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4— campo magnético (B A luz é o resultado de uma perturbacéo
campo eletro_magnética que se propaga a

" elétrico (E velocidade caracteristica

Ha duas formas complementares de

descrever a luz:

Ondas eletromagnéticas: variacoes

comprimento .. <. [ dos campos acoplados elétrico e

de onda(M\/ ——r-a magneético, durante a propagacao que
no vacuo, tem a velocidade da luz.

Fotons (particulas de luz): quando interage com a matéria, a
radiacao tem um comportamento de particulas. Entao, a radiacao
também pode ser entendida como foton, ou quantum elementar
da radiacao.



* Ondas eletromagnéticas nao
precisam de um meio para se
propagarem (como ondas no
mar ou ondas sonoras).
Viajam no vacuo com a

velocidade da luz
c =299.792,458 km/s
gue é independente do
| comprimento de onda ou
James Clerk Maxwell (1831-1879) criou ~ .
a teoria que sintetizou a eletricidade, o frequenC|a da Onda de qu

magnetismo e a luz. Em 1860, derivou
sua lei de distribuicao de velocidades.




Elementos de uma onda

diferem
entre si pelo comprimento
de onda.
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v = velocidade e v = frequéncia

funcao de onda

-} } -

comprimento de onda

distancia ——»

podem ser produzidas por
oscilacoes dos campos
elétrico e magnético



Espectros e atomos

» No Inicio do seculo Ernest Rutherford em 1909
XX — basesparaa - folhas de ouro
compreensao da
formacao dos
espectros

e Entendimento do
atomo




» Planck 1900 - quantizacao da luz
- Pacotes de energia — quanta

Como o8 ftomos emitem luz

B2001 HowStuffWorks

Féton
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@ fonte de radiacao
qualtzn tubn de vidro

bomba de

gﬂmperlmetrn
JL

L5 =,
antlmetrn = volt

Aparelho de investigacdo do efezto fotoelétrico

Einstein forneceu uma

explicacao para o v = frequéncia
h = constante de Planck
h= 6,6262 x 1027 erg s




E...=hv

foton
v = frequéncia
h = constante de Planck
h= 06,6262 x 1027 erg s

A constante de Planck é um elo
entre a natureza de particula e
a de onda




« Uma distribuicdo de energias de foétons provenientes de

uma fonte de radiacao.

e Espectros sao observados pela passagem de luz atraves
de um espectrografo que separa a luz em seus
componentes, espalhando-os (dispersao).

* Pode-se usar prismas ou redes de difracao.

700 nm
600 nm

500 nm

- 400 nm



Espectro eletromagnético

Increasing energy
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Increasing wavelength
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violet
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O Intervalo de comprimentos de onda da luz que
podemos ver é 400 - 700 nanometros(nm), e o intervalo
de frequéncia correspondente é 7,5 x 10** — 4,3 x 10"
ciclos/s

 Percebemos a luz de diferentes energias como cores

diferentes. As cores basicas do espectro visivel podem

grosseiramente, ser divididas

Cor Vermelho Laranja Amarelo Verde Azul Indigo Violeta

Compri-
mento de 700 nm 650 nm 600 nm 550 nm 500 nm 450 nm 400 nm
onda



* O brilho também pode ser definido em termos
ondulatdrio ou fotonico (e.g., nUmero de fotons por
segundo emitidos pela fonte).

 Podemos quantificar iISso por meio da

: medida do total de energia emitida
por segundo (watts, por exemplo)

» A luminosidade refere-se a superficie da fonte. E
uma propriedade da fonte que independe da
distancia.

e Se estamos distantes, o que podemos medir € 0
brilho aparente que depende da distancia e € um

(energia /s / area)




« A medida que a luz viaja para
longe da fonte, os fotons se
espalham por areas cada vez

maiores. Quanto mais a luz se |
eSpalha’ mais fraca parece - N
para uma unidade de area N
qualquer. ==

e De fato, o brilho aparente B

(ou fluxo F) da fonte de
luminosidade intrinseca L
diminuira com o quadrado da
distancia a fonte :

N L
4md?
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A escala de magnitudes astronomicas
descende da escala de “grandezas”
Introduzida pelo astronomo grego Hiparcos
no séc. Il aC. Sua base fisica reside no
fato de que o olho humano €& mais sensivel
a uma progressao geometrica de brilho do
gue a uma progressao aritmetica.
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O sistema de magnitudes mais importante da Astronomia € chamado UBV, posteriormente
estendido pela adicao dos filtros R e .

{-1' . [ i - - ]
StandarfifPhotometric Filters

RELATIVE TRANSMISSION —>
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Sistemas de magnitudes
fotometria UBVRI




Em Astronomia, cor € uma razao relativa de fluxo (brilho) em
duas partes distintas do espectro eletromagneético. Dado que
uma magnitude é uma medida logaritmica de fluxo, a cor
pode ser representada diretamente como uma diferenca entre
magnitudes.

Suponha gue B seja a magnitude na faixa azul do espectro,
correspondente a um fluxo fg, € que V seja a magnitude na
faixa visivel, correspondente a um fluxo f,. Assim:

(B—V )=-2,5log E +constante
14
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As magnitudes medidas em diferentes filtros referem-se ao fluxo de
radiacao incidente sobre a Terra. Uma vez que o fluxo depende da
distancia a fonte, essas medidas s&do chamadas de magnitudes
aparentes, Para comparar o brilho intrinseco dos objetos entre si,
calculamos gual seria a magnitude aparente de cada objeto se este
estivesse a 10 pc de distancia de nos. Essa é chamada de
magnitude absoluta do objeto.

Sabendo que o fluxo cai com o quadrado da distancia, podemos
comparar a magnitude aparente da estrela com aquela que ela
teria se estivesse a 10 pc de nos:

( m— M ): 5 log d — 5 Eq. do Médulo de distancia



Magnitudes aparente e
absoluta

Sirlus - '

® E:iriu:.
*', ®

Apparent Absolute
magnitudes magnitudes

medida de brilho que independe da distancia



Radiacao eletromagnetica:
corresponde a mais antiga e, ainda hoje, principal fonte de informacao acerca dos
corpos celestes. As maiores bases de dados astronomicos lidam justamente com
observacdes no visivel e em radio.

Neutrinos:
devido a pequena secéo de choque de interacédo, sO sdo observados de fontes
proximas ou no caso de fluxos excepcionalmente altos

Radiacao gravitacional:
Recentemente observada.

Raios cosmicos:
Elétrons, prétons e ndcleos mais pesados provenientes de diversas fontes.



Gamma Ultraviolet Visible light
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niravermelho proximo: estrelas vermelhas, capacidade de
observar além da camada de poeira do disco galactico

niravermelho medio e distante: regioes de formacao estelar,
discos circunstelares

Ultravioleta: quasares, anas brancas, estrelas de grande
massa, fenomenos de altas energias

~alos gama: pulsares binarios, variaveis cataclismicas,
emissOes de gas quente em torno de buracos negros,
explosOes de supernovas.



Observacoes no ultravioleta distante mostram que
muitas galaxias sao maiores do que parecem ser

guando observadas no visivel. Abaixo, temos o
exemplo de NGC 1512




Estrelas gigantes perdem
massa atraves de ventos

estelares. 1 3 -

A imagem de Mira Ceti no UV, Y

ao lado, mostra isso de
forma bem clara.

.

Mira (Visible) Mira (Ultraviolet)

Mira * Omicron Ceti
Hubble Space Telescope * FOC

PRCBT-26 = 5T Scl OPD - M. Karovska (Center for Astrophysics) and NASA



* Todo corpo macroscopico emite radiacao
termica sob a forma de ondas
eletromagnéticas. Quanto maior € a
temperatura do corpo, mais radiacao e por ele
emitida.

* Corpos também absorvem, refletem ou
espalham radiacao que sobre eles incide.



Corpos negros

Se um corpo receber radiacao isotropica e constante
durante tempo suficiente para gue se acostume a
esse ambiente, ele entra num estado chamado
equilibrio termodinamico.

Nenhum objeto esta jamais em equilibrio termodinamico
perfeito. Porém, é possivel usar esse estado como

aproximacao a estados de quase-equilibrio encontrados
na natureza e no laboratorio.




O equilibrio termodinamico implica que toda energia absorvida por um
COrpo seja, em seqguida, irradiada; do contrario, 0 corpo se agueceria
ou se resfriaria.

A intensidade da radiacao emitida por um corpo em equilibrio
termodinamico depende somente da temperatura do objeto e do
comprimento de onda da radiacao emitida.

Um corpo que absorve grande parte da energia que sobre ele incide
emite como se estivesse em equilibrio termodinamico, i.e., a
Intensidade de sua radiacao depende somente da temperatura do
corpo e do comprimento de onda. Como tais corpos sao escuros, se
sua temperatura néao for muito alta, foram chamados de corpos
negros.



 Um corpo negro é um objeto que absorve toda a radiacdo que
recebe. Ou seja, ndo reflete nenhuma luz, nem deixa parte da
radiacao atravessar para o outro lado. A energia absorvida pelo
COrpo negro aguece-o, de forma que ele emitira sua propria
radiacéo (térmica). O unico parametro que determina quanta
luz 0 corpo negro irradiara (em em quais comprimentos de
onda) é sua temperatura.

* NAao existe corpo negro ideal, mas varios objetos (como
estrelas) tem comportamento aproximado de corpo negro.
Outros exemplos sao o filamento de uma luz incandescente ou
uma barra aquecida (por exemplo, num forno elétrico.



Representacao de um corpo negro usualmente usado em

laboratério, que consiste de uma caixa de paredes
adiabaticas numa das quais ha um orificio estreito.

Aprisionamento de fétons numa atmosfera estelar.
© 1996 W. H. Freeman and Co., Discovering the Universe, 4th. Ed.

Corpos negros interessam a Astronomia porgque as estrelas podem
ser aproximadas como corpos negros. Uma pequena parte da radiacao
emitida pela estrela escapa ao espaco circunstelar, de forma que o astro fica
proximo ao equilibrio termodinamico.



Radiacao de corpo negro

Muitos pesquisadores
dedicaram-se a medir e
descrever a distribuicao de
energia emitida por corpos
negros em diferentes
temperaturas.

Embora as principais
propriedades destas curvas
fossem conhecidas, a fisica
classica nao oferece meios de
descrever a distribuicao por
Inteiro.

UDisible light
—

=
=
W
=
=)
E=
=

Wavelength (pm) —

Distribuicoes de energia emitida por corpos negros a
diferentes temperaturas

© 1996 W. H. Freeman and Co., Discovering the Universe, 4th. Ed.




Objetivos:

(a) Classificacao Espectral
(b) Analise Espectral

Aplicacoes



* A primeira tentativa de classificar estrelas foi empreendida pelos
gregos e fazia uso da unica informacéao disponivel a época:

- Dbrilho aparente dos astros.

* As estrelas eram classificadas dentro de seis ‘grandezas’, das
mais brilhantes as mais déebeis dentre as observaveis a olho nu.

* Esta classificacao forma a base do sistema atual de magnitudes
estelares.

* A base da moderna classificacao estelar, contudo, sao 0s
espectros



* Harvard, 1890: Pickering & Flemming
- Intensidade da linhado H: A, 2, C, ..

e 1901: Cannon: O B A= G K M =>

sub-divisdes : ex. AO-A9

TEMPERATURA



Grupo de Harvard que criou as bases da
classificacao estelar.

As computadoras mais famosas:. Wilhelmina
Fleming, Antonia Mauri, Annie Canon, Cecilia
Payne




01 T ~ 30000K
He Il, SlI, Oll

5 T ~ 20000K
Hel, Balmer

A T~ 10000K

Balmer max. em AOQO
Call

~: T ~ 8000K
Call , Balmer

=1 T4 ~ 6000K
Call intenso, Fel

< Tee ~ 5000K
Call, He K max em KO

VI To ~ 3000K, molec.
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Espectro tipico de uma
estrela

HS Hy HB Ho

410 434 86

Linha fraca Linha forte

Continuum i

Intensity —

Absorption line
l l
500 600
Blue Wavelength (nm)

S|




Classificacéo espectral

As subdivisoes decimais foram propostas por
Annie Canon, para dar conta da
diversidade de espectros dentro de uma
mesma classe.

A cada classe espectral, apende-se a
subdivisao (de 0 a 9). Ha subdivisoes
intermediarias (0.5, 6.5, etc).
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Transicoes = Linhas
A Série de Balmer

IR Excited

TYVYY states
Faschen

l TYYY geties
Balmer
series

Lyman

SEriES

LARAA; L3 lond

Energy levels of the hydrogen atom with some of the
tratisiti ons betw een them that sive rize to the spectral
linesindicated

& Lyman series
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Principais causas do
Espectro estelar

Padrao de linhas — Composicao Quimica

Continuo e Intensidade das linhas — Temperatura

A temperatura é o que mais afeta
a aparéncia do espectro de uma

estrela ja que todas as estrelas
sao, majoritariamente,
constituidas de hidrogénio.




Espectros estelares

« Compare a inclinacao
dos espectros com
curvas de corpo
negro.

* As linhas (ou raias)
sao 'desvios' a
distribuicao de corpo
negro.
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Relaciona:

Luminosidade vs. Temperatura

Magnitude vs. Cor (comumente
chamado “diagrama cor-magnitude’

E uma das principais
ferramentas dos astronomos

para o diagnostico de
populacoes e grupos estelares




Spectral Class

0 B A F G K 5

 As classes de B B S
luminosidadesdo | .
sequéncias e
estelares no i
diagrama HR, que ]
iIndicam a posicao e |
relativa da estrela
em termos de sua |
luminosidade.

Colour (B-¥)



 Final 1980- meio 1990

« | (1988) — 403 ate 2005 (algumas subestelares)
- H20, FeH, CO2
- T. 1300-2400 K
e T (1995) — 62 até 2005 (anas marrons frias)
- CH4, H20
- T. ~500-1300 K
* Y (2011) - 17 — até 2013 (anas marrons)

- Amonia (1.55mu)
- T <600 K



Classes de anas vermelhas
As Invisivels anas L

2MASS J1146+2230

An L-type dwarf in the constellation Leo

The near-infrared view The optical view

®

2MASS Atlas JHK Composite Image Palomar Digitized Sky Survey

J.. Kirkpatrick (IPAC/Caltech), LN, Reid (Caltech), R.M. Cutri (IPAC/Caltech),
C.A. Beichman (IPAC/JPL/Caltech), J. Liebert (U of A), MLF. Skrutskie (UMass)

The 2MASS project is a collaboration between the University of Massachusetis and [PAC




As mais-do-que-invisiveis
anas T

2ZMASSW J1217-03

A methane (T—type) dwarf in the constellation Virgo

The near—infrared view The optical view

Acredite se quiser:
anas T devem ter
coloracao magenta.

ZMASS Composite JHE . Atlas Image Palomar Dhigitzed Sky Survey
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* As anas marrons tém
tamanho similar a Jupiter,
OU Sa0 um pouco maior
do que este. Sao, todavia,

W objetos diferentes: foram

... ‘ formadas por colapso
gravitacional (por isso,

- @ nao tem nucleo de rocha

ou gelo).

Jupiter



Sao estrelas com massa
acima de 60 massas
solares.

Nasceram como estrelas O,
na sequéncia principal, mas
sua evolucao as fez perder
muita massa (atraves dos
ventos) que fica ao redor na
forma de envoltorios,
gerando as linhas de
emissao.

Colorful emission line stars in Cygnus... 100772 47 @corpusende com

WH 136 - spec type WHEb(h) = nitrogen star WHR 135 - spec type WCS = carbon star
[=] Maurice Gavin - 1988 Oct 13 - Morcester Park Ohzervatorny - Sumey - LIK 30cm heade Lx200+Hk1a spectrozcope it G GCD



Ralos, temperaturas e
luminosidades

« Existe uma relacéao teorica
entre a temperatura
superficial, a luminosidade 0
e o raio das estrelas: AN oy

Polaris
+

L = 4noR°T*

e Jue nos permite tracar
linhas de sobre
o diagrama HR.

Procyon B

30,000 20,000 : 3000 2000




Jupiter &=
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