
CAP4 parte 1 –  

RADIAÇÃO ELETROMAGNÉTICA E SUA 

INTERAÇÃO COM A MATÉRIA 

 

Alguns slides de P. Armitage, G. Djorgovski e Elisabete Dal Pino 



 INTRODUÇÃO 

 

 

• Estrelas  mais importante fonte/sorvedouro de matéria na 

evolução das galáxias. 

 

• Maior parte da massa visível no Universo está em estrelas 

 

• Informação básica sobre evolução do Universo (via observações): 

 

– idade 

– origem                     função do tempo 

– composição  



1. OBSERVAÇÕES 

 

 A - Radiação EM (ver slide seguinte) 

– I ( ) (espectro) irradiado a partir das camadas mais altas (atmosfera) 

( temp. superficial, pressão, composição). 

Observado desde o raio  até o rádio 

– Posição  distância 

– Velocidade  dinâmica, massa 

– Variabilidade  raio, modos internos 

– Polarização  geometria 

 

 B - Outras radiações 

– Neutrinos  reações nucleares (observado para o Sol, SN1987A) 

– Radiação Gravitacional  dinâmica de objetos compactos (ainda não 

observado) 

 

 INTRODUÇÃO (continuação)  



ESPECTRO ELETROMAGNÉTICO I 



 

ESPECTRO ELETROMAGNÉTICO II 



Luz: 
 

 

Caráter Corpuscular ou 

Ondulatório? 

 

 

Veremos que AMBOS! 

 

DUALIDADE 



 



 



 



 



 



 

• Oscilação dos campos elétrico e magnético (plano de oscilaçao): 

     - eles são perpendiculares;  

     - as ondas são transversais.  

     - ondas mecânicas precisam  

      de um meio para se  propagarem.  

      Ondas E-M não.  

Radiação Eletromagnética 

propagação com a 

velocidade da luz 



 



 



Radiação Eletromagnética 

• Em muitos casos em Astronomia, vemos a radiação como um 

fenômeno de partícula: sob esse ponto de vista, a luz consiste de 

fotons se movendo com a velocidade da luz ao longo de linhas retas 

através do espaço. 

 

• Eles podem ser criados ou destruídos à medida que interagem com a 

matéria. Gases quentes ou nuvens de poeira podem ser resfriadas 

através da emissão de muitos fotons. É esse tipo de radiação que 

observamos no telescópio. 

 

• Mas, a radiação que é emitida em uma região pode ser absorvida por 

outra matéria, podendo então ser aquecida radiativamente. 

 

• Assim, a radiação pode atuar como transportadora de calor e/ou troca 

de momentum entre porções de matéria, as quais de outro modo 

estariam muito longe umas das outras para interagirem entre si. 



• Em outras palavras: radiação não é somente instrumento de 

diagnóstico, mas também um ingrediente crítico no balanço 

térmico dos objetos que observamos. 

 

• A interpretação de observações leva-nos a aprender sobre 

emissão, absorção e transporte da radiação dentro de nossos 

objetos de interesse. 

 

•  A teoria de “transferência radiativa” (ou transporte radiativo) é a 

teoria de como radiação e matéria interagem baseada na 

descrição corpuscular da luz. 

 

• Para a maioria dos propósitos astrofísicos, essa descrição de 

partícula é suficiente para entender a produção e transferência 

de radiação em/através de objetos astrofísicos, pelo menos no 

nível macroscópico.  

 



 



 



 



IMPORTANTE 

Em muitas situações astrofísicas estamos mais interessados ou 

 

• na potência (energia por unidade de tempo) passando através 

de uma área unitária 

 

ou 

 

• na potência total (energia por unidade de tempo) passando 

através de toda a superfície. 

 

 



Fluxo 

• Considere uma área pequena dA, exposta à radiação durante um 

certo tempo dt. A energia que passa através dessa área é  F.dA.dt, 

onde F é o fluxo de energia ( erg s-1 cm-2). 

 

                                                                   A menos que a radiação seja  

                                                                   isotrópica (a mesma em todas 

                                                                   as direções), F dependerá da 

                                                                   orientação de dA.  

 

•  Considere fonte estacionária esfericamente  

      simétrica de luminosidade L. 

       Pela conservação de energia: 

Lei do Inverso do Quadrado 



 

Lei do Inverso do Quadrado 

da distância  a luz se dissipa 

com o quadrado da distância 

 

 
 

 

 

• À distância d, a potência total 

irradiada é espalhada sobre 

uma esfera de área 4d2. 

 

• Assim, o brilho cai com o 

inverso do quadrado da 

distância 

Bd1 / Bd2 = d2 
2 / d1 

2  

FOTOMETRIA 

LEI DO INVERSO DO QUADRADO DA DISTÂNCIA 

2d
1 B



Como definido:  

 

• L é a luminosidade total emitida em todos os comprimentos de 

onda. 

 

• F é o fluxo de energia integrado em todos os comprimentos de 

onda. 

 

• Portanto, L é chamada de luminosidade bolométrica (porque um 

bolômetro é um aparelho que mede energia em todos os 

comprimentos de onda – integrada em ) 

Bolômetro Spiderweb para medidas da radiação 

cósmica de fundo em microondas.  

 
Crédito da imagem: NASA/JPL – Caltech 



 



FLUXO ( F ) através de uma superfície  

= energia / unid. de tempo / unid. área / unid. frequência 

 

 

 

• Fluxo total (integrado em frequência): 

                                   

 

 

 

 

Sendo o campo de radiação ( I ) isotrópico : 

    I independe de  e de  

    não há fluxo líquido 
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Magnitudes Aparentes 



      Diferença de magnitudes(m) Intensidade relativa 

  0   1 

  1   2.51 

  2   6.31 

  3   15.8 

  4   39.8 

  5   100 

  10   104 

  15   106 

IA / IB = (2.512) (mB
 - m

A
) 

 

log10(IA / IB) = log10 (2.512)(m
B

 - m
A

). 

 

log10(IA / IB) = (mB - mA) log10 2.512 

 

log10(IA / IB) = 0.4 (mB - mA). 

 

 mB - mA = 2.5 log10 (IA / IB). 



• A intensidade da estrela B é um fator 10 maior que de uma 

estrela A. A estrela A tem uma magnitude de 2.4. Qual a 

magnitude da estrela B? 

 

 

R. Primeiro, pense qual é a mais brilhante. Estime de quantas 

magnitudes as estrelas devem diferir. Deveria B ter uma magnitude 

maior ou menor que A? 

 

mB - mA = 2.5 log10 (IA / IB) 

mB = mA + 2.5 log10 (IA / IB) 

mB = 2.4 + [ 2.5 log10 (0.1) ] 

mB = 2.4 + [ 2.5 (-1) ] 

mB = -0.1 

 



• Magnitude Aparente 

– Para duas estrelas com magnitudes aparentes m1 e m2, medidas 

no mesmo arranjo experimental:  
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• Exemplo: 

Duas estrelas, com magnitudes aparentes 3 e 4, estão tão próximas 

que parecem uma estrela única quando vistas pelo telescópio. 

Qual a magnitude aparente da combinação? 

 

Se as estrelas são A e B  e a combinação é C, então: 

 

 

 

 

Adicinando 1 em ambos os lados:  

 

Então:  
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BY THE WAY,  



• Praticamente,  



Magnitudes e Cores 

• Considere as observações de duas estrelas, 

– uma com magnitude na banda B denotada por mB,1   

– outra com uma magnitude na banda B denotada por mB,2   

onde 1 e 2 corresponde às estrelas 1 e 2. 

 

• Agora,    𝑚𝐵 = −2.5 𝑙𝑜𝑔
𝐹𝐵

𝐹𝐵,0
 

• Então, 

            𝑚𝐵,1− 𝑚𝐵,2 = −2.5 𝑙𝑜𝑔
𝐹𝐵,1

𝐹𝐵,0
+ 2.5 𝑙𝑜𝑔

𝐹𝐵,2

𝐹𝐵,0
=  −2.5 𝑙𝑜𝑔

𝐹𝐵,1

𝐹𝐵,2
 

 

• Portanto,      
𝐹𝐵,1

𝐹𝐵,2
= 10

− 𝑚𝐵,1− 𝑚𝐵,2
2.5 ⇒  𝑚𝐵,1 − 𝑚𝐵,2 = −2.5 𝑙𝑜𝑔

𝐹𝐵,1

𝐹𝐵,0
 

 

 

            

                                                

   

 

refere-se à calibração em                                                                

fluxo absoluto (ver slide anterior) 



• Se a estrela 1 tem uma magnitude aparente na banda B que é 5 

vezes maior que para a estrela 2, então 

 

                𝑚𝐵,1 − 𝑚𝐵,2 = +5.0     ⟹       
𝐹𝐵,1

𝐹𝐵,2
=  10− 

5.0

2.5  = 10−2 

 

Logo,   a estrela 2 deve ter uma densidade de fluxo específico na 

banda B maior que na estrela 1. 

 

• Se a estrela 1 é 10 vezes mais brilhante (em densidade de fluxo 

específico) que a estrela 2, então 

 

                
𝐹𝐵,1

𝐹𝐵,2
= 10            ⇒        𝑚𝐵,1−𝑚𝐵,2 = −2.5 

 

Logo, a estrela 2 deve ter uma magnitude aparente na banda B 

maior que a estrela 1 

 
  



 



 U em 3500 A => ultravioleta  

 B em 4300 A => azul.  

 V em 5500 A => visível  

 Uma estrela quente tem mais fluxo no filtro U que no filtro V 
comparada a uma estrela fria. 

Cores de uma estrela quente 

vs uma estrela fria 



•  IB  >  IV 

Como   I       mag  

    B < V 

 B - V < 0 

• estrela quente 

•  IB  <  IV 

Como   I       mag  

    B > V 

 B - V > 0 

• estrela fria 



 



COR E TEMPERATURA EFETIVA 

• Índice de cor ou COR: a diferença entre magnitude medidas 

em dois filtros. Por exemplo, para as bandas B e V: 

 

 

 

 

 

• Na ausência de extinção, a índice de cor  é um índice da 

temperatura efetiva Teff das estrelas. 
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• Considere a definição de magnitude absoluta. 

• Note que, como a luminosidade (específica) L  

está relacionada à densidade de fluxo (específico) F   

via  𝐿𝜈 = 4𝜋𝑟2𝐹𝜈 ,  

então   
𝐹𝜈 𝑟

𝐹𝜈 𝑟=10 𝑝𝑐
=  

10 𝑝𝑐

𝑟

2
. 

 

• Assim temos que:  

          𝑚𝜈 𝑟 = −2.5 𝑙𝑜𝑔
𝐹𝜈 𝑟

𝐹𝜈,0
    e    𝑀𝜈 = −2.5 𝑙𝑜𝑔

𝐹𝜈 𝑟=10 𝑝𝑐

𝐹𝜈,0
  

Logo,  

 

𝑚𝜈 − 𝑀𝜈 = −2.5 𝑙𝑜𝑔
𝐹𝜈 𝑟

𝐹𝜈,0
 +  2.5 𝑙𝑜𝑔

𝐹𝜈 𝑟=10 𝑝𝑐

𝐹𝜈,0
= −2.5 𝑙𝑜𝑔

𝐹𝜈 𝑟

𝐹𝜈 𝑟=10 𝑝𝑐
  

 

 



• Mas,        

 

 

• Então,    

 

 

 

• Ou, alternativamente,  

 

            

               módulo de distância   

 

 

𝐹𝜈 𝑟

𝐹𝜈 𝑟 = 10 𝑝𝑐
=

10 𝑝𝑐

𝑟

2

 

𝑚𝜈 − 𝑀𝜈 = 5.0 𝑙𝑜𝑔 𝑟𝑝𝑐  − 5.0 

𝑚𝜈 − 𝑀𝜈 = 5.0 𝑙𝑜𝑔
𝑟𝑝𝑐

10 𝑝𝑐
 



 

 

Magnitudes absoluta e aparente bolométricas M 

e m de uma estrela estão relacionadas por:  
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LUMINOSIDADE ( L ) 

= energia emitida por uma fonte em todas as direções / unid. tempo 

 

L = fluxo recebido na Terra (erg/s cm2)  área da esfera com raio igual 

à distância d 

 

 

ou 

 Se a estrela irradia isotropicamente,  F deve se o mesmo 

passando por qualquer esfera de raio d centrada na estrela 

 

       

24 dFL 

Potência através da esfera = 

 área da esfera  potência / unid área 

 

=    4  d²                   F 
 

Isto deve ser igual à luminosidade, L — de 

outro modo, a energia se acumularia na 

esfera 

d 



DEFINIÇÕES 

 

• Intensidade em uma determinada frequência =  

 energia/ unidade de área/ unidade de frequência / unidade de ângulo 

sólido/ unidade de tempo  depende da direção 

 (erg / cm2/ Hz / str / s) 

  

• Fluxo em uma determinada frequência  

( QUANTIDADE OBSERVÁVEL) = 

 energia/ unidade de área/ unidade de frequência/ unidade de tempo  

independe da direção 

 (erg / cm2 / Hz / s) 

 

• Luminosidade = energia/ unidade de tempo  (erg / s)  independe da 

distância 

 

OBS.: Quantidades integradas em frequência = independentes da frequência 



Para melhor entendimento 

• Considere a estrela como sendo esférica, com raio r 

Fonte (estrela) 

d 
Terra 

 r 

• L* = luminosidade 

    energia total emitida em 

todas as direções / tempo 

                     

potência irradiada : L = E  t 

 Fluxo na superfície da estrela: 

                             

 

 

)4/( 2rLF   * * 
(erg/cm²/s) 

   Observador à distância d da fonte receberá um fluxo: 
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Mais algumas definições 



Energia do Sol na Terra 

Quantidade de energia solar que chega, por unidade de tempo e por unidade 

de área a uma superfície perpendicular aos raios solares, à distância média 

Terra-Sol = fluxo (brilho aparente medido por satélites logo acima da 

atmosfera terrestre). 

 

Varia, dependendo da época,  

em ciclos de 11 anos, entre 

1364,55 a 1367,86 Watts/m2 

 

Fluxo na Terra: equivalente  

a 14 lâmpadas de 100W  

iluminando uma área de 1m2  

 



 



 



 





   ATENÇÃO: 


