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A fisica estelar é fundamental para o conhecimento do Universo. Quando observamos o céu notur-
no, é dificil acreditar que aqueles pequenos pontos brilhantes, as estrelas, possam ter um significado
tdo extraordindrio nas questdes fundamentais que a humanidade busca responder hi milénios. Estu-
dar as estrelas ajuda a compreender nossas origens e também nosso destino, pois estamos abrigados
em um sistema planetdrio que pertence a uma estrela, o Sol.

Conbhecer as caracteristicas das estrelas e a sua evolugio, permite decifrar o passado e prever o
futuro do Sol. Além disso, as estrelas encontram-se em condigées fisicas que nenhum laboratério
reproduz, como por exemplo, o ambiente que permite a sintese dos elementos quimicosea produgio
de energia, indispensaveis 4 vida na Terra.

Este capitulo estd dividido em quatro se¢des: contexto histdrico; propriedades; classificagio e
evolugio, onde abordaremos questdes bdsicas como: O que é uma estrela? Onde elas se encontram?

Como se avaliam suas caracteristicas? Elas sio todas iguais? Sao imutdveis?

7.1 CONTEXTO HISTORICO

Aqui discutiremos essencialmente o que é uma estrela e onde elas se encontram. Se procurarmos
num dicionério o significado de estrela, a descricdo bésica serd “imensa esfera de gis (principalmente
hidrogénio) que se encontra a altas temperaturas, produzindo energia termonuclear, mantendo-se
em equilibrio (pressio de radiagio sustenta o colapso gravitacional)”

Essa defini¢io se aplica ao Sol, uma estrela que conhecemos relativamente bem. Outra resposta,
aparentemente Obvia, refere-se is diferencas entre estrelas e planetas: “estrelas sio astros que geram
sua prépria luz, enquanto planetas apenas refletem a luz da estrela a qual pertencem”.

Mas, no passado, quando nada se sabia a respeito de reagdes termonucleares, ou produgio de ener-
gia e luminosidade, Sol e Lua, por exemplo, eram considerados planetas (ver capitulo 2). Os antigos
diferenciavam estrelas de planetas pelo movimento. Um planeta, do grego planété, era um “astro errante’,
que se movia na faixa zodiacal. J4 as estrelas eram consideradas fixas na esfera celeste (capitulo 1).

As estrelas, nas diferentes constelagdes, nio estio necessariamente associadas fisicamente. Exceto

nos casos de sistemas multiplos que as retinem por efeito gravitacional. Embora parecam préximas,
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1- Aspecto do céu na regigo do Centauro. A Via Ldctea, formada por bilhées de estrelas,
nuvens interestelares (zonas escuras), como o Saco do Carvdo, préximo ao Cruzeiro do Sul,

que bloqueiam a luz das estrelas de fundo. Sao de nuvens iguais a essas que nascem as estrelas.

as estrelas se encontram a diferentes profundidades, ou distincias, para um observador na Terra ou
em qualquer parte do Universo.

A faixa luminosa mostrada na figura 1, claramente visivel num céu livre de nuvens e na auséncia
da luz refletida pela Lua, é formada por uma enorme quantidade de estrelas. Galileu Galilei (1562-
1642) foi o primeiro a observa-la com uma luneta. Os gregos a batizaram como Caminho Leitoso,
que agora se estende 4 nossa galdxia, a Via Lictea. Na realidade, essa faixa representa o plano de
simetria da Galdxia. Veremos isto no capitulo oito.

Todas as estrelas observaveis a olho nu (sem ajuda de instrumentos) pertencem a Via Lictea.
Estrelas das outras galdxias, mesmo as mais préximas, como as Nuvens de Magalhaes, satélites da
Via Lictea, s6 podem ser discernidas com auxilio de telescépios.

A estrela mais brilhante da constelagio do Centauro ¢ a Rigel Centaurus, ou Toliman, (alfa
do Centauro), e é a estrela mais préxima do Sol. Na verdade, ela é um sistema estelar triplo onde
a estrela Préxima Centauro é a mais préxima do Sol. Toliman, como foi batizada no passado, é de
cor branca e se encontra a apenas 4,3 anos-luz. Essa proximidade é que faz com que ela pareca tio
brilhante. Veremos na segio 2 como o brilho intrinseco de uma estrela se relaciona ao seu brilho
aparente, e também como a temperatura da estrela define sua cor.

Gama do Cruzeiro, cujo nome préprio é Gacrux, é uma estrela gigante de cor vermelha localiza-
da a cerca de 90 anos-luz do Sistema Solar. Ela estd muito mais distante que alfa do Centauro, mas
tem brilho aparente compardvel. Isso é devido ao fato de gama do Cruzeiro ter um tamanho muito
grande, que a torna muito luminosa. Veremos na se¢io 3 como se comparam as diversas categorias
de estrelas, em fun¢io de suas temperaturas e tamanhos.

O fato de Gama do Cruzeiro ser uma gigante vermelha estd associado a seu estdgio evolutivo
mais avancado que o Sol, por exemplo. Como veremos na segio 4, quando se aproxima o final de
vida das estrelas, elas tém suas estruturas alteradas. Mas antes de falar da morte das estrelas, nio
podemos deixar de mencionar as principais etapas de suas vidas e os processos que possibilita-
ram seu nascimento. Os “ber¢drios” de estrelas sio as nuvens interestelares, compostas de gis e
poeira que se encontram entre os bragos espirais das galdxias. Um exemplo de nuvem intereste-
lar da Via Lictea, conhecida por Saco de Carvio, encontra-se na direcio do Cruzeiro do Sul. Ela

aparece escura, contra o fundo brilhante de estrelas, justamente por conter altas concentragdes
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2- Quando atravessa um prisma, a luz branca é decomposta em diferentes cores na faixa visivel (do

vermelho ao violeta).

de poeira interestelar, bloqueando a passagem da luz das estrelas que se encontram atréds dela,
para um observador da Terra.

Os exemplos destacados mostram como a contemplagio de uma pequena regido do céu (figura
1) pode ilustrar diversos aspectos do ciclo de vida das estrelas e que serio apresentados nas pré-

ximas segoes.

7.2 PROPRIEDADES

Como avaliar as caracteristicas das estrelas?

A luz emitida pelos objetos astrondmicos é o elemento chave para o entendimento da astrofi-
sica. Informag6es sobre temperatura, composi¢io quimica e estado dindmico desses objetos sio
obtidas a partir da interpretagdo da radiagio por eles emitida. Essa radiagio é chamada eletro-
magnética por se tratar do transporte de energia por meio de flutuagdes dos campos elétrico
e magnético. A luz pode ser observada em diferentes faixas espectrais: visivel, infravermelho,

ultravioleta, ondas de radio etc.
7.2.1 LUZ PROVENIENTE DOS ASTROS: RADIACAO ELETROMAGNETICA

A radiagio eletromagnética pode ser estudada em fungio de sua intensidade (luxo de radiagio), ou
na forma de luz decomposta, formando um espectro, como ilustrado na figura 2. O espectro eletro-
magnético na chamada faixa do visivel cobre comprimentos de onda desde o violeta (390 nm) até o
vermelho (720 nm).

Quando uma fonte emissora de luz se movimenta em relagio ao observador, a radiagio emi-
tida por ela sofre efeito Doppler, que modifica sua frequéncia ou o comprimento de onda. Se o
movimento for de aproximacio, a frequéncia aumenta. Neste caso diz-se que ocorreu um “desvio
para o azul” (blueshift). Em situagio oposta, a frequéncia diminui. Agora dizemos que ocorreu
um “desvio para o vermelho” (redshift). A figura 3 ilustra os trés casos: repouso, afastamento e

aproximagio.
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3- Efeito Doppler observado em fun¢do do movimento da fonte emissora.

O deslocamento Doppler provocado pelo movimento é calculado pela expressio

A)\,_V (1)

A c

0
onde AA = A-A éadiferenga entre o comprimento de onda observado (A) e o comprimento de onda
emitido (A), v é a velocidade da fonte em relagio ao observador e ¢ a velocidade da luz.

Além dos fendmenos puramente ondulatérios, a radiagio interage com a matéria na forma de
4tomos ou moléculas. Esse processo requer que a radiacio eletromagnética tenha caracteristicas de
pacotes discretos ou quanta (plural de quantum) de energia. No caso da luz visivel, os quanta sdo
chamados fétons, cuja energia é proporcional 3 frequéncia.

Linhas espectrais sio formadas pela emissio ou absor¢io de fétons, pelas mudangas na quanti-
dade de energia em um determinado dtomo.

As regras que estabelecem a emissio e a absor¢io de radiagio sio determinadas pelas trés
leis de Kirchhoff: 1) Um objeto que esteja no estado sélido, liquido ou gasoso, e sob alta pres-
sdo, produzird um espectro continuo de emissio, quando aquecido; 2) Um gis a baixa pressio
e a temperatura suficientemente alta produzird um espectro de linhas brilhantes de emissio; 3)
Um gas em baixa pressio e baixa temperatura, que se localize entre uma fonte de radiac;io con-
tinua e um observador, produziré um espectro com linhas de absorgio, ou seja, um conjunto de
linhas superpostas ao espectro continuo.

A figura 4 ilustra trés situagdes distintas que envolvem uma fonte de radiagdo continua (uma
lémpada, por exemplo), uma nuvem de giseo observador. O observador que vé diretamente
a fonte de radiagio continua obtém um espectro continuo (caso A). Quando observa apenas a
nuvem de gis aquecido o observador obtém um espectro de emissio — linhas brilhantes (B). No
caso em que um gas frio é colocado entre a fonte de radiagéo continua e o observador, o espectro
obtido apresenta linhas escuras de absor¢do (C). As linhas de absor¢io aparecem precisamente

nos mesmos comprimentos de onda em que aparecem as linhas de emissio.



— ~

Espectro continuo
A AR N
4- Ilustragao das leis de Kirchhoff: (a) Espectro — - I - A

observado quando a radiacio de uma lampa-

da é decomposta ao atravessar um prisma; (b) Espectro de emissdo

) Gas aquecido
espectro de um gds aquecido; (c) espectro da /&, ﬁ
lampada quando a luz atravessa um gds frio, B

contendo linhas espectrais de absorcdo (escuras).

Gas frio Espectro com linhas de absorcao

A AN N
\B/<

A .
Infravermelho Ultravioleta
100 -

5- Curvas de distribuicdo de energia do corpo
0.01 negro para diferentes temperaturas. A altura da
curva define a cor da estrela. Temperaturas ele-

vadas correspondem a cores mais azuladas, ao

10™

contrdrio das baixas temperaturas que corres-

pondem a cores mais avermelhadas.

| [
10'5 106
Frequencia (Hz)

]
10™

A\ (m 1000 100

7.2.2 TEMPERATURA E COR DAS ESTRELAS

Em geral, quando se fala em temperatura de estrelas refere-se & temperatura da fotosfera (como no
caso do Sol). A depender das caracteristicas da estrela, a temperatura fotosférica pode atingir deze-
nas de milhares de graus, bem mais quente que o Sol, mas ainda bem inferior aos milhées de graus
encontrados no interior das estrelas. Como visto, o espectro de radiagio de um corpo estd associado
4 sua temperatura pela lei de radiagio de Planck (radiagdo de corpo negro), que fornece a intensidade
da radiagio em fungio do comprimento de onda.

A figura 5 ilustra curvas de corpo negro obtidas com as equagdes acima, quando se considera
diferentes temperaturas. O ponto de intensidade maxima de cada curva é expresso pela lei de Wien.
Por ele pode-se determinar a cor predominante da estrela na faixa do visivel. Utilizando o compri-

mento de onda em centimetro e temperatura em K, alei de Wien é expressa por:

_ 029
A, (em) = % (2)

Exemplificando: como se pode determinar a temperatura fotosférica do Sol e o comprimento

de onda do pico de emissdo (ou sua cor) a partir da observagio? Usando filtros especiais é possivel

C
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observar o Sol em diferentes comprimentos de onda e medir a intensidade (pontos azuis na figura
6). Em seguida, usando a lei de Planck procuramos a curva de corpo negro que melhor se ajusta
aos pontos observados, alterando a temperatura (curva em vermelho). A temperatura correspon-
dente A curva ajustada representa a temperatura fotosférica (5.800 K). Para determinar o pico de
intensidade mixima, substituimos essa temperatura na lei de Wien. Fazendo a aritmética encon-
traremos Amax = 5x10% cm = 500 nm.

No caso da estrela Antares, uma estrela gigante vermelha bastante fria, a temperatura é da ordem
de 3.000 K e Amax ~ 1.000 nm. Sirius, uma estrela azulada muito quente, tem temperatura da or-
dem de 10.000 K e Amax ~ 290 nm.

A soma do fluxo de energia em todas as frequéncias determina o fluxo total emitido por uma

estrela, que pode ser expresso por:
F.=oT* (1)

onde 0 = 5,67 x 10° erg cm™® K* s é a constante de Stefan—Boltzmann.

7.2.3 LuMINOSIDADE (L,): 0 BRILHO INTRINSECO DA ESTRELA

Consideremos uma estrela esférica de raio R, localizada a uma distincia d do observador. A
luminosidade L, dessa estrela é a energia total (poténcia) emitida em todas as dire¢ées, por
unidade de tempo.

No sistema internacional de unidades, a luminosidade é expressa em Watt (Joule/s). Essa ener-
gia produzida no interior da estrela passa pela sua superficie, cuja drea é A, = 47R.2. O fluxo de

energia é a poténcia emitida por unidade de drea (Watts/m?), ou seja:

__L.
FR) = 47R 2 @




9 quadrados

7- O brilho aparente (fluxo detectado) diminui com o quadrado da distancia.

Como o fluxo é dado por 0T* a luminosidade pode ser expressa da seguinte forma:
L, = 4nR 20T €)

Portanto, a luminosidade é uma caracteristica intrinseca da estrela e s6 depende de sua temperatura
(T.) e do seu tamanho (R,). J4 o fluxo depende do local onde é medido, ou da distincia da estrela.
Quanto mais distante estiver a estrela, mais fraca ela parecerd. Essa diminuicio do brilho aparente
est4 relacionada com a drea da esfera que tem como raio a distincia da estrela. A energia que passa
pela 4rea da estrela deverd passar também pela 4drea dessa esfera ficticia. A figura 7 ilustra a relagio
entre 4reas atravessadas pelo mesmo feixe de luz. Assim, quanto maior a distincia, maior a drea da
esfera ficticia e menor o fluxo de energia que passa por ela.

Esse fluxo que representa o brilho aparente pode ser expresso por um nimero, denominado

magnitude aparente.
7.2.4 MAGNITUDE: O BRILHO APARENTE DAS ESTRELAS

Uma forma de medir o brilho das estrelas é avaliar a quantidade de fétons recebida em um sensor,
seja ele um instrumento imageador acoplado a um telescépio, uma cAmara fotogrifica, ou mesmo o
olho humano. Esse brilho é chamado aparente, pois ele depende da distincia da estrela.

A magnitude aparente é uma escala para comparagio do brilho das estrelas desenvolvida pelo
astrédnomo grego Hiparco (190-126 a.C.) h4 mais de dois mil anos. Quanto maior a magnitude
aparente, menor é o brilho aparente. Hiparco imaginou uma escala de brilho onde as estrelas
mais brilhantes foram classificadas com magnitude 1 e as mais fracas (quase imperceptiveis ao
olho humano) com magnitude 6. Todas as demais estrelas estariam dentro dessa faixa de magni-
tudes. Com instrumentagio moderna, podemos constatar que uma estrela de magnitude 1 é 100
vezes mais brilhante que uma estrela com magnitude 6. Portanto, um intervalo de 5 magnitudes
corresponde a um fator 100 de brilho (luxo). Logo, a escala de brilho de Hiparco, baseada no
olho humano, ¢ V100 = 100”5 = 2,512. Ou seja, uma diferenca de uma magnitude implica em

razio de brilho de 2,512. Uma estrela de magnitude 1 é duas vezes e meia mais brilhante que
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8- A escala de magnitudes aparentes e o limite de deteccao de alguns telescépios e magnitude aparente de

alguns astros.

uma estrela de magnitude 2, que também ¢é duas vezes e meia mais brilhante que uma estrela de
magnitude 3 e assim por diante.

Isso evidencia que a resposta sensorial humana aos estimulos externos é logaritmica, fato j co-
nhecido desde a2 metade do século 19. Em 1856, o astrénomo inglés Norman Robert Pogson (1829-
1891) apresentou uma férmula matemdtica que ajustava a escala magnitude de Hiparco  resposta

logaritmica do olho humano. Se a distincia da estrela for d, o fluxo sera:

_L “4)
Ird?
e a magnitude serd assim definida:
m = —2,5logF (5)

O sinal negativo € para impor a relagio inversa entre magnitude e brilho, ou seja, a2 magnitude au-

menta quando o fluxo diminui. Combinando as duas expressdes teremos:

m = -2,5log =—2,5logL — 2,5 [-logdnd’ | = -2,5logL + 47 + 2,5logd” (6)

L
4nd?
m = C - 2,5logL + 5logd
onde C = 2,5log 4m é uma constante que define o ponto zero da escala e depende do sistema
fotométrico adotado.
Um exemplo da escala de magnitudes aparentes é mostrado na figura 8, apresentando a escala de
magnitudes aparentes de alguns objetos (em vermelho) e o poder de alcance dos instrumentos (em azul).

7.2.5 DISTANCIAS: METODOS DE DETERMINAGAO

Pode-se determinar a distincia de uma estrela pela comparagio do brilho observado (magnitude



aparente) com o brilho intrinseco (magnitude absoluta). Define-se magnitude absoluta (M) como
a magnitude que a estrela teria se estivesse localizada a uma distincia padrio de 32,6 anos-luz ou
10 parsec. Se todas as estrelas estivessem 2 distincia de 10 pc, a magnitude aparente representaria o
brilho intrinseco delas, ou seja, suas luminosidades.

Lembrando que m = — 2,5log ( L/gnd? ) , podemos usar a diferenca entre a magnitude aparen-
te m (que pode ser observada) e a magnitude absoluta M (que pode ser obtida conhecendo-se a
luminosidade da estrela) para obter a distincia das estrelas. Por essa razio, a diferenca “m — M" é

conhecida como médulo de distincia:

m— M = (- 2,5log L + 5log d) — (-2,5log L + 5log 10)

m — M = 5log d — 5log 10 7)
d
— M = 5log—
" 510

onde d é a distincia da estrela dada em parsec.

A expressio se aplica no caso de auséncia de matéria opaca entre as estrelas e o observador. Ha-
vendo matéria opaca, parte da radiacio estelar é extinta pela matéria implicando na diminui¢io do
brilho aparente e no aumento da magnitude aparente.

O método de estimativa de distincias pelo médulo de distincia requer o conhecimento da mag-
nitude absoluta da estrela. Isso nio é simples de se determinar, pois depende do brilho intrinseco
(luminosidade) da estrela, que, por sua vez, nio é diretamente observavel. Dessa forma, recorremos

a outros métodos para se determinar as distincias das estrelas.

« Paralaxe trigonométrica

Paralaxe ¢ a alteragdo da posicio aparente de um objeto devida a0 movimento do observador. Ela ¢
medida em 4ngulo, geralmente em segundos de arco (”). Para medir a paralaxe deve-se observar o
objeto a partir de dois pontos de uma mesma linha de base e medir o 4ngulo de deslocamento da

linha de visada (figura 9).
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9- Observagoes de uma mesma estrela feitas em janeiro e em julho, de forma que a linha
de base tenha um comprimento de duas UA. Essa geometria é utilizada para se medir

o dngulo paraldtico, ou seja a paralaxe da estrela.

Para se medir a paralaxe das estrelas, comparamos imagens de uma mesma regiio do céu toma-
das em épocas diferentes, por exemplo, com seis meses de diferenca. Neste caso, a linha de base serd
aproximadamente duas unidades astrondmicas (1 UA) equivale 3 distincia entre a Terra e o Sol, ou
seja, 150 milhées de quildmetros, pois a Terra estard do lado oposto ao que estava em sua 6rbita.
Quanto mais distante a estrela, menor sua paralaxe. Para pequenos éngulos a tangente é aproxima-
damente igual ao préprio ingulo. Se a paralaxe p for muito menor que 1 (figura 9), tan p ~ p. Logo,
podemos deduzir que:

1UA 8)

sendo p expresso em radianos (rd). Sabemos que 1 rd = 206265, logo 1'= (1/206265) rd. Substi-
tuindo p = (1/206265) rd na equagio acima e resolvendo a aritmética concluimos que a paralaxe de
1" corresponde a uma distincia de 206.265 UA (3,3 anos-luz ou 3,1x10"m).

Por convengio, define-se essa distincia como sendo de 1 parsec (pc)’. Se conhecermos a medida
da paralaxe (p") podemos calcular a distincia da estrela em parsec. Uma estrela com p = 0,1, por
exemplo, encontra-se a uma distincia de 10pc. Se a paralaxe for dada em radianos, teremos a distin-
cia dada em unidades astrondmicas.

E evidente que a estrela que apresenta a maior paralaxe é a mais préxima do Sol, ou seja, Alfa
Centauro. Sua paralaxe é p = 0,76, que implica na distincia de 1,3 pc (4,3 anos-luz). Atualmente,
as maiores distincias determinadas pela paralaxe trigonométrica sio aquelas medidas pelo satélite

Hiparco. A paralaxe trigonométrica presta-se para determinar distincias de até 100 pc.

« Método para determinagio de distancias além de nossa Galdxia
O 4ngulo paralitico é cada vez menor, quanto maior for a distAncia da estrela, por isso para objetos mais

longinquos utiliza-se o método da paralaxe espectroscdpica ou diagrama cor-magnitude. A determina-

1.Parsec (par = paralaxe, sec = segundo em inglés) é uma contragio de “paralaxe de um segundo de arco”.
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¢do de distincias em fun¢io da luminosidade (brilho intrinseco) das estrelas depende da comparagio
entre o brilho aparente e o tipo espectral da estrela, capaz de revelar sua magnitude absoluta. Esse mé-
todo, que utiliza médulo de distincia, é chamado paralaxe? espectroscépica. O tipo espectral e a classe
de luminosidade de uma estrela sio determinados pelo seu espectro. A magnitude aparente se obtém da
observagio. A magnitude absoluta pode ser determinada em um diagrama que relaciona a magnitude
absoluta com a cor da estrela. Dessa forma, esse procedimento também é conhecido por método do
diagrama cor-magnitude. Ele ¢ titil para se determinar distincias até 10 kpc (10.000 pc).
Simplificadamente, o processo é o seguinte: pela observagio determina-se a magnitude aparente
(m) da estrela e registra-se seu espectro. Pela andlise do espectro classifica-se a estrela em um dos tipos

espectrais. Em seguida, no diagrama cor-magnitude (figura 13) localiza-se o tipo espectral (eixo das

abscissas) da estrela em questio e determina-se a magnitude absoluta (M) correspondente (eixo das or-
denadas). Finalmente, substitui-se m e M na equagio dada na pigina 181 e determina-se a distincia d.

A variabilidade de luz apresentada por algumas estrelas também é um bom método para de-
terminacio de distincias extragaldcticas. As Cefeidas formam uma categoria de estrelas varidveis
pulsantes. O periodo de pulsagio estd diretamente associado 4 luminosidade da Cefeida, por isso
¢ chamado relagio perfodo-luminosidade das Cefeidas (figura 10). Conhecendo-se o periodo de

pulsagio (P), obtém-se a luminosidade (L).

7.3 CLASSIFICAGAO - AS ESTRELAS NAO SAO IGUAIS

7.3.1 ESPECTROS ESTELARES

Para obtengio do espectro de uma estrela, a radiagio que chega ao telescépio em forma de luz deve

ser dispersa em comprimento de onda por um espectrégrafo (da mesma forma que a luz branca é

2. O termo “paralaxe” é utilizado apenas de forma figurativa, pois nesse método nio ha medidas angulares envolvidas na
determinagio de distincias.
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11- Espectros de estrelas de
diferentes temperaturas. A
primeira estrela na base do
diagrama tem 30.000 K,
a segunda tem 20.000 K,
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decomposta em virias cores ao passar por um prisma). Essa luz dispersada ¢ entido registrada em
imagem, atualmente digital. Pela comparagio entre a posi¢io das linhas espectrais da estrela obser-
vada e a posicio das linhas espectrais de laboratério obtidas de uma limpada de calibragio, pode-se
identificar os respectivos comprimentos de onda das linhas e os elementos quimicos que as formaram.
Dessa forma, estrelas sob condicdes fisicas diferentes devem necessariamente apresentar espectros
diferentes. Na figura 11 sio mostrados espectros de sete estrelas, para comprimentos de onda entre
350 e 850 nandmetros (nm). Todos os espectros apresentam linhas de absorgio (depressées) sobre-
postas a um continuo, mas o padrio de linhas difere de um espectro para o outro. Para determina-
dos comprimentos de onda, em algumas estrelas, as linhas de absor¢io aparecem mais fortes (maior
profundidade) que em outras. Os espectros da figura 11 correspondem a estrelas com composicio
quimica semelhante a do Sol. Nesse caso, as diferencas espectrais encontradas se devem unicamente

as diferencas de temperatura.
7.3.2 A ORDEM DOS TIPOS ESPECTRAIS

No inicio do século passado, quando ainda nio se compreendia como os 4tomos produziam linhas
espectrais, as primeiras classificacdes das estrelas foram baseadas nas intensidades das linhas do
hidrogénio. Foi adotada a sequéncia A, B, C...P, para a nomenclatura das classes espectrais, onde
estrelas tipo A tinham as linhas de hidrogénio mais fortes. As intensidades das linhas diminufam
quandoseiade AaP

Com o melhor entendimento dos subniveis de energia da estrutura atémica um novo esquema
foi adotado para a classificagio espectral por volta de 1920 e estabeleceu uma sequéncia mais sig-
nificativa em funcio da temperatura da estrela. Assim, algumas letras foram suprimidas e a ordem
alterada, resultando resultando em O,B,A,EG,K,M.

As estrelas de tipo mais préximo de O, no inicio da sequéncia, sio chamadas estrelas de pri-
meiros tipos (do inglés early type), enquanto os tipos mais préximos de M, no final da sequéncia
sdo chamados tipos tardios (late type). Cada tipo é subdividido em dez grupos, de O (primeiros) a 9
(tardios), como por exemplo: ...F8, F9, GO, G1, G2...G9.
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13- Diagrama H-R onde se comparam Brilho (luminosidade, raio) e Cor (temperatura).

7:3.3 COMPARANDO AS DIVERSAS CATEGORIAS DE ESTRELAS

Na classificagio das estrelas, luminosidade e temperatura superficial sio parimetros que tém papel
semelhante ao peso e altura de uma pessoa, para classificar seu tipo fisico. Sabemos que, nos humanos,
essas caracteristicas sio bem correlacionadas, ou seja, normalmente espera-se que pessoas mais altas
tenham maior peso que as de menor estatura. Assim, também os astrénomos procuram correlacionar
os pardmetros estelares.

No inicio do século 20, o astrénomo dinamarqués Ejnar Hertzsprung (1873-1967) e o nor-
te-americano Henry Norris Russel (1877-1957), descobriram de forma independente que brilho
intrinseco e temperatura estelar se correlacionam ao tamanho das estrelas. Por isso, grficos que
comparam esses parimetros para diferentes categorias de estrelas recebem o nome de Diagrama
Hertzsprung-Russel ou, simplesmente, diagrama H-R. Convencionou-se colocar neste diagrama a
magnitude absoluta (ou luminosidade) no eixo das ordenadas e a sequéncia de tipos espectrais (ou
temperatura) no eixo das abscissas. Nesse caso, a escala de temperatura é invertida, ou seja, as tem-
peraturas maiores ficam A esquerda do grifico e as menores 3 direita.

De acordo com o diagrama H-R esquemdtico da figura 13, a faixa em que se encontra o Sol é

conhecida como Sequéncia Principal e representa a fase evolutiva em que a maioria das estrelas se
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14- Escalas de tamanho: estrelas ands, gigantes, e supergigantes (crédito: Gastdo B. Lima Neto — IAG/USP).

encontra, Estrelas dessa faixa préximas ao Sol tém praticamente a mesma temperatura e luminosida-
de. Um exemplo é Alfa do Centauro. Seguindo a faixa, estrelas que ficam 2 esquerda do Sol sdo mais
quentes e luminosas, como Sirius. J4 as estrelas que ficam 2 direita do Sol, sio mais frias e menos bri-
lhantes. No canto superior esquerdo estio as estrelas mais quentes, mais massivas e mais luminosas;
no canto inferior direito estio as menos massivas, mais frias e menos luminosas.

Ooutras fases evolutivas sio as das gigantes e supergigantes. Betelgeuse, alfa de Orion, por exem-
plo, é uma estrela mais fria que o Sol, mas de raio muito maior, o que lhe garante maior luminosida-
de. Dessa forma, as estrelas podem ser separadas no diagrama H-R de acordo com sua categoria. O
Sol é considerado uma estrela ani, enquanto Betelgeuse é uma supergigante. Estrelas muito quentes
e muito menores que o Sol, localizadas na regiio esquerda, préxima da base do Diagrama H-R,

formam a categoria das anis brancas.
7.3.4 O TAMANHO DAS ESTRELAS

A luminosidade da estrela est4 relacionada 3 sua 4rea superficial e ao fluxo total emitido, que é pro-
porcional 4 temperatura elevada A quarta poténcia. A expressio da luminosidade integrada em todo o
espectro éa L, = 4t R,?0T .. Isso mostra a importincia do tamanho estelar no seu brilho intrinseco.

A figura 14 mostra os tamanhos relativos entre algumas estrelas e o Sol.

Para diferenciar os tamanhos de estrelas de mesmo tipo espectral, novamente recorremos ao
estudo das linhas espectrais. A atmosfera de uma estrela gigante tem densidade menor que a de uma
estrela and que, por sua vez, tem atmosfera bem menos densa que a de uma ani-branca (pequena de
cor branca). Como as linhas espectrais sio muito sensiveis A densidade das fotosferas, podemos usar
as linhas espectrais para identificar a fase evolutiva da estrela.

Como a densidade da estrela também se relaciona com sua luminosidade, estabeleceu-se um
esquema de identificagio para os diferentes tipos de estrelas, chamado classe de luminosidade.
Nesse esquema, as classes Ia e Ib se referem, respectivamente, as supergigantes brilhantes e as
supergigantes. As classes II e III sio, respectivamente, das gigantes brilhantes e gigantes. As
classes IV e V referem-se, respectivamente, is estrelas subgigantes e s estrelas da sequéncia

principal e anis.
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15- Esquema do ciclo de vida de uma estrela semelbante ao Sol.

As diferentes distribuicdes das estrelas no diagrama H-R ou cor-magnitude (figura 13) estio re-
lacionadas is fases evolutivas, que dependem da massa das estrelas. Uma estrela de massa muito baixa
(centésimos da massa solar) pode permanecer na sequéncia principal por trilhdes de anos, enquanto as
massivas (dezenas de massas solares) permanecem por alguns milhares de anos. Esse tempo de vida estd

relacionado 4 taxa de consumo do material estelar, que varia com a massa e a luminosidade da estrela.

7.4 EVOLUCAO DAS ESTRELAS

Apesar de ser bastante longo, o perfodo de vida de uma estrela é finito. A seguir, abordaremos a
juventude das estrelas, uma fase conhecida como pré-sequéncia principal, 0s mecanismos de geragao
de energia no interior estelar que caracterizam a fase de “maturidade” da estrela, j4 definida como

sequéncia principal, e os estigios finais da vida de estrelas, fortemente influenciados pela massa.
7.4.1 NASCIMENTO: ONDE SA0 FORMADAS AS ESTRELAS?

Mesmo para uma estrela, ser jovem é estar passando por processos de intensa atividade, constantes
modificacdes e instabilidades. Nessa fase ela passa por variagdes de temperatura, massa e didmetro.
Quando chega 4 fase de sequéncia principal ela ainda é relativamente jovem e a fusio de hidrogénio
no seu interior iniciou-se ‘recentemente’. Na maioria dos casos, essa é uma fase duradoura e de re-
lativa estabilidade. Para o Sol, por exemplo, o tempo total de permanéncia na sequéncia principal é
de cerca de 11 bilhes de anos (perto de 4,6 bilhdes de anos j4 se passaram). Nesse periodo ele terd

relativa estabilidade e liberari energia pela fusio do hidrogénio em seu interior.
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