Fotometria

Breno de Carvalho - Projeto Olimpicos

1. Introducao

Quase tudo que conhecemos do Universo, como a estrutura do interior estelar, o movimento dos
planetas ao redor do Sol e supernovas sao provenientes das interpretacoes de um o6rgao sensorial
deveras importante para nos: o olho. Ja que nao ha como irmos, por exemplo, até uma estrela
(sem virar churrasquinho), ndo é possivel, em primeira instancia, aferir algumas caracteristicas
intrinsecas, como sua composi¢ao quimica e sua massa; isso ¢ muito importante para tentarmos
desvendar o misterioso Universo e, também, montarmos o quebra-cabeca de sua histéria.

Podemos fazer esses cédlculos hoje gracas a luz que recebemos dos astros do céu, ou seja,
seus brilhos. Uma das tnicas coisas que recebemos dos astros ¢ radiagao e, com parametros
matematicos, fisicos e quimicos, conseguimos encurtar o caminho entre nosso conhecimento e a
imensidao do cosmos. Agora, vejamos mais algumas belezas da natureza.

2. Luz e suas propriedades

Como enxergamos? Essa é uma das perguntas que perseguiu a humanidade por longos séculos.
Inicialmente, Aristoteles propos que nada emitia luz, os corpos que tinham certos graus de trans-
paréncia e assim, conseguiriamos enxerga-los.

Ja no século XVII, Isaac Newton publica seu livro Opticks, onde retrata seus estudos experi-
mentais, que resultaram na luz como particula, isto é, a teoria corpuscular da luz. Em oposigao,
Christiaan Huygens lanca seu livro Traité de la lumiére, favorecendo a uma teoria ondulatoria da
luz. Mas, nenhum deles esperavam que ela se encaixa nesses dois tipos.

Além disso, por muito tempo acreditou-se que a luz tinha velocidade infinita. Isso perdurou
até o astronomo dinamarqués Ole C. Romer, no século XVII, estimou sua velocidade observando
um eclipse de uma das luas de Jupiter, lo. Para aprofundamento nessa histéria, recomendo esse
video do canal Ciéncia Todo Dia, do Pedro Loos.

Com a ascen¢ao da mecanica quantica e experimentos cada vez mais refinados e elegantes, foi
possivel determinar que, na verdade, a luz se trata de uma dualidade onda-particula. Mas, aqui
trataremos de sua natureza ondulatéria :)

2.1 Um pouco de ondulatoria

Uma onda é, basicamente, um pulso (perturbagao oscilatéria) que transporta energia sem
transportar matéria. Vejamos algumas de suas caracteristicas quando atribuimo-nas sentidos ma-
tematicos e fisicos:
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Crista

Crista: Ponto mais alto de uma onda, em relacao ao estado de repouso;

Vale: Ponto mais baixo de uma onda, em relacao ao estado de repouso;

e Comprimento de onda A: Distancia entre duas cristas ou dois vales consecutivos;

Amplitude A: Menor distancia entre uma crista, ou um vale, e o estado de repouso.

Agora, imagine o wvale, por exemplo, como um ponto fixo (ndo a onda). Colocamos um
cronometro pra contabilizar o tempo e aferimos quantas ondas passarao, nesse tempo medido,
pelo ponto definido. Essa serd a frequéncia v da onda. O periodo T sera o inverso, sendo inter-
pretado como o tempo que leva para uma onda passar pelo determinado ponto. Matematicamente,

V=AU ou V= —

T

Sendo v a velocidade de propagacao da onda. Para a velocidade da luz no vacuo, utilizamos

2.2 Espectro eletromagnético

James Clerk Maxwell, um fisico inglés, foi o que bateu o martelo a teoria do eletromagnetismo.
Além de unir dois campos da fisica, que até entdo eram relativamente distantes, demonstrou que
a luz se propagava em ondas elétricas e magnéticas e que seus campos também se propagam na
velocidade da mesma. Nesse instante, a luz passa a ser um tipo de radiagao eletromagnética.

Dois séculos antes, Isaac Newton fez a primeira decomposicao da luz, experimentalmente,
utilizando um prisma. A luz oriunda do Sol, branca, passava por um orificio, logo em seguida se
refratava em diferentes comprimentos de onda ao passar por um prisma. Na parede, projetava-se
o que hoje conhecemos por espectro visivel.
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Atualmente, sabe-se que s6 conseguimos enxergar certos comprimentos de onda, pelo menos
diretamente, mas ha muitas “cores” além disso, que estao distribuidas por todo o espectro ele-
tromagnetico. Na figura acima, hé cores por toda a placa branca, mas sao invisiveis aos nossos
olhos.

Um exemplo estd na sua casa, provavelmente, que é o micro-ondas. No momento do aqueci-
mento, ondas, na faixa das micro-ondas, estao sendo irradiadas por ali, esquentando o que quer
que seja que estd dentro dele. Ao olharmos para seu interior, apenas enxergamos o objeto girando
igual ao Piao da Casa Propria, mas nao enxergamos as micro-ondas, pois sao invisiveis para nos.
Essas micro-ondas também fazem parte do espectro.

O espectro eletromagnetico classifica e ordena os comprimentos de onda, ou frequéncias, das
ondas eletromagnéticas. A seguir, a figura representa esse, seguido de algumas comparagoes.

Penetra a
Atmosfera da Terra?

nao

tipo de radiagdo  radio micro-ondas infravermelho visivel ultravioleta rajos X ralos gama
comprimento de onda 10°m 107%m m 05%10%m  10%m  107m 107 m

Escala aproximada -
do comprimento ﬂﬁﬁ\ $ C? d’% % o
de onda

edificios  humanos borboletas  POMA9a  potozoarios moléculas  Atomos fcleo
agu”-la atémico
10 10" 10t 10t 10 10t 107

Figura 1: O espectro eletromagnético

3. Esferas

Utilizaremos alguns conceitos de geometria espacial aqui, mais especificamente, sobre esferas.
Dessa forma, é interessante que revisemos algumas propriedades.
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Um conceito bastante utilizado é o angulo sélido w, que é analogo a um segmento de arco numa
circunferéncia. Observe a imagem a seguir:

./ .\.-‘\ \__.
\ ‘l’\ \
| y _(1' - | _ - _U)_ B ||
Relacionando,
a A
oa=— e w=—
r r

Enquanto a é o comprimento do arco da circunferéncia em relacao ao angulo o, A é a medida
da area em relacao ao angulo w.
A area total da esfera é dada por

A = 4ar?

4. O corpo negro

Pelas leis da termodinamica, todo corpo que possui temperatura maior que o zero absoluto emite
radiagdo em todos os comprimentos de onda. Isso, na pratica, nao ocorre de forma bonitinha, o
Universo é um caos! Entao, para que se estudasse as radiagoes de forma “bonitinha”, foi criado o
modelo do corpo negro. Segundo Kirchhoff, um corpo negro é objeto tedrico que absorve toda
luz (radiagao) que nele incide, nao refletindo nada e por isso, é negro. J& que sua temperatura
se altera ao absorver energia, emite-a em forma de radiagao. Considera-se, também, que esta em
equilibrio termodinamico, ou seja, irradia energia a mesma medida que absorve. Dessa forma, é
tanto um absorsor perfeito, quanto um emissor perfeito. Vale ressaltar, novamente, que é apenas
tedrico, ou melhor, aproxima-se bastante do real. Observe essa aproximacao no grafico abaixo, que
representa um comparativo da irradiancia espectral solar em funcao do comprimento de onda.
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A luz emitida por um corpo negro se propaga de forma esférica e isotrépica no vacuo. A fonte
da irradiancia se encontra no centro dessa “esfera de luz”. Nesse sentido, utilizamos o conceito de
intensidade especifica, que é a energia que transita por unidade de tempo, por unidade de area

e por unidade de angulo sélido.
dE

I, = ——
dtd Adw
J4 a intensidade especifica monocromatica, ¢ a intensidade especifica emitida em um
intervalo infinitesimal de frequéncias.

dE

ot = G Ademdy

Também é possivel converter a frequéncia v para o respectivo comprimento de onda \ e escrever
a intensidade especifica monocromatica em funcao de .

dE  dA dE

= TdAdody W = Grdagoan @ = vl = hdX

IVL

Também ¢é bastante utilizada a seguinte notagao: B, |dv| = B,|d\|.

O fluxo ¢ a integracao da intensidade em todos os comprimentos de onda.

dE
F= dtdA

Posto isso, iniciaram os estudos experimentais utilizando os conceitos de corpos negros definidos
por Gustav Kirchhoff. A propor¢ao que os anos se passavam, mais dados foram colhidos, baseando-
se na radiacao de corpo negro, e inseridos em graficos. Esses, representam a distribuicao de radiacao
de corpos negros.
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Figura 2: Distribuicao da radiacao de corpo negro

Uma primeira tentativa de encontrar a lei dessa funcao foi feita pelos cientistas ingleses Lord
Rayleigh e James H. Jeans, que utilizaram fundamentos da fisica cldssica para isso (j& que nao
havia quantica). Essa lei é conhecida por Lei de Rayleigh-Jeans. Por andlise dimensional, deduz-se

a equagcao:
2ckT
BA\(T) = Y

Em que ¢ é a velocidade da luz, k a constante de Boltzmann e T a temperatura em um deter-
minado comprimento de onda A. Essa formula se adapta muito bem a altos comprimentos de
onda, todavia perceba que quanto menor for \, maior sera By e que, numa situacao extrema, ex-
trapola na distribuicao, indo para o infinito na faixa do ultravioleta. Esse ocorrido ficou conhecido

como a catastrofe do ultravioleta.
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Figura 3: A catéastrofe do Ultravioleta

O alemao Wilhelm Wien também encontrou uma equacao que se aproximava bastante da curva
tedrica, porém apenas para baixos comprimentos de onda.

2hc? 1

h
>\5 eﬁ

Essas, como dito, sao apenas aproximacoes, mas sao bastante utilizadas até hoje. Em 1900,
aos seus 42 anos, um professor da Universidade de Berlim, que havia substituido Gustav Kirchhoff
apoOs sua morte, corrigiu a equacao proposta por Rayleigh e Jeans. Seu nome é Max Karl Ernst
Ludwig Planck ou simplesmente, Max Planck, o pai da mecanica quantica.

A lei de Planck se encaixa perfeitamente nos dados obtidos experimentalmente, e é descrita
por:

2he? 1
B\(T) = _—
)\( ) AP GA’ILCCT -1
E em funcao da frequéncia,
dx N\ 2
Bxd\=B,dv; — =— =B, =B,—
dv c c
2hc? 1 A2
BV = ¢ hc —
AP exxt — 1 C
2h 1
BV = _21/ hv
A% err — 1
2hv3 1
BAT) = = —
c* err — 1
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5. Lei do deslocamento de Wien

Observe que, na figura abaixo, os picos de emissao em determinados comprimentos de onda
estao sendo destacados por determinadas temperaturas, isto é, a cada temperatura, o comprimento
de onda se desloca pelo grafico. Coincidéncia, nao?

>
Y B

Analisando o grafico atentamente e utilizando calculo, percebe-se que a temperatura e o com-
primento de onda maximo sao inversamente proporcionais. Essa relagao é dada por:

b
)\mam iy
T

Sendo b ~ 2,898 - 1072 m K.

6. Luminosidade e Fluxo

Como dito anteriormente, a tnica informacao que temos dos astros é a luz que recebemos
deles, ou seja, seus brilhos. Quando recebemos essas informagoes, por meio da radiagao, cabe a
nos analisarmos e criarmos modelos que possibilitem um aprofundado estudo sobre isso, definindo
grandezas e encontrando relagoes matematicas.

Dai surge a luminosidade de uma estrela, que é a poténcia luminosa emitida por ela, ou
seja, sua emissao de energia por segundo; sendo assim, uma grandeza intrinseca. O seu brilho,
percebido por nés, o fluxo aparente, ¢é taxa de emissao de energia que passa pela area da “esfera”
de luz. Para um observador a uma distancia d da fonte luminosa, observara um fluxo aparente
regido pela seguinte equacao:
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Figura 4: Fluxo aparente

6.1 Lei de Stefan-Boltzmann

O fluxo intrinseco, como o préprio nome sugere, nao depende da distancia do observador a
fonte luminosa, e sim sé dessa. E dado pela famosa Lei de Stefan-Boltzmann.

F=oT*

Onde T é a temperatura efetiva da estrela, ja que a consideramos como um corpo negro, e a
constante de Stefan-Boltzmann mede o ~ 5.67 - 1078 Wm 2K %,

Podemos encontrar uma equacgao para a luminosidade, considerando que a “esfera de luz” ¢é a
propria superficie da estrela, logo tem o mesmo raio R da estrela:

L
4 R?

_ _ 2
F = = L =4nR0T ;;

6.2 Albedo

No interior estelar, incontaveis reacoes nucleares acontecem a todo instante, e a energia é
liberada na forma de radiacao, luz. Por outro lado, planetas, asteroides, cometas e até vocé nao
fazem isso; ndés apenas refletimos, que é algo totalmente passivo; isso se nao considermos como
COTrpOS Negros.

Ao considerarmos corpos negros, por definicao, nao refleteriam sequer luz, porém, para fins de
maior aproximacao com a realidade, alguns corpos negros apresentam tais indices de reflexao, que

¢ o albedo a. o )
_ Radiagao refletida

Radiacao incidente
Entretanto, perceba que essa definicao contradiz a propria definicao do corpo negro; particu-
larmente, prefiro chamar esses de “corpos cinzas”, ja que estao no intermedidrio entre o preto e o
branco. Pode-se considerar, também, que o “corpo cinza” nao é um corpo negro perfeito, e sim
apenas emite como um.
Considere a seguinte situacao:
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A poténcia luminosa absorvida pelo planeta sera igual a sua luminosidade. Primeiramente,
considere o planeta tendo rapida rotagao (a radiacao nele incidente atinge o planeta inteiro de
forma homogénea), sendo R, o raio do planeta, é possivel encontrar sua temperatura, desprezando

eventuais atividades atmosféricas.

L
L, = FprRY (1 — a) = 4xR20oT" = 4512%%(1 —a)

4 LE<]_ — Oé)
16mod?

Caso consideremos um planeta que nao rotaciona rapidamente ao redor de seu eixo, somente um
hemisfério seu sera responsavel pela absor¢ao. Portanto, na luminosidade, em vez de utilizarmos

T =

4m, utilizaremos 27. Logo,
4 LE'(l — Oé)

T —
Srod?

7. Escala de magnitudes

O matemaético e astronomo Hiparco, com certeza, foi um dos grandes génios da Grécia Antiga.
Ele deu inicio aos estudos de trigonometria esférica, deduziu o movimento de precessao da Terra e
também foi o primeiro a adotar a divisao de uma circunferéncia em 360°. Além disso, catalogou o
brilho aparente das estrelas em uma escala de magnitudes, sendo 1 a mais brilhante e 6 a menos
brilhante, em 100 vezes. Ou seja, quanto maior a magnitude, menos brilhante sera, e vice-versa.

Agora, vejamos sua ideia sendo aplicada de forma algébrica.

7.1 Magnitude aparente

Sabendo que, por defini¢ao, o brilho aparente de uma estrela de magnitude 1 é 100 vezes maior

F
que o brilho aparente de uma estrela de magnitude 6: Fl = 100.
6

4’
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O brilho aparente de uma estrela de magnitude 1 (mq), por exemplo, é f vezes maior que o
brilho aparente de uma estrela de magnitude 2 (ms) e assim por diante. Logo,

=22 22 =100 = f° =100 = f ~ 2,5

F F
Substituindo, 1= 2,5°. Escrevendo-a de forma arbitraria, F_A = 2,5(mB=m4)  Egsa, pode ser
6 B
desenvolvida até a classica Equagao de Pogson:

F F
log A = log(2,5Am) = mp—my = —2,5-log —B
FB FA

A magnitude da estrela Vega (a Lyr) é bastante usada para comparagoes, ji que sua magnitude
aparente é bem proxima de zero. Portanto,

F
m = —2,5log(F) = —2,5log(F) + 2,51log(Fy) = m = —2,5log(F) + C
0

Onde C' ¢é a constante de calibracao.

7.2 Magnitude absoluta

A magnitude absoluta é uma escala que foi criada para comparar magnitudes, independente
da distancia do astro até nds, ou seja, € “universal”. Para isso, definiu-se que ela seria o brilho de
uma estrela considerando a mesma a 10 pc de distancia de nds. Ou seja, é ainda uma magnitude
aparente, mas levamos em conta como se todas as estrelas estivessem a 10 pc de nés.

Sendo d = 10 pc,

Lp
L
mp —ma = —2,5-log 42?% = Mp—Ms=-25- 10g<L_j>
Ard?

Denotamos a magnitude absoluta como M.

7.3 Modulo de distancia

Essa equagao nos permite calcular, de forma mais direta, a distancia entre nés e algum astro.
Sendo m a magnitude aparente e M a magnitude absoluta de uma estrela,

r
F, d
m—M:—2,5-10g(F—M> =m—M=-25"log MTCP :>m—M:5-log(E)
41102

Desenvolvendo o logaritmo, é possivel denotar da seguinte forma:
m—M =5 -logd—5

Observe que, em ambos os casos, d se encontra em parsecs.
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7.4 Magnitude bolométrica

Todos nos, a olho nu, observamos o céu na faixa do visivel. Porém, o brilho de alguns astros sao
mais intensos em determinadas bandas. Estrelas da classe espectral O, de altissimas temperaturas,
como a Mintaka (o Ori), tém seu brilho predominante na banda B (Blue). Ja o Sol, tem o brilho
predominante na banda V (Visible). Entretanto, a magnitude bolométrica, diferentemente do
indice de cor, nao leva em conta faixas de comprimentos de onda especificas. Ela esta relacionada
ao espectro eletromagnético inteiro.

Dessa forma, o fluxo bolométrico serd maior que o fluxo visual. E em relacao a magnitude, é
necessdario utilizar um coeficiente de corregao, chamado de correcao bolométrica (BC).

mpor, = my, — |BC| ; Mpor, = M, — |BC|. Sabendo que, sempre, m, > mpgor.

Geralmente, a correcao bolométrica é encontrada utilizando um grafico como esse que esta
abaixo. Além disso, perceba a dependéncia da temperatura.

—2

1.5

—0.5

0
12000 10000 8000 8000 4000

Figura 5: Temperatura vs Corre¢gao bolométrica

7.5 Magnitude combinada

Alguns astros estao tao proximos um dos outros que nao conseguimos distinguir seus fluxos,
pelo menos de primeira. O que observamos ¢ o fluxo combinado, ou seja, a soma dos fluxos
aparentes.

As magnitudes nao podem ser, simplesmente, somadas e dizer que o resultado é a magnitude
combinada, como m; + my = m,; ela depende do logaritmo dos fluxos, portanto é uma escala
logaritmica. Por outro lado, os fluxos podem sim ser somados trivialmente, uma vez que sao
escalas lineares. Nesse sentido, deixo a cargo de quem lé, deduzi-la.

7.6 Magnitude limite para telescépios

Um telescopio, além de permitir que vejamos longe, permite também que vejamos objetos que a
olho nu nao se consegue, por conta da abertura maxima de nossa pupila. Nesse sentido, analisemos
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matematicamente isso.

1
Sabendo que F' 1
F’ F , L

e A
Sendo, F’ e R, respectivamente, o fluxo recebido em um circulo (que representa a drea da lente
objetiva/espelho primario de um telescopio) e o raio desse circulo. Utilizando m = —2,5-log(F)+C
e considerando my a magnitude limite de um telescépio:

my = —2,5(log L — lognR?) + C
myp = —2,5(log L — log 7 — log R*) +C
mr = —25log L +25log B> +25-logn+C =25 -logn+ C =’

mr = —2,5log L + 2,5log R + C'

Comparando-o com um segundo telescépio,

mry — mry = =2.540g L + 2,5log R} +€7+2,510g L — 2,51og R — "

R\*> 2R, D

- 25log [ =) = 22—t

mr = My + 2,0 log (R2> Ry Do
D
mlemT2+5log (D—;)

Sabendo que a abertura da pupila humana mede 6 mm e sua magnitude limite, +6,

mp = 6 + 5(log D — log 6)
mp =6 —5log6 + 5log D

mp = 2,1 + 5log D™™

8. Contagens de Fétons

E muito comum, em problemas da seletiva de astronomia, além de calcularmos a luminosidade
e/ou fluxo, estimarmos quantos fétons hd em um pulso, quantos chegam a um olho humano ou a
um telescopio. Para ilustrar isso, solucionarei um problema desse (tente fazer tambem!):
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(FUVEST-Adaptado) Lasers pulsados de altissima poténcia estao sendo construidos na Eu-
ropa. Esses lasers emitirao pulsos verdes (/erqe = 6-10* Hz), e cada pulso tera 10> W de poténcia
e duracao de cerca de 3 - 107 s. Com base nestas informacoes, determine o nimero N de fétons
em cada pulso.

SOLUCAO

Sabendo a poténcia luminosa P é a quantidade de emissao de energia em um determinado
tempo:
E
fuzzrijp:Ezlmﬁs-mﬁﬁsz

Sabendo que a energia do féton é dada por E; = hv, onde h ~ 6,626 - 1034

E 30
E=N-Ey=N=2-= ~ 75510 fét
! Ef 67626.10734_6.1014 ) otons

9. Deducgoes

9.1 Lei de Wien

he

s Substituindo isso e reorganizando a lei de Planck:

Para simplificar o desenvolvimento, x =
By =2hc* - X7 (e — 1)1
Como estamos a procura de um méaximo, basta derivar a funcao e igualé-la a 0, j& que no

maximo nao ha taxa de variagao.

;Lmax Amax SHIFT
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Figura 6: Lei do deslocamento de Wien

4

a,’.(:,»
et

[ 4
\'i

Pégina 14


https://olimpicos.cf

4B,
d\

d(2hc? - X72 - (e —1)71)
dA

heA™?
2hc? <—5>\6 € = 1) AT (e 1) e ) ~0

kT
SAS . (7 — 1)t = A D (e — 1) 2. e M
kT
he
T T 1 —
e’ (e* = 1) ST 5

5-1—e™)=x

Resolvendo por iteracao, r ~ 4,964. Como x = ;;g_%?
he _3
Amazl = yam = Anae ] ~2,899-107° m K
x

9.2 Lei de Stefan-Boltzmann

Pela funcao zeta de Riemann:

1 [e%¢) ts—l 00 t3 ’/T4
=g ), g T@= [ e

Como o fluxo é a integracao da intensidade especifica em todos os comprimentos de onda e
também, em toda a area da “esfera de luz”, basta integrar a Lei de Planck.
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32 15
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10. Exercicios

Problema 1. (Seletiva Online)** Considere trés estrelas, que vamos denominar de A, B e C e
que satisfazem as seguintes condigoes:

e a estrela A, vista da estrela B, esta no limite da visibilidade do olho nu

e a estrela B, vista da estrela (', esta no limite da visibilidade do olho nu

e a estrela C, vista da estrela A, esta no limite da visibilidade do olho nu
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Chamemos as distancias entre as estrelas A e B de dy, entre B e C' de dy e entre C' e A de ds.
Considere que as magnitudes absolutas de A e B sejam, respectivamente, M4 = 2,0 e Mg =3,0 e
que o limite de visibilidade de uma estrela para o olho nu seja m < 6,0.

Marque a opcao que traz a magnitude absoluta My da estrela C' que satisfaz as condi¢oes acima
para a sua luminosidade maxima.

a) 2,4

b) 5,0
c) 0,9
d) 4,2

Problema 2. (Seletiva Online)* Duas estrelas de mesmo tipo espectral e mesma magnitude ab-
soluta possuem magnitudesaparentes m; = 17 e my = 12, respectivamente. Se a primeira estrela
estd a 1 kpc de distancia de nds, a que distancia de nds esta a outra estrela?

a) 10 kpc

b) 100 pc

c¢) 50 pc

d) 100 kpc

Problema 3. (Seletiva Online)* Em 19 de outubro de 2017 o telescépio Pan-STARRS, no Haval,
descobriu o primeiro objeto interestelar dentro do Sistema Solar. Ele recebeu o nome de ‘Oumua-
mua’, que significa “o mensageiro do passado”. Sua curva de luz (magnitude em func¢ao do tempo)
foi medida no dia 29 de outubro do mesmo ano e ¢ mostrada na figura a seguir.

22 |—
r °r % 3@?
S
g |> %8‘3

3 | ] 1 1 1 | 1 1

vl 3:36 4:48 (51 1] T:12 B 036 10:48 theue

Considere que o Oumuamua seja um elipsoide, que lembra uma bola de futebol americano, como
ilustrado na figura abaixo, cujo eixo de rotacao esta ao longo do semieixo menor b, perpendicular
a linha de visada.

e,

L

Vista de frente Vista de lado
para nos para nos
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Considere que neste dia, devido a rotagao, a amplitude da variacao de magnitude do objeto foi de
Am = 2.5 mag.

Com essa informagao, marque a opcao que traz a razao entre os semieixos a e b do Oumuamua,
ou seja, o valor de a/b.

a) 5

b) 3,5

) 10

) 2,5

o, o

Problema 4. (USAAAO)* The spectrum of a blackbody peaks at a wavelength inversely propor-
tional to its temperature. This is known as Wein’s law and is used to estimate stellar temperatures.
The sun can be approximated as a blackbody with its peak wavelength in the visible portion of the
spectrum and a surface temperature of 6000 K. Given this data, estimate the peak wavelength of
a human being, assuming it to be a black body.

Problema 5. (IOAA)* Luminous Blue Variable (LBV) stars greatly vary in visual brightness;
however, their bolometric magnitude remains constant. Imagine a LBV star with a black body
temperature of 5000 K at its maximum visual brightness and 30,000 K at its minimum visual
brightness. Calculate the ratio of the star radius between both situations above.

Problema 6. (Vinhedo)** Certa noite, Vreno decidiu montar seu telescépio, cujo didmetro é
D = 10 e¢m, para tentarobservar um sistema triplo, cujas estrelas téem magnitudes aparentes de
12.5, 11.0 e 13.0. Sabendo disso, calcule a magnitude aparente do sistema triplo.

Problema 7. ***Deduza a lei de Wien.

Problema 8. ***Deduza a lei de Stefan-Boltzmann.
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11. Gabarito

Problema 1. ¢) 0,9
Problema 2. b) 100 pc
Problema 3. ¢) 10
Problema 4. b) 10 um
Problema 5. 36

Problema 6. 10.63
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