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3.1 Paralaxe Trigonomeétrica Estelar

d — AU

Earth 1 AU 1

Estrela T

proxima s
Estrelas

distantes
A paralaxe é dada em segundos de arco (p")*

*Usando a aproximacao de pequenos angulos: tan p = p (rad)
1 rad =57,2958° = 206264,806”"



Paralaxe Trigonométrica (cont.)
e Por convencao: uma estrela com paralaxe de 1" esta
a uma distancia de 206265 U.A.

e Define-se essa distancia como sendo de 1 parsec
(1pc = 3,085x10'°m = 3,26 anos-luz) =» se medirmos
a paralaxe (p") teremos a distancia em parsec:

d (pc) = 1/p”

Exemplo: Bessel anunciou em 1938 o angulo paralatico
p =0,316” para a estrela 61 Cygni

— distancia d =1/0,316" = 3,16 pc.



Paralaxe Trigonométrica (cont.)

e Dada a definicao de parsec e a conversao de
radianos para segundos de arco:

d( pc) = 1 d(UA) = 206265

p(") p(")

Como o angulo é pequeno, geralmente é usado
“mas” (mili segundo de arco). Por ex. 0.015” = 15mas

6Sl’e’p S em:l.dianos, d(UA) _ |
¢ em U.A.: p(md)




e Estrelas mais brilhantes™ =12 magnitude,

magnitude aparente m,; = F,.
e Estrelas de menor brilho 62 magnitude, m; = F..
* Na conven¢ao moderna = F,= 100 F .

(*) usamos F (fluxo radiante) para denotar o brilho
aparente de uma estrela com magnitude m.



Uma diferenca de 5 magnitudes corresponde
a um fator 100 em brilho:

Am=m, -m, =5 = F,/F,=100

Am=m; -m,; =4 = F,/F,=100%>
Am=m, -m,=3 = F,/F,=100%>
Am=m, -m,; =2 = F,/ F,=100%>
Am=m, -m,=1= F,/F,=100"=2512

Uma diferenca de 1 magnitude corresponde a um
fator 2,512 em brilho



Razao de fluxos em funcao das diferencas de
magnitudes:
F

F

J
al
m, —m, = —=2,5log I

J




<Express§o generica
magnitude zero = fluxo de calibracao

Se m; =0 = F,= F;= constante.

Para estrela de magnitude m; = m com fluxo F,= F:

F F
m; —m; ==2,5log— —0=-2,5log—

J

m=25logl,-2,5logF
}

|
Y m=C-25logF

C = constante




Ponto zero para o filtro “V” (visivel)

my =-21.1 -2.5 log 1y,
V=-21.1-25log 1,

Onde f é o fluxo em 10-!! erg cm= s! A-!

Relacao de m,, para o fluxo f:
fV — fO,V 10-04mV

fov=363,1x 10" ergcm= s Al
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Transformagao de magnitude m,
para fluxo f, nos filtros U,B,V,R,|
fitro U B V R I
fon 4175 632 363.1 217.7 1126

fo, € o fluxo (em 10! erg cm™ s™! A-!) para m, = 0
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Limite de deteccao de alguns telescopios e
magnitude aparente de alguns astros

m o« -2.5log F

30 30 Keck 0 — —-1,5Sirius
25— 5 —-4,4 Vénus
20 /18dteeller;cop|o 10
151 10 binéculo -15 Ao L

_ cheia
10 6 olho humano g |-
s

B 25— -26,8 Sol
0 b 0,8 Betelgeuse

— -30 [
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Fluxo, Luminosidade
e a lei do inverso do quadrado da distdncia 3

( ,..« ’

e Brilho aparente pode ser medido

(fluxo = energia detectada numa
dada area de superficie coletora, | |
num intervalo de tempo). |

e Luminosidade: Variacao de energia por unidade de
tempo (Poténcia) emitida na superficie da estrela.

Ex: Sol: Lg ~ 4 x 10%° Watts.

é intrinseca: nao depende da localizacao da estrela,
mas nao é diretamente observavel.
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Fluxo de Radiacao Estelar

Imagine uma estrela de luminosidade L rodeada por uma
enorme esfera de raio r. Qual é o fluxo de radiacao medido a
distancia r?

A medida que nos distanciamos
de uma fonte de luz, sua
radiacdo é diluida com o ‘-'9’“‘-—. 2
quadrado da distancia.

L

2

'-g’squares
.

4 Jz' ’/' Créditos: Chaisson & McMillan (Cap. 10)

F(r)=
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Exemplo: Irradiancia solar ( constante solar)

A luminosidade do Sol é Lg = 3,839 X 10%° W. A uma
distanciade 1 U.A. =1,496 X 10 m, a Terra recebe um
fluxo de radiacao acima de sua atmosfera absorvedora de:

L 3,839x10%°

= - = — =1365 Wm™
4 r 47 (1,496x10 ")

F
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O fluxo (F) observado depende da luminosidade (L)
e da distancia (d) da estrela: 7

m=C-25logF < - F(d)=4;zd2

m=C-25logL+2,5log(4w d”)

m=C -25logL+5logd

Onde: C’ =C + (2,5log 4 )
- m é a magnitude aparente da estrela.
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Magnitude Absoluta M

Para comparacao entre diversas estrelas adota-
se uma mesma distancia (10 pc) para todas:

m, d, L., F

M, 10pc, L., Fy,
5, O
M = m(d=10pc)

m=C -2,5logL +5logd

M=C -25logL+5
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Modulo de distancia: m - M

e Comparacao entre magnitudes aparente
(observada) e absoluta (determinada pela
luminosidade da estrela).

m-M =(C -2,5logL+d)-(C -2,5logL +5)
m—-M =5logd -5

m—-M =5log%

ATENCAO: (1) distancia em pc. (2) Supondo auséncia de
extincao interestelar, a qual afeta a magnitude aparente.
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Exemplo: Magnitude absoluta do Sol (M. )*

A magnitude aparente do Sol € m, =-26,83 mag. e sua
distanciaé d =1 U.A. = 4,949 X 10° pc. Pela equacdo

do modulo de distancia temos:

d(pC)

m-M =5log<| M, =mg, -5log=

M, =-2683-5log 1" _ 4 74

Vamos adotar para as magnitudes m e M com “Sol” sub-
escrito, para evitar confusao com o simbolo de massa solar Mg
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e Comparando duas estrelas a mesma distancia:
M=C -25logL+5

M, -M,=-25log 4
L2

e Supondo que uma delas é o Sol, temos a
magnitude absoluta da outra estrela:

L,
LSOI

M.=M,,6 -25log

e Veja no Cap. 14 do livro o uso da magnitude para
determinar a distancia das estrelas variaveis pulsantes.
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Provinha 1

15 minutos antes do fim da 1a aula.

2 questoes
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Aula 8/ago/2018

AGA 0293
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3.3 Natureza da luz

A velocidade da luz: experiéncia de Roemer

eObservacao das luas de Jupiter quando passavam
pela sombra do planeta = usando leis de Kepler =
previsao dos proximos eclipses das luas;
eQuando a Terra estava mais proxima de Jupiter, os
eclipses ocorriam antes do previsto;
eRoemer concluiu que a discrepancia era causada pela L
diferenca no tempo que a luz leva para se deslocar
entre os dois planetas = 22 minutos para cruzar o
diametro da drbita da Terra*

2 V,,~ 2,2 X108 mst
*Em 1983 v,,, no vacuo formalmente definida:

c=2,99792458 X 108 m s E

* Hoje sabemos que a luz leva cerca de 16,5 minutos para cruzar 2 U.A.
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Dualidade particula-onda: experiéncia de Young

eNewton: luz € um feixe de particulas;
eHyugens (1629 — 1695): luz sdao ondas*

-comprimento de onda |: distancia entre duas cristas
-frequéncia n: numero de ondas que passam por um
determinado ponto no espaco

-velocidade daluzéc=1n

1 21 3 4 5| Undisturbed
] pond surface

Direction of wave motion
* Ao contrario dos outros tipos de ondas na natureza, as ondas

eletromagnéticas nao necessitam de um meio fisico para serem transportadas.
23




Yoy
>
X
Propagacédo de uma onda ki ]
de amplitude H, velocidade /1 = H sen —(x -V l)
VvV, € comprimento da onda A A
Frequéncia f: f = X
A C
Frequéncia v de ondas eletromagnéticas: vV = X (HZ)
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A natureza ondulatoria da luz so6 foi1 conclusivamente
demonstrada por Thomas Young (1773-1829), com o
experimento da dupla fenda

A luz atravessa duas
fendas separadas
pela distancia d, 0
atingindo uma tela ; L
atras das fendas, a dsen
uma distancia L.

Na tela aparecem franjas de interferéncia,
cujo padrao ¢ dado pela diferenca dos
caminhos percorridos pela luz, dado por
dsen 0 (se L>>d), tal que:

Interference fringes, the

n 7\. (1’1 = O, 1 ,2 ,..franj as brﬂhantes constructive and destructive
d sen @ interference of light waves.
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)
V'EZI—

£o
V:-B=0 .
A teoria de Ondas
ST Eletromagnéticas
dE y
VXB= p (l + & a) Rt

Das equacoes de Maxwell = campos elétrico (E) e magnético (B)
—> equacao de ondas eletromagnéticas = deslocam-se no vacuo a
velocidade: "

VEolo

Substituindo pelos valores das constantes €, e u, Maxwell descobriu
que as ondas eletromagnéticas viajam a velocidade da luz.

v =

Em 1904, H. Hertz produziu ondas radio em laboratorio,
demonstrando que as ondas eletromagnéticas t€m propriedades de
reflexao, refracao e polarizagio.
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Ondas Eletromagnéticas

Campo
Magnetico

4

-“—u.._‘

ifecan de
movimento

Campo Eletrico

Campos elétrico e magnético vibram em planos
perpendiculares entre si. Juntos, eles formam uma
onda eletromagnética que se move através do espaco
a velocidade da luz.
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Reflection & refraction laws

Law
Law of reflection of refraction (Snell)
o=f3 sin 0/ sin ¢ = n,/n,
Surface
i normal
0
sin® _ ny
Ny sing




O Espectro Eletromagnético

e O espectro eletromagnético 6ptico (faixa do visivel)
cobre comprimentos de onda desde o violeta: 3900 A
até o vermelho: 7200 A

e Aradiacao da luz solar pode ser decomposta em
diferentes frequéncias.

Frequéncia

(Hz) e R R S R B T
103 105 107 109 1011 1013 1015 1017 1019 1021 1023
TN e, N DD ARRA

Comprimento T b Sty "*--"‘" (VA ' U '|||| J i Il H‘I" MW‘WM

geonda b bbb oy by o by ook gk oacsl s e

(metros) 104 102 1 1072 10-4 10°6 109 10-10 {0-12 4o-14

(1 Angstrom =108 cm =0,1 nm)
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Regiao espectral

As tipicos

A ( em metros)

Raios-y <0,1A <10-M
Raios-X 0,1—-100 A 101 -10®
uv 100 A — 4000 A 108 - 4107
Visivel 4000 - 7000 A 4107-7 107
1\Y 1 um — 100 um 10%-10-3
Microondas 1 mm-10 cm 10-3- 10"
Radio >10 cm > 10"
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O vetor de Poynting ¢ Pressao de Radiacao:

Ondas carregam energia e momento na dire¢cdo de propagacao.

- 1 - -
O vetor de Poynting: S = —E X B

Ho

fornece a taxa (em W m™) na qual a energia é carregada pela
luz e atravessa uma dada area perpendicular a direcao de

propagacao.

O valor médio (no tempo) do vetor de Poynting ¢: (S) =

2o

onde £ e B, descrevem a onda para um especifico comprimento de onda.

Eo B,
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Pressao de Radiacao
Ondas carregam momento e exercem uma forca na superficie
onde ha incidéncia da luz, dependendo se é refletida ou absorvida

(S)A )
rad = cosO (absorg¢ao) Area A (edge on)
C
/\A/ > > I 4 (absorption)
Light
2 (S )A 20 lexs wave
rad — c cos (ref ex ao) F,,q (reflection)

<S>: Energia por unidade de tempo por unidade de area
p=E/
F : change in momentum [change in p/time]
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Pressao de Radiacao

Dependendo das condicdes a
pressao de radiacao pode ser
Importante, como por

exemplo em estrelas quentes




3.4 Radiacao de Corpo-
Negro

Em Orion identifica-se a estrela
fria avermelhada (Betelgeuse
— o Ori) e a estrela quente
azulada (Rigel — 3 Ori).

A cor depende da temperatura

superficial da estrela

Observacoes mais detalhadas
Betelgeuse (T ~ 3600K) e Rigel (T~ 13000K)
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Temperatura & Cor

Observando a radiacao do Sol notamos que o pico se encontra no
visivel e gue emite muito mais no infravermelho do que no UV

visivel

1800 OUTSIDE ATMOSPHERE

1500

Infravermelho

SEA LEVEL

900

600

300

SPECTRAL IRRADIAJ

200 500 1000 1500 2000 2500

A WAVELENGTH (nm)

max
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)  — = T T T & T ]

O espectro continuo
emitido pelas estrelas é
aproximadamente a
radiacao de corpo negro

2he? | 1
m\ BA (T) = ehc//”tkT _1
4000 K \

——z—//-l | 1 | 1 ] 1 ]
200 400 600 800 1000 1200 1400

Wavelength A (nm)

Radiacao da estrela ¢ aprox. a funcao de Planck, que depende da
temperatura T e comprimento de onda A (ou frequéncia v = ¢/A)
37
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Radiacao de
Corpo Negro

D

o)

Espectro continuo emitido
pelas estrelas

J

Objeto caracterizado por uma

temperatura T.

Supoe-se um estado de
equilibrio termodinamico.

Ultrawioleta

| Infravermelho

~10,000 K
o

3000 K

7: (nm) 1000

1015
Freqiiéncia (Hz)

1014

100

A frequéncia v, . correspondente ao mdximo de intensidade

T v, 1517

TT A

{ (azul) ouT| A

max

max

T (vermelho)
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Intensidade .

Deslocamento do pico de maxima intensidade:

variacdo de A, em funcdo de T

. . . 2 145
Onde € o maximo de intensidade? 2hc” [ A

106 -

103}

—-
}

[,(T)=

hel AkT
e ' —1

(I...) = A, obtido pela derivada

dI,
105 104 1000 100 10 d}\,

7. (nm)

Lei de Wien A (cm) =

0

0,2897755
T(K)
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The curve for a hotter object is

everywhere above the curve for The peak wavelength is farther
a cooler object, showing that hotter g the left for hotter objects, showing
objects emit more radiation per unit  that hotter objects emit more of their

surface area at every wavelength. _ [ight at shorter wavelength (high energy).
o e 15,000 K star
S 108} : /
o
o O the Sun (5800 K)
o't 10%-
g2 3000 K star
S 2 10%f
L5
€5 |
QE . '
= 10°1 . 310 K human
= .
. 100 I | | \m | © ::osmll_?

101 102 108 104 105 perspective
wavelength (nm)
-<—Ultraviolet infrared —>

Exemplos:
* Sol (T~ 5800 K), A.. ~500 nm (visivel)

* Antares (T, ~ 3000 K gigante vermelha), A
 Sirius (T, ~ 10000 K gigante azul), A_ .. ~ 290 nm (UV).

~1 um (infravermelho)

max
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[Le1 de Stefan — Boltzmann

1879-1884: Stefan ¢ Boltzmann mostram que a
luminosidade de um corpo negro de temperatura

T e area A é: 4
L =Aol

0=5,67x 107 erg cm? K+ s°! (cte de Stefan-Boltzmann)

L =4aR*oT*

A temperatura na “superficie” da estrela ¢ definida
como a temperatura efetiva, com fluxo total igual

ao de um corpo negro: 4
F=0T,

Ludwig Boltzmann (1844 — 1906)
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3.5 A quantizacao de energia

* Rayleigh combinou equacoes de Maxwell com a fisica térmica
para deduzir a expressao: Yk T

BA(T)E ﬂ,4

essa aproximacao de corpo negro ¢ a le1 de Rayleigh-Jeans,
valida caso A seja longo.

 Wien também buscava a expressao correta para a radiacao de
corpo negro e desenvolveu uma lei empirica valida caso A seja

curto: BA (T) B aﬁ_se_b//w

onde a € b sdo constantes de ajuste dos dados experimentais.

k=1,38 x 10-'° erg K-! cte. de Boltzmann
42



Planck descobriu que uma modificagao da
expressdao de Wien poderia reproduzir tambeém a lei
de Rayleigh-Jeans, evitando o problema de A = 0

al X

b/ AT
e -1

B,(T)=

Max Planck
(1858-1947)

A onda eletromagnética somente pode ter multiplos inteiros de um

quantum (E =h V). Ou seja, a radiacao € composta de pacotes
discretos (quanta) de energia.

h=6,63 107 erg s (= 6,63 1034 J s; cte. de Planck).
2 5
D A funcao de Planck é a expressao 7 2hC / A«

da curva de radiagao de corpo negro BA (T) — he ! AT 1
e —
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Aproximacoes da Le1 de Planck em funcao da

frequéncia

B,(T) =

2hv?

]

C

- hv

e kT

_1

Dependendo da faixa de frequéncias, podemos adotar
algumas aproximacgoes para a le1 de Planck:

1. Distribuicao de Wien:

Altas frequéncias e Temperaturas nao muito altas

hv ]’lV
2 asl— e >>1

kT

B,(T) =

2hv?

C’

_h%T
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Aproximacgoes da Lei de 2 hv’ 1

B (T)=
Planck (cont.) () c’ [eh%f_ll

2. Distribuicao de Rayleigh-Jeans:
Baixas frequéncias e temperaturas nao muito baixas

hv
hv — hv
— << — el =14+ —

kT kT
2hv

]
2 2V2kT
¢ h%T BV(T) o o

B,(T) =
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Funcao de Planck e o fluxo monocromatico de
radiacao

O fluxo ¢ a quantidade que se relaciona diretamente com

a medida da energia coletada: _
energia
F, =—2%

" AA A AL

O fluxo (F) de energia que chega numa superficie € a
quantidade de energia por unidade de tempo que passa
através de uma unidade de area da superficie por unidade
de intervalo de comprimento de onda:

unidades erg m~ s*! nm-!
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Revisao dos conceitos geomeétricos

Angulo Sélido

angulo subtendido por um objeto de
arca A a uma distancia r.

Q = A/r?
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Angulo solido em coordenadas esféricas

£ area elementar
dA=(r dO ) (r sen0 d¢ )
’SIgAGA rde
0/ P\ rsing do ® = A/r?
= . Y
/- s o S By
¢ ~dé angulo solido elementar
/ subtendido pela drea dA:

X dw = sen0O dO d¢

48



Intensidade
especifica I,

unidades erg m~ s! nm-'sr !

que atravessa um elemento de area perpendicular
(AA cos0), por unidade de tempo, por unidade de
comprimento de onda, por unidade de angulo so6lido
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Intensidade especifica vs. Fluxo

e Sol: é possivel medir
intensidade especifica

e Estrelas: medida de
fluxo

http://solarscience.msfc.nasa.gov/surface.shtml

http://www.twanight.org/newtwan/photos.asp?ID=3001503



- 700K /' i
~ 67 l i
% S|
Radiacaode 3 ,| |
COrpo Negro 7, s §
é exemplo de g ,| ; |
. . o | 'Visible light!
intensidade %, : i |
e _ '_| -:40(DK |
especifica N A e E S re——
1000 3000 5000 7000 9000 11,000 13,000 15,000
, Wavelength A (A)
2hc 1
[, =B, (T) =

AS e(hC/MT) _ 1

Fluxo na superficie de estrelas, F, ~ nB,



A le1 de Planck como Intensidade Especifica

A quantidade de energia emitida por unidade de tempo At, por
unidade de area perpendicular a fonte dA cos0, no intervalo de
comprimento de onda A\ + O\, por unidade de dangulo solido:

dE
B)L(T) =
dt dAcos 8 dA dw

nas unidades: erg s'' m2sr! nm-.

ou erg s'! m~sr'! Hz'! se usarmos a expressio de Planck

em funcao da frequéncia
; 1 2 hv? ]

B,(T) =

c’ [eh%T _ 1]
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Luminosidade (taxa de energia) de uma estrela

Modelo de estrela, esfera de raio R, emitindo como corpo

negro a uma temperatura T:
2x /2

L/ldﬂ=f fLB/ld/ldAcosé’senﬁd@dqp

@=0 6=0

L,di=nB, [ dAdA

L. dA=47’R’B,dA
ST’ R’he” | A

L.dA= dA
A Tt ]
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Fluxo monocromatico

Modelo de estrela, esfera de raio R, emitindo como corpo

negro a uma temperatura T:

8w°R*he” | A

dA

L,dA =

Tt
L

FydA=—2_d

Ay

F,dA =

2ahe* | A [ R

dA

hc 2
e AkT _1 r
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Equacao de Stefan — Boltzmann

A mtegral da funcdo I, sobre todas as frequéncias v, determina o

fluxo total na superficie da estrela: )
F=fhdv=0ﬂ

Para um corpo negro, 1, = B,

27T h v 27 h
F = dv = F =
CZ fehv/kT_l ( ) f 1

0

51 4
F = 2“3sz4
15h°¢c

95



3.6 Indice de Cor

As magnitudes aparentes (m) ¢ absoluta (M), medidas em todos os

comprimentos de ondas, sdo magnitudes bolométricas (m,,; € M, ).

Na pratica, os fotometros medem o fluxo em faixas estreitas.

A “cor” de uma estrela pode ser estimada medindo a magnitude
aparente em diferentes filtros, por exemplo o padrio UB V

filtro | cor Largura
nm

ultraviolet 365 68

B azul 440 98
., 2 60
Vv visivel 550 &9 2
2 401
8
=
20
0"
300 400 500 600 700

Wavelength (nm) ——

< www.public.asu.edu



Indice de Cor ~ B-V =mg-m, = -2,5log (F5/Fy)

A

Ultravioleta

Infravermelho

B<<V= Fg>>Fy

; wk [B-V] <0
Estrela quente, azulada
0.01 i10,000 K
3000 K ‘
B>>V > FB << FV
10-4 - [B-V]>0
1014 1015 1016 Estrela fria, avermelhada
Freqiiéncia (Hz)
7: ) 1000 100 Lembrar que fluxos mais

intensos sao representados

por magnitudes menores.
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Outros
sistemas

fotomeétricos ..,

Indice de cor
em qualquer
sistema: X—-Y

Por ex.,
eU-B
oB—-V
o\/ —R
U —g
og’ —
336 -439

’

1.00

0.80

0.60

o

40

THprrrprerprreypret

0.20

Johnson-
Cousins

(o

1.00

0.80

0.60

0.40

0.20

TP rreyrel

0.00

iMoo bl

1.00

0.80

0.60

0.40

0.20

AR RRRE RN NNE

A T T -l A

800 900 nm

Bessell 2005, ARA&A



Magnitudes de Vega

Banaa U, m;=U=0,0

Banda B, mg; =B =0,0

BandaV, m,=V =0,0

Banda R, m;=R=0,0

Banaal, m =1=0,0

Banda K (2200 nm), m =K =10,0

Estrelas de tipo AO (como Vega) tem indices de
corX—-Y=0.0

Por exemplo, B—V =0,00
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THE UBV(RI)c COLORS OF THE SUN

I. RAMIREZ!, R. MICHEL2, R. SEFAKO>, M. Tucct Ma1a*?, W. J. ScHUSTER?, F. vAN WYK?,

J. MELENDEZ’, L. CASAGRANDE®, AND B. V. CASTILHO’
! McDonald Observatory and Department of Astronomy, University of Texas at Austin, 1 University Station, C1400 Austin, TX 78712-0259, USA
2 Observatorio Astronémico Nacional, Universidad Nacional Auténoma de México, Apartado Postal 877, Ensenada, B.C., CP 22800, Mexico
3 South African Astronomical Observatory, P.O. Box 9, Observatory 7935, Cape Town, South Africa
4 UNIFEI, DFQ-Instituto de Ciéncias Exatas, Universidade Federal de Itajub4, Itajub4 MG, Brazil
3 Departamento de Astronomia do IAG/USP, Universidade de Sdo Paulo, Rua do Mitao 1226, Sio Paulo, 05508-900 SP, Brazil
6 Max-Planck-Institut fiir Astrophysik, Karl-Schwarzschild-Str. 1, Postfach 1317, D-85741 Garching, Germany
7 Laboratério Nacional de Astrofisica/MCT, Rua Estados Unidos 154, 37504-364 Itajubi, MG, Brazil

(B-V)g, = 0,65

Photometric data in the UBV(RI)c system have been acquired for 80 solar analog stars for which we have previously
derived highly precise atmospheric parameters T, log g, and [Fe/H] using high-resolution, high signal-to-noise
ratio spectra. UBV and (RI)¢ data for 46 and 76 of these stars, respectively, are published for the first time. Combining
our data with those from the literature, colors in the UBV(RI)c system, with 220.01 mag precision, are now available
for 112 solar analogs. Multiple linear regression is used to derive the solar colors from these photometric data and
the spectroscopically derived Tefr, log g, and [Fe/H] values. To minimize the impact of systematic errors in the
model-dependent atmospheric parameters, we use only the data for the 10 stars that most closely resemble our Sun,
1.e., the solar twins, and derive the following solar colors: (B — V)5 = 0.653 £ 0.005, (U — B)y = 0.166 0.022,
(V —R)s = 0.352 £ 0.007, and (V — I')s = 0.702 £ 0.010. These colors are consistent, within the lo errors,
with those derived using the entire sample of 112 solar analogs. We also derive the solar colors using the relation
between spectral-line—depth ratios and observed stellar colors, i.e., with a completely model-independent approach,
and without restricting the analysis to solar twins. We find (B — V)5 = 0.653 +£0.003, (U — B), = 0.158 +20.009,
(V- R)s = 0.356 £ 0.003, and (V — I); = 0.701 £ 0.003, in excellent agreement with the model-dependent
analysis.




Hertzsprung-Russell Diagram
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Correcao Bolomeétrica (Bolometric Correction)

A diferenca entre a magnitude bolométrica (em todos os
comprimentos de onda) e a magnitude aparente em uma banda X
(por ex., a banda V), é a Corre¢ao Bolométrica (BC,):

BCx = my, —my
Em funcao da magnitude absoluta:
BCx =M, - My

Por exemplo, BCy =my ,—V
paraabandaV: BC,=M,,- My

Sol: V=-26,71em,, =-26,83. Qual a BC,,?

https://sites.google.com/site/mamajeksstarnotes/bc-scale 62



Normalmente os sistemas fotométricos sao definidos

baseados em m = 0 para Vega
SDSS Filters and Reference Spectrum
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zero de magnitude (V=0).
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Diagrama Cor-Cor

A relagao U-B e B-V para as estrelas da Sequéncia Principal mostra

que as estrelas ndo se comportam exatamente como corpo negro®.
N I I I I I
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(*) No Cap. 9 veremos que parte da luz ¢ absorvida na atmosfera estelar 64
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Exercicios

1. Uma estrela variavel muda de brilho por um fator 2.
Em quanto sua magnitude aparente ¢ alterada?

F,=2F,

2. A magnitude V observada em duas estrelas € 7,5
mag para ambas, mas suas magnitudes no azul sao
B,=7,2 ¢ B,=8,7. Qual € o indice de cor [B-V] de
cada estrela? Qual ¢ a mais quente?
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Exercicio 3

Duas estrelas A e B tém luminosidades 80 € 5
L respectivamente. Ambas sao observadas
com o mesmo brilho (magnitude) aparente. Se
a estrela B tem distancia de 100 pc, qual € a
distancia da estrela A?
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Resp. Exercicio 3

Duas estrelas A e B tém luminosidades 80 ¢ 5 L
respectivamente. Ambas sao observadas com o mesmo
brilho (magnitude) aparente. Se a estrela B tem distancia de

100 pc, qual ¢ a distancia da

m=C-25logF

L,=80LgelLg=5Lg;my,=mg

L )
=C-2,5log—=
4 d,
L,
=C-251lo
g4jra’2

estrela A?

L

I = 2

4 d

L, _ Ly

4w d; 4md;
- 80 _(d,) _di_
5 \d,] 4,

_/

J16

dA

—4d,
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Exercicios

4. Se uma estrela tem magnitude aparente -0,4 e paralaxe
0,3", qual ¢ seu modulo de distancia? Qual ¢ sua
magnitude absoluta?

d(pe)=1/p(") m—M =5log




