos celestes. E atraves da luz por eles emitida, refletida ou absorvida
que tiramos informacdes sobre os astros”. Essa relacdo ¢ indispensavel, precisamos entender
melhor o que é a luz como objeto de estudo da astronomia.

Ao observamos o céu durante a noite vemos as estrelas, aqueles pequenos pontos de
luz brilhantes, pode ser dificil perceber o seu significado em responder muitas perguntas da
humanidade.

Segundo Picazzio (2011, p.177)

Estudar as estrelas ajuda a compreender nossas origens e também nosso
destino, pois estamos abrigados em um sistema planetario que pertence a
uma estrela, o Sol. Conhecer as caracteristicas das estrelas e a sua evolucao,
permite decifrar o passado e prever o futuro do Sol. Além disso, as estrelas
encontram-se em condi¢des fisicas que nenhum laboratério reproduz, como
por exemplo, o ambiente que permite a sintese dos elementos quimicos e a
producdo de energia, indispensaveis a vida na Terra.

Aqueles pequenos pontos de luz no céu sdo esferas de gas muito quentes, que emitem
sua radiacdo para o espaco. A radiacdo emitida por um corpo devido a sua temperatura é
chamada de radiacdo térmica, todos os corpos, sem exce¢do, emitem radiacdo sobre a forma
de ondas eletromagnéticas, quanto maior a temperatura do corpo, maior o nivel de vibracdes,
e maior a quantidade de energia irradiada em todos os comprimentos de onda.

De acordo com Napoledo (2018, p. 104) “Ao observa-lo casualmente a olho nu, nossa
primeira percep¢do provavelmente serd que as estrelas ndo sdo todas iguais: tanto seu brilho
aparente como suas cores sao diferentes entre si”.

As estrelas emitem maior parte da sua radiacdo na regido do espectro visivel ou do
infravermelho, podendo as mais quentes emitir no dominio do ultravioleta, sabendo disso,
podemos tirar duas propriedades que sdo de interesse imediato: a sua cor e o seu brilho.

A cor de uma estrela é determinada pela temperatura em que se encontra a sua
superficie (quanto mais quente for um objeto, mais azul serd a radiacdo por ele emitida),
enquanto que o seu brilho é determinado pela quantidade de radiacdo que ela irradia por
segundo, através de toda a sua superficie, ou seja, o brilho de uma estrela em geral depende
do comprimento de onda em que a estrela é observada. A luminosidade de uma estrela é a
poténcia que ela é capaz de gerar no seu interior, em geral através de reacdes nucleares de
fuséo.

Variando muito em termos de luminosidade, tamanho e centenas de milhares de vezes
mais brilhante que 0 nosso sol, se conhecemos a distancia a estrela, podemos determinar sua
luminosidade a partir da medida de seu brilho, utilizando a fotometria. As imagens
astrondmicas sdo em geral muito belas, mas a maioria dessas informacdes vem através do seu
espectro, tal espectro decomposto em comprimentos de onda.

Diante disso, este trabalho objetivou-se em apresentar uma introducdo sobre os
estudos relacionados a astrofisica estelar, onde serdo apontados os métodos utilizados e toda a
parte fisica envolvida na realiza¢do dos estudos.



2. ESPECTROSCOPIA

A espectroscopia € o estudo da luz quando esta sofre difracdo e se divide em diversas
cores, conhecidas como espectro. Ao examinarmos estas diferentes cores, podemos
determinar algumas propriedades do objeto que esta sendo estudado, elas refletem o seu
estado energético. Essa forma de analisar a luz viabiliza a determinacdo de quais elementos
diferentes compGem a matéria do objeto em estudo. Além disso, a espectroscopia analisa a
interacdo entre qualquer matéria e radiacdo. Uma das areas onde a espectroscopia €
empregada é a Astrofisica Estelar, com a finalidade de determinar a composi¢do das estrelas e
de outros corpos celestes, ja que a distancia que nos separa de tais objetos, impede a analise
dos mesmaos.

A luz pode se comportar como uma onda, por isso relacionamos diferentes
comprimentos de onda com as diferentes cores. Ao examinarmos o espectro de radiagédo
podemos enxergar um espectro continuo ou discreto, quando nos referimos ao espectro
continuo, ele pode se encontrar em todos os comprimentos de onda, no discreto tem-se picos
de linhas brilhantes ou fortes para determinados comprimentos de ondas, conforme a figura 1.

Figura 1 - Espectro continuo e discreto (emisséo e absorcao)

Espectro continuo

Espectro de emissdo

Fonte:https://fenix.ciencias.ulisboa.pt/downloadFile/2251937252639072/Aula_EspecAtomica_Verl6_2017_18.
pdf

Visualizando o espectro de radiacdo discreto, observar-se a formagdo de picos de
linhas brilhantes, chamadas de espectro de emissdo, porém quando 0s picos sdo muito
escuros, tem-se espectro de absor¢do. Podemos ver que o espectro continuo esta contido em
todos os comprimentos de onda, ja o de emisséo ele vai nos fornecer a composi¢do quimica
dos elementos a partir da radiacdo emitida e no de absorc¢do teremos a composi¢do quimica do
elemento que absorveu a radiacdo, sendo assim as linhas espectrais nos fornecem uma
“impressao digital” do elemento quimico que a produziu, conforme pode ser visto na figura 2.

Figura 2 - Picos

linhas de linhas de

1 continuo emissao absor¢ao
4 _____BEEENINEN 0
o
=
=
5 F >
comprimento de onda

Fonte: http://www.astro.iag.usp.br/~aga210/pdf/roteiro6_radiacao.pdf
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A parte da espectroscopia que estamos interessados em estudar esta relacionada aos
espectros de absor¢do e emissdo da radiacdo. Podemos utilizd-la como ferramenta para
examinar objetos distantes como as estrelas, tendo em vista que tais espectros sdo como a
assinatura das estrelas. Pois devido a distancia que estamos desses corpos s6 conseguimos, até
0 momento, observar a sua emissdo de radiacdo eletromagnética. Com o auxilio da
espectroscopia podemos obter a composicdo quimica, temperatura, tamanho, luminosidade e
estrutura dos objetos astronémicos.

2.1 Evolucao histérica do estudo da espectroscopia

De acordo com Filho e Saraiva (2017), por volta de 1665 Isaac Newton (1643 -1727)
demostrou que a luz branca ao passar por um prisma se decompde em luz de diferentes cores,
formando assim um espectro como o arco-iris, conforme ilustra a figura 3.

Figura 3 — Espectro da luz branca.

Fonte: https://www.infoescola.com/fisica/espectro-eletromagnetico/

Em 1800 durante seus estudos, Willian Herschel estava interessado em medir a
quantidade de calor associada a cada cor que compdem a luz branca. Para isto, ele fez a luz
solar atravessar um prisma e usando termémetros com bulbos pretos mediu a temperatura nas
diferentes faixas coloridas do espectro. Ele percebeu que a temperatura crescia no sentido do
comprimento de onda do vermelho, entdo posicionou o termémetro um pouco além da parte
vermelha do espectro, em uma regido aonde ndo havia incidéncia de luz visivel e percebeu
gue o termbmetro media uma temperatura mais alta que as demais. Herschel concluiu entdo
que deveria haver outro tipo de luz o qual ndo podia ser visto nesta regido, esta luz ele
chamou de infravermelho.

Ja no inicio do século XIX, Joseph Von Fraunhofer (1787-1826), fabricante de lentes,
prismas e diversos instrumentos de vidro, observou que o espectro do sol apresentava um
grande namero de linhas escuras (linhas de Fraunhofer) como mostra a figura 4. Classificou
cerca de 324 linhas, nas quais ele classificou de A a K, seguindo a ordem de comprimento de
onda, sendo estas escritas em letras maiusculas, quando fortes e as mais fracas escritas em
letras minUsculas.
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Figura 4 — Linhas de Fraunhofer

\||||||||||\\\l||||||||\\||\\|||\\|||||\\|||55|n\||\\||||7i0\|||\\\||7ln||

wavelength in nm

Fonte: https://sciencenotes.org/today-science-history-march-6-joseph-von-fraunhofer/

Em 1856, Robert W. Bunsen (1811-1899), estava investigando a possibilidade de
analisar sais segundo as cores que eles emitem ao serem gqueimados. Com este objetivo ele
havia desenvolvido um instrumento que hoje € conhecido como Bico de Bunsen. Neste
instrumento vaporiza-se algum material que é queimado na chama incolor e por conta disso
acaba emitindo cores caracteristicas do elemento quimico, conforme figura 5.

Figura 5 — Bico de Bunsen

Fonte: https://pt.wikipedia.org/wiki/Bico_de_Bunsen#/media/Ficheiro:Bunsen_burner_flame_types.jpg

Segundo Filho e Saraiva (2017) por seus métodos de analise mais precisos, Gustav. R.
Kirchhoff (1824-1887) chamou a atencdo de Bunsen, que 0 convidou para Ser seu
colaborador. Kirchhoff tinha como ideia analisar o espectro de emissdo das substancias
gueimadas no bico de Bunsen, cuja chama colorida obtida seria melhor observada se passado
através de um prisma e um conjunto de lentes, dando origem ao primeiro espectrografo. A
partir dessa técnica os dois conseguiram visualizar diversas substancias sob a chama do bico
de Bunsen, e visualizaram que cada elemento produzia linhas brilhantes em diferentes
posicdes do espectro.

Entdo, Kirchhoff e Bunsen concluiram que cada elemento quimico produzia suas
proprias linhas de emissdo, o que significava que, vistos através de um espectroscépio, cada
substancia tinha uma espécie de codigo de cores proprio, inconfundivel. Apesar de terem feito
grandes avancos no desenvolvimento da espectroscopia quanto a observacdo do espectro de
varios elementos, as linhas observadas pelos dois eram linhas brilhantes, ao contrério das
linhas observadas por Fraunhofer, que eram linhas escuras.

Para explicar a diferenga entre as linhas brilhantes de alguns elementos e as linhas
escuras da luz do Sol, Kirchhoff e Bunsen comecaram a fazer comparagdes entre as linhas
escuras do espectro do Sol e as linhas brilhantes produzida por diversos elementos. Por
exemplo, Kirchhoff percebera que as duas linhas amarelas emitidas por chamas contendo
Sddio (N)a pareciam corresponder as duas linhas escuras, denominadas de linhas "D" por
Fraunhofer.
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A partir de suas observagdes Kirchhoff formulou trés leis bésicas sobre a
espectroscopia, a primeira nos diz que se um corpo opaco quente, seja solido, liquido ou
gasoso, produz um espectro continuo, a segunda que qualquer gas transparente produz um
espectro de linhas brilhantes, ou seja, linhas de emissdo cuja quantidade e posicdes
(comprimentos de onda) dependem dos elementos quimicos presentes no gas, € a terceira se a
luz de um corpo opaco passar por um gas com temperatura mais baixa, o gas frio absorve
determinadas cores, produzindo linhas escuras, chamadas de linhas de absorcdo cuja
quantidade e posicdes depende dos elementos quimicos presentes no gas, como nos mostra a
figura 6.

Figura 6 — Leis de Kirchhoff

Fonte: http://astro.if.ufrgs.br/rad/espec/espec.htm

Mas o que representam essas linhas? Os elétrons ao serem excitados mudam de niveis
ou camadas de energia, com isso ao retornar emitem fétons que criam o que sdo chamamos de
linhas espectrais.

Para compreendermos mais sobre a origem e formacdo dessas linhas espectrais,
precisamos partir dos estudos realizados por E. Rutherford (1871-1937), Johannes
W.Geiger (1882-1945) e E. Marsden (1889-1970), e viram que ao bombardear particulas alfas
em folhas de ouro 1 a cada 2000 particulas incidentes eram refletidas na mesma direcédo de
incidéncia assim demostrando que 0s atomos sdao compostos por um pequeno nicleo com
cargas positivas e rodeado de elétrons com carga negativa. De acordo com Filho e Saraiva
(2017 p. 221)

Esses elétrons ndo poderiam estar parados, pois eles cairiam em direcdo ao
nacleo devido a atracdo coulombiana. Rutherford propds que os elétrons
estariam girando em torno do nucleo em 6Grbitas circulares. No entanto, isso
ndo resolvia o problema da estabilidade do ndcleo, pois cargas elétricas
aceleradas emitem energia, e a perda de energia faria os elétrons espiralarem
rapidamente em direcdo ao nucleo, emitindo radiacdo em todos os
comprimentos de onda e tornando os atomos instaveis.

Max Planck (1858-1947) desenvolveu um modelo no qual a matéria emite radiacdo em
pacotes de energia que ele denominou de quanta'. Podemos dizer que a quantizacdo da
energia surgiu dessa tentativa de Planck em explicar a radiacdo emitida por um corpo negro.
Onde a energia emitida é proporcional a frequéncia da radiacdo e esta ainda varia de acordo
com valores discretos ou descontinuos, ou seja, multiplos inteiros de um valor minimo.
Temos entdo a equacgao que representa a quantizacéo de energia proposta por Planck.

! Plural de quantum que é a menor quantidade de energia que pode ser absorvida ou emitida como radiacéo
eletromagnética por um corpo.
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E=hf 2.1

Onde E é a energia, h a constante de Planck, cujo valor éh =6,63x1073*Js e f a
frequéncia.

Mas isso so foi possivel quando se percebeu que as leis da mecénica classica ndo eram
aplicadas nos corpos microscopicos e sim em corpos macroscopicos, dando assim o ponta pé
para o surgimento da mecénica quantica.

Em 1905 Albert Einstein (1879-1955) sugeriu que a luz é constituida de pacotes de
energia ou quantum de energia, ideia similar apresentada por Planck. Estes pacotes de energia
sdo considerados particulas de luz dotadas de energia cinética e momento linear, tendo em
vista que o efeito fotoelétrico somente pode ser explicado atraves do carater corpuscular da
luz, onde os fotons colidem com os elétrons transmitindo-lhes energia e momento linear.

Fazendo assim ressurgir a teoria corpuscular da luz através dos fétons, onde cada féton
possui uma energia que podemos encontrar com auxilio da equagdo 2.2, essa energia € capaz
de interagir com a matéria.

_hc
2

E=hf 2.2

Sendo c a velocidade da luz e A o comprimento de onda.

Em 1913 Niels Bohr (1885-1965) introduziu a ideia de quantizacdo em seu modelo
atdbmico corrigindo o modelo planetario de Rutherford. No atomo de Bohr, os elétrons
poderiam ocupar Orbitas permitidas ou estados estacionarios, cuja energia variava de acordo
com valores discretos ou mdaltiplos inteiros de um valor minimo. Para mudar de Orbita o
elétron deve absorver energia, o foton, e para retornar a drbita original € necessario emitir
energia, outro foton.

Para que ndo houvesse contradi¢do, Bohr prop6s alguns postulados, o primeiro nos diz
que o elétron pode se mover em determinadas orbitas sem irradiar energia, essas orbitas sdo
chamadas de orbitas estacionarias onde momento angular do elétron em torno do ndcleo é
multiplo de h/2x e 0 segundo postulado fala que o elétron irradia quando salta de um estado
estacionario para outo mais baixo. Em 1924, Louis Victor (1892 -1987) - Principe de Broglie
— durante a sua tese de doutorado, mostrou que 0 momentum de um féton e dado por:

h
= — 2.3
P=7

Sendo p o momentum de um fo6ton, h é a constante de Planck e 4 o comprimento de onda.

3. FOTOMETRIA

Até a idade media o unico meio de fazer observacGes era atraveés olho humano, no
comeco do século XVII, veio a invengdo dos telescdpios, com Galileu, ja no final do século
XIX, iniciou-se a fotografia astrondmica, depois disso nas ultimas décadas muitos métodos
sdo utilizados para estudar a radiacdo eletromagnética no espaco.

A técnica mais usada para medir magnitudes, fluxo e cores das estrelas é a fotometria,
nas décadas 1970 -1980 a fotometria era realizada principalmente com detectores chamados
fotdmetros fotoelétricos. Com o avancgo das tecnologias essa detecgdo passou a ser feita com
tecnologia digital, com o auxilio das cadmeras CCD (Charge Coupled Device). Seu
funcionamento se da por meio da passagem da luz da estrela por um sistema de filtros antes
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que ela chegue ao detector, sendo que cada um desses filtros s6 deixar passar a radiacdo
correspondente a uma faixa de comprimento de onda especifico, esse conjunto é chamado de
sistema fotométrico.

O sistema de filtros mais utilizado é o sistema UBVRI (Ultravioleta, Blue, Visual,
Red, Infrared), evolucédo do sistema UBV (Ultravioleta, Blue, Visual), usado em 1953 por H.
Johnson (1921-1980) e William Morgan (1906-1994), onda cada uma das letras corresponde a
inicial em inglés das palavras que indicam o comprimento de onda analisado, conforme tabela
1.

Tabela 1 - Filtros do sistema fotométrico UBVRI.

Filtro Cor Anax (A)
U (Ultraviolet) | Ultravioleta 3600
B (Blue) Azul 4400
V (Visual) Visual 5500
R (Red) Vermelho 7000
| (Infrared) Infravermelho 8800

Fonte: COX, 1999.

Quando coletamos e analisamos a luz das estrelas podemos conhecer mais
propriedades além do seu brilho e cor, tais como sua composi¢do quimica, densidade,
estrutura interna e temperatura.

3.1 Radiacdo de corpo negro

Podemos dizer que todo corpo emite e absorve radiacdo, quando a temperatura do
corpo é maior gque a do ambiente onde ele se encontra, a taxa de emissdo sera maior que a taxa
de absorcdo. Essa radiacdo que o corpo emite em qualquer temperatura, € o que chamamos de
radiacédo térmica.

De acordo com Resnick e Eisberg (1998), todo corpo que emite um espectro de
radiacdo que depende apenas de sua temperatura e ndo de sua composicdo é considerado um
corpo negro. Este tipo de corpo absorve toda a radiacdo que incide sobre ele, dai a
denominac&o corpo negro.

Cada corpo emite um espectro que depende da sua temperatura, sendo assim 0s corpos
com propria luminosidade tem altas temperaturas, ja& 0s corpos que estdo a temperaturas
usuais sdo visiveis para nos pela radiacdo que eles refletem e ndo pela luz que eles emitem.

Para medirmos a relacdo entre a temperatura e o espectro de radiacdo emitida
utilizamos um aparelho chamado de pirdmetro Gtico, que € um tipo de espectrébmetro que
permite estimar a temperatura de um corpo, por exemplo de uma estrela por meio da
observacao de sua cor, ou composicao de frequéncia da radiacdo térmica por ele emitido.

Os corpos negros emitem a radiacdo térmica com mesmo espectro quando estdo em
uma mesma temperatura. A distribuicdo espectral da radiacdo de um corpo negro é
especificada pela quantidade R;(f), chamada radiancia espectral, que é igual a energia
emitida por unidade de tempo em radiacdo de frequéncias no intervalo [f, f + df] por unidade
de area de uma superficie a uma temperatura absoluta T.

Portanto, um corpo negro, além de ser um absorsor perfeito, € também um emissor
perfeito. Desde entdo muitos experimentos tentaram medir seu espectro, isto €, como sua
intensidade varia com a frequéncia.
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3.1.1 Lei de Stefan-Boltzmann

Em 1879 Stefan observou experimentalmente que a radidncia espectral emissiva R de
um corpo negro € proporcional a quarta poténcia de sua temperatura absoluta. Esta lei,
conhecida como a “lei de Stefan-Boltzmann” pode ser escrita como:

RT :O-T4 3.1

onde ¢ = 567 X 1078 W / m?K* (“constante de Stefan-Boltzmann™) e T a
temperatura absoluta.

Caso um corpo ndo seja um irradiador ideal ele também obedecera a lei de Stefan-
Boltzmann porém com um coeficiente € < 1, sendo assim:

Ry =¢.0.T* 3.2

De acordo com a equacdo 3.2 podemos perceber que a energia emitida por um corpo
negro varia, isso significa um aumento modesto de temperatura com uma grande producéo de
energia, a luminosidade de uma estrela s6 depende de seu raio e sua temperatura.

3.1.2 Lei de deslocamento de Wien

De acordo com Llewellyn e Tipler (2014), o espectro de intensidade da energia
irradiada por um corpo depende da variacdo do comprimento de onda e da temperatura que
ele emite. Quando aumentamos a temperatura do corpo aumentamos também a quantidade
total de radiagdo emitida e sua intensidade de energia maxima desloca-se para comprimentos
de ondas menores, conforme nos mostra a figura 7.

Figura 7 — Lei de deslocamento de Wien

10 F ultraviolet | visible infrared
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Fonte: http://www.astro.iag.usp.br/~aga210/pdf 2017b/Roteiro6_2017.pdf

Em 1893, Wilhelm Wien demonstrou que o comprimento de onda maximo para esse
caso era inversamente proporcional a temperatura absoluta (medida em Kelvin) do
corpo:
3.3
AmaxT = 2,90.1073 mK
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Esta relagdo, conhecida como Lei do Deslocamento de Wien, mostra que o
comprimento de onda maximo da radiacdo emitida pelo corpo esta ligado a sua temperatura,
desse modo, quando aumentamos a temperatura de um corpo negro, 0 maximo de sua emissao
se desloca para as regifes de menor comprimento de onda e vice-versa. A partir disso se
soubermos o comprimento de onda emitida por um corpo, podemos calcular a sua
temperatura.

3.2 Fluxo

Ao observamos uma fonte de radiacdo, o que medimos ndo € a intensidade emissiva,
mas o fluxo de radiagdo. Ao contrério da luminosidade e da intensidade que ndo variam com a
distancia, o fluxo de radiagdo cai com o quadrado da distancia de forma que o fluxo que chega
€ menor que o na superficie do astro. Para uma superficie de uma estrela esférica de raio R, 0
fluxo na sua superficie sera:

L
F(R) =—— 3.4
(R) 4mR?

sendo L, a luminosidade intrinseca, ou seja, a energia total emitida pelo tempo em todas as
direcdes, portanto:

L= 4R2fF (Hdf 3.5
Entdo o fluxo da estrela a uma distancia r sera:

F(r) = 3.6

4mr?

De acordo Filho e Saraiva (2017), o fluxo integrado sobre toda a superficie da estrela,
e a luminosidade da estrela pode ser obtida diretamente multiplicando o fluxo dela
proveniente pela area sobre a qual o fluxo se distribui, integrado sobre todas as frequéncias.

L = 4nr?F(r) 3.7
Onde L e a luminosidade da estrela, r é a distancia e F(r) o fluxo.

3.3 Magnitudes

Quando olhamos para o céu estrelado, cada pontinho daquele parece brilhar de forma
diferente e com intensidades diferentes. Algumas tem o brilho mais intenso e outras séo tdo
palidas que as vezes ndo conseguimos enxergar muito bem.

Um sistema de magnitude utilizado para medir o brilho aparente das estrelas, planetas
e outros corpos celestes, foi desenvolvido em 129 a. C por Hiparco (190 -120 a.C), que
catalogou cerca de 850 estrelas devidamente descritas levando em conta o seu brilho. No
sistema utilizado por Hiparco ele classificou as estrelas mais brilhante no céu como sendo de
grandeza 1 até as mais fracas que estavam no limite de nossa visdo de grandeza 6, sendo
assim, nameros inteiros em ordem decrescente de 6 a 1, conforme demostra a figura 8.
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Figura 8 — magnitudes aparentes

Magnitudes Aparentes
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Fonte:http://www.geocities.ws/lumini_astronomia/LUMINI_ASTRONOMIA_ARTIGOS/Estrelas_da_Sequenci
a_Principal.html

Provavelmente naquela época o brilho das estrelas estava associado ao tamanho, o que
sabemos hoje que ndo é verdade, fazendo o termo grandeza ser substituido pelo termo
magnitude.

No século XIX os astrbnomos haviam desenvolvido os meios tecnoldgicos para medir
objetivamente o fluxo de uma estrela, no entanto, resolveram refinar o sistema existente e
torna-lo mais quantitativo. Atualmente, com a grande precisdo dos instrumentos de medicéo, a
magnitude pode também assumir valores fracionados, ou ainda ser negativo no caso dos
objetos mais brilhantes do que uma estrela de magnitude 1 ou mesmo maior que 6 se for
muito fraca, como podemos observar os exemplos na tabela 3.

Tabela 3 — Exemplos de magnitudes aparentes.

Nome da Estrela Magnitude Distancia da terra
Aparente (anos-luz)
Sol - 26,72 0,000016
Sirius -1,46 8,6
Canopus -0,72 74
Rigel Kentaurus -0,27 4,3
Arcturus -0,04 34
Veja 0,03 25
Capella +0,08 41
Rigel +0,12 900
Betelgeuse +0,7 1500
Altair +0,77 16
Proxima Centauri +11,05 4,3

Fonte: Observatério Nacional.

Sabemos que o olho ndo é exatamente um detetor logaritmico, a magnitude sobre a
qual falamos também chamada de magnitude aparente esta relacionada ao fluxo (F) de um
objeto medido por nos.

Fazendo uma relacédo entre a magnitude aparente (m) de uma estrela e sua magnitude
absoluta (M), esta ultima é a magnitude que a estrela teria se estivesse localizada a uma
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distancia de 10 pc?, podemos determinar sua distancia. Na verdade, a relaco entre magnitude
aparente, magnitude absoluta e distancia nada mais é do que a lei de variacdo de brilho pelo
quadrado da distancia expressa em escala logaritmica. Esta relagdo pode ser expressa
matematicamente pela equacao:

m=M+5logd — 5 3.8

Desse modo, podemos observar que uma diferenca de 5 magnitudes correspondia a um
fator de exatamente 100 vezes em fluxo, podemos entéo dizer que nossos olhos captam razdes
iguais de fluxo como intervalos iguais de brilho. Relacionando com a escala de magnitudes,

um intervalo de 1 magnitude corresponde a um fator de 1001/5, ou aproximadamente 2.512
em fluxo. Utilizando a equacéo proposta por N. Pogson em 1856, teremos entao:

m= —2,5logF +c 3.9

c € a constante que define o ponto zero da escala.
De fato, uma estrela de sexta magnitude é cerca de 100 vezes menos brilhante que uma
de magnitude 1, mas somente 2.5 vezes menos brilhante que uma estrela de magnitude 5.

4. O DIAGRAMA DE HERTZSPRUNG-RUSSELL

Conhecido como diagrama HR, ele apresenta a relagéo existente entre a luminosidade
de uma estrela e sua temperatura efetiva de acordo com o tipo espectral que, como vemos na
figura 9, varia de O a M, seré abordado posteriormente.

Figura 9- Diagrama HR
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Fonte: http://www.if.ufrgs.br/fis02001/aulas/aula_diahr.htm

2 Parsec (pc): distancia de um ponto cuja paralaxe é de 1"
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Note que na figura 9, as escalas ndo s&o lineares, na verdade, ambos 0s eixos séo
dimensionados logaritmicamente para acomodar a enorme extensdo de luminosidades
estelares. As estrelas quentes ocupam o lado esquerdo do diagrama, estrelas frias estdo no
lado direito. Estrelas luminosas estdo no topo e as de baixa luminosidade embaixo. Nosso Sol
é uma estrela ordinaria e se encontra na parte do meio.

O diagrama HR é um instrumento essencial para o estudo da evolucdo estelar. Estrelas
iniciam sua evolucdo na sequéncia principal, tornam-se gigantes ou supergigantes e se
extinguem como anas brancas ou em casos mais raros de forma explosiva e peculiar.

5. ESTRELAS DA SEQUENCIA PRINCIPAL

Quando examinamos como se distribuem os pontos correspondentes as estrelas no
diagrama HR algo notdvel aparece: os pontos ndo se distribuem aleatoriamente por todo o
diagrama. Ao contrario, eles tendem a se concentrar em algumas regides definidas. A maioria
das estrelas, incluindo o nosso Sol, ficam numa faixa que corre mais ou menos diagonalmente
pelo diagrama. Esta faixa € denominada Sequéncia Principal (SP), e as estrelas que ai se
localizam s&o chamadas de estrelas da Sequéncia Principal, € importante lembrar que as
estrelas passam a maior parte de suas vidas na SP.

Na SP, as estrelas que tém maior massa séo as mais brilhantes e, portanto, mais azuis e
mais quentes superficialmente. Ao contrario, as estrelas de menor massa sdo as menos
brilhantes e, portanto, mais vermelhas e mais frias. As massas das estrelas na sequéncia
principal variam bastante. Uma fracdo consideravel de estrelas tem massas entre 0,1 vezes a
10 vezes a massa do Sol.

Outro ponto que temos que entender € que as estrelas da SP produzem a energia que
irradiam através de reacdes nucleares muito semelhantes aquelas que ocorrem durante a
explosdo de uma bomba-H: convertendo nucleos de hidrogénio em nucleos de hélio. Cerca de
80% da massa destas estrelas estd na forma de hidrogénio, de modo que fica claro que elas
tém combustivel para passar muito tempo na Sequéncia Principal. No entanto, estrelas de
maior massa passam um tempo menor na SP, como s&o mais brilhantes, para elas manterem
sua temperatura e a alta luminosidade é necessaria uma maior queima de hidrogénio. Quando
ocorre a diminuicdo do hidrogénio, o “combustivel” no nicleo das estrelas, elas comegam a
sair da Sequéncia Principal, elas entdo irdo se expandir. Causando assim um desequilibrio nas
forcas que antes mantinha a estrela em equilibrio hidrostatico, forcas que atuando no interior
da estrela tém que ser compensadas, j& que a forca resultante ndo nula implica em movimento,
causando mudancas na estrutura, ou seja, um resfriamento com mudanca na cor da estrela,
assim elas se transformaré@o em estrelas gigantes vermelhas.

Se observamos acima da SP, encontramos as estrelas gigantes vermelhas, estas estrelas
sdo esferas distendidas de gas — algumas vezes chegam a ser maiores que a Orbita da Terra em
torno do Sol - frias e luminosas. Embora a sua temperatura superficial seja baixa, a sua area é
tdo grande que faz com que tenham altissima luminosidade, de centenas a milhares de vezes
superior que a do Sol.

As gigantes vermelhas sdo estrelas que ja esgotaram boa parte de suas reservas de
hidrogénio: como podem emitir tanta energia para serem assim tdo luminosas? Estas estrelas
deixaram a SP e agora as suas regides centrais estdo se contraindo, na busca de fontes
alternativas de energia nuclear. Nesta contracdo, uma parte da energia potencial gravitacional
contida na estrela € liberada. E esta energia que prové a sua luminosidade. Mas isto somente
por um curto periodo, até que outros “combustiveis” nucleares possam entrar em “igni¢cao”.
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6. CLASSIFICACAO ESPECTRAL

Depois de Fraunhofer ter observado que as estrelas continham espectros de linhas
escuras, investigacdes mais aprofundadas dos espectros feitas por William Huggins (1824-
1910) e por Angelo Secchi (1818-1878) notaram que 0s espectros ndo eram todos iguais,
quando comparados com o do sol (FILHO E SARAIVA, 2017).

Atualmente utilizamos a classificacdo desenvolvida pelo observatorio de Harvard, essa
classificacdo estd em funcdo decrescente da temperatura, as estrelas recebem a seguinte
denominagdo: O, B, A, F, G, K e M, chamadas também de classes ou tipos espectrais, pois
caracteriza a estrela de acordo com o seu espectro eletromagnético, como mostra a tabela 3.
Existem varios tipos de estrelas, que podem ser diferenciadas pela massa, luminosidade e
composicao quimica.

Tabela 3 -Classificacao espectral das estrelas

Tipo Temperatura
Espegtral Cor SuperF:‘iciaI (K) Exemplos
O Azul 30.000 Mintaka (09)
B Azulada 20.000 Rigel (B8)
A Branca 10.000 Vega (A0)
Sirius (Al)
F Amarelada 7.000 Canopus (F0)
G Amarela 6.000 Sol (G2)
Alfa Cen (G2)
K Laranja 4.000 Arcturus (K2)
Aldebaran (K5)
M Vermelha 3.000 Betelgeuse (M2)

Fonte: http://telescopiosnaescola.pro.br/aga215/cap10.pdf

Cada linha escura no espectro de uma estrela estd associada a presenca de um
elemento quimico, estrelas com linhas espectrais diferentes possuem elementos diferentes,
mas a composi¢cdo quimica geral das estrelas e praticamente igual, cerca de 90% de
hidrogénio e 10% de hélio, é a temperatura que determina o espectro da estrela, tais linhas
tem origem quando ha transicao entre niveis de energia.

6.1. Classificagio de luminosidade

Tendo em vista a relacdo entre luminosidade e raio de uma estrela, podemos notar que
qudo maior for seu raio maior sera sua luminosidade. Assim podemos conhecer a
luminosidade de uma estrela pelo seu espectro pois, a largura das linhas espectrais de acordo
com FILHO e SARAIVA (2017 p.233) depende fortemente da gravidade superficial, que é
diretamente relacionada a luminosidade.

Entdo podemos fazer a relacdo de quanto maior a gravidade superficial, maior sera a
pressdao e consequentemente o nimero de colisdes entre particulas sera maior, e ainda, essas
colisBes perturbam os niveis de energia dos atomos fazendo com que eles absorvam fétons de
energia, sendo gerado o efeito de linhas de absorcdo alargadas.

As linhas espectrais nos permitem determinar os elementos quimicos presentes em
uma estrela, mas nem sempre todas as estrelas que possuem a mesma composicdo quimica
(espectro) vao ter a mesma temperatura. Sabemos que de acordo com a estrutura do &tomo de
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hidrogénio proposta por Bohr, os atomos que estdo na atmosfera da estrela possuem elétrons
gue se encontram em varios niveis de excitacdo. Ao relacionarmos com a temperatura, 0s
elétrons com baixa temperatura tendem a permanecer em seu estado fundamental, assim
sendo possuem baixa energia. Conforme a temperatura vai aumentando os elétrons passardo
para o segundo nivel, ficando disponiveis para transic@es, as linhas de Balmer (figura 10) para
o0 hidrogénio tornam-se mais forte no espectro da estrela.

Se continuarmos a aumentar a temperatura, esse processo continuard a ocorrer, mais
elétrons passardo aos estados excitados indo para os niveis superiores, havendo assim menos
elétrons disponiveis para as transicdes a partir do segundo nivel. Com isso as linhas de
Balmer irdo ficar cada vez mais fracas, por consequéncia disso as linhas de outros elementos
quimicos poderdo comegar a ficar mais intensas como por exemplo o hélio.

Figura 10 - A série de Balmer.
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Fonte:https://pt.khanacademy.org/science/physics/quantum-physics/atoms-and-electrons/a/bohrs-model-of-
hydrogen

Esse mesmo processo de dependéncia que foi explicado para o hidrogénio se aplica
para qualquer outro elemento quimico que esteja na atmosfera de uma estrela.

Em 1943, William W. Morgan (1906-1994), Philip C. Keenan (1908-2000) e Edith M.
Kellman (1911-2007), do observatorio de Yerkes, adicionaram mais seis tipos diferentes de
classes de luminosidade, que tem por base as larguras das linhas espectrais do HIl, sdo estas,
la - supergigantes superluminosas, Ib - supergigantes, Il - gigantes luminosas, 11, gigantes, 1V
- subgigantes e V- Anés (SP).

7. CONSIDERACOES FINAIS

As estrelas ndo sdo apenas objetos brilhantes que vemos no céu, dentro de seu interior
ocorrem processos de reagdes termonucleares que garantem que as mesmas ndo colapsem
devido a grande massa que possuem, que determinam quanto brilho emitem e
consequentemente a que temperaturas podem chegar, nas quais formam os elementos
guimicos que conhecemos hoje. Como foi dito por Carl Sagan (2017) “O nitrogénio em nosso
DNA, o célcio em nossos dentes, o ferro em nosso sangue, o carbono em nossas tortas de
maca (...). Foram feitos no interior de estrelas em colapso, agora mortas ha muito tempo. NOs
somos poeira das estrelas”. O nosso planeta e a vida sdo fruto da formagdo dos elementos
quimicos no interior das estrelas.

Como vimos, ao longo desse trabalho, podemos tomar como base tedrica para
entendermos as origem, caracteristicas e evolucao das estrelas, conceitos da Fisica Moderna.
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A compreensdo de tais conceitos auxilia a responder questdes que a humanidade buscar por
respostas a geragoes.

E importante estudar a radiagio de corpo negro, pois estrelas se comportam como um
corpo negro, devido isso podemos examinar o espectro luminoso, tendo como fonte de estudo
a radiacdo proveniente desses objetos. Para isso, compreendemos como séo realizados 0s
estudos provenientes da radiacdo captada por meio da espectroscopia e da fotometria, essas
duas ferramentas sdo de extrema importancia para medir e analisar a radiacdo emitida ou
absorvida que corresponde a um comprimento de onda especifico. E assim iniciar os estudos
para diversos tipos de estrelas em diversos estagios evolutivos diferentes.

Por isso devemos dar mais atencdo a esses conhecimentos basicos pois através deles
podemos fazer um estudo introdutdrio para um melhor entendimento da astrofisica estelar, na
qual tem como objetivo compreender a origem das estrelas e sua evolugdo. Compreender tais
conceitos € de extrema importancia para comegarmos a procura pelas respostas e 0s mistérios
que estdo por tras dessas esferas de gas gigantes.
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