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Capitulo 5
Distribuicao de Energia e Linhas Espectrais

As transic6es atbmicas individuais (das quais falaremos mais adiante) sdo responsaveis
pela producdo de linhas espectrais. O alargamento das linhas espectrais serd maior, quanto
mais forte for a interacdo entre atomos. No caso de linhas espectrais de absorcao, elas
resultam de fétons que sdo absorvidos seletivamente de uma radiagcao do espectro continuo.
Quando num determinado grupo de atomos eles interagem tao fortemente a ponto de que as
caracteristicas espectrais venham a desaparecer, ocorre 0 chamado continuo térmico.

A radiacao eletromagnética vai ser emitida a partir de qualquer objeto que esteja uma
dada temperatura T (por exemplo Sol, estrela, corpo humano, ferro aquecido, etc.). Tanto a
quantidade como o tipo (ou freqiéncia) de radiagcdo dependem de T (por exemplo o ferro
sofrendo aumento de temperatura pode se apresentar nas cores cinza, vermelha, azul e
branca).

Neste capitulo veremos como determinar a temperatura de um objeto a partir da radiacao
emitida. Serdo descritas as caracteristicas dos espectros continuos, de absor¢cdo e de
emissao. Veremos também como se formam as linhas espectrais, a partir das transicoes
atdbmicas.

e A Radiagéo de Corpo Negro
e Espectros e Estrutura Atbmica

e Linhas Espectrais: formacao, linhas de absorcéo e de emisséo, alargamento das linhas

Bibliografia:
e Zeilik & Smith, 1987 “Introductory Astronomy & Astrophysics”™ (cap. 8)
e  W.Maciel, 1991 “Astronomia e Astrofisica” — IAG/USP, (cap. 9)
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Radiac&o de Corpo Negro

Define-se como  corpo

;".L' (turmn) negro um objeto caracterizado

I 1000 100 por uma temperatura T, supondo

Ultlravi oleta que suas paredes reabsorvam a

radiacao emitida. Nessa

definicdo, a radiacdo depende

apenas de T, ou seja supbe-se

um estado de equilibrio

termodinamico (propriedades
constantes no tempo).

L
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100 Infravermelho
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Figura 1. A altura da curva de distribui¢do
de energia do corpo negro define a
freqliéncia correspondente ao mdaximo de
intensidade. Com o aumento da temperatura,
a freqii€éncia correspondente ao maximo
- também aumenta, deslocando-se para o azul.
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A distribuicao de energia de um corpo negro é dada pela variagdo da intensidade em
funcdo da frequiéncia v. Para uma descri¢cdo analitica, vamos utilizar a fungdo de Planck, dada
2 hv’ 1
por: B,(T)= 2 [ P , que corresponde a intensidade da radiagdo (em erg.cm?.s°
kT
e —1}

c

' Hz".sr).

Para estimarmos o fluxo proveniente de uma estrela, consideramos que ela emite como
um corpo negro e integramos a funcao de Planck no angulo sélido observavel (apenas meia
esfera), e obtemos Fv = © Bv (T), onde F, é dado em erg cm? s’ Hz"; h =6,63.10%" erg.s é a
constante de Planck; k = 1,38.10"¢ erg.K" é a constante de Boltzmann.

A funcao de Planck é representada na Figura 1, para diferentes temperaturas. Nota-se
que, com o aumento da temperatura, as curvas de corpo negro se deslocam para cima e para
a direita (direcao do azul, no espectro). Para determinarmos a freqiiéncia (ou comprimento de
onda) que corresponde ao maximo de intensidade de cada curva, efetuamos dl,/dv = 0, que
resulta em: hvmi =2,821 kT, onde k é a constante de Boltzmann. Verifica-se entdo que a
medida que a temperatura aumenta, o maximo de emissdo ocorre a freqiiéncias cada vez
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maiores, ou comprimentos de onda cada vez menores. Esta é a conhecida Lei de Wien,
usualmente expressa por Amax (cmM) = 0,29/T(K), neste caso obtida da derivada dr, -0-
dA

E a partir da curva de corpo negro que se determina, por exemplo, a temperatura dos
objetos, como no caso do estudo de espectro solar, que torna possivel o conhecimento da
temperatura da superficie do Sol.
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Figura 2. Observando a radia¢do do Sol em muitas freqiiéncias notamos que o pico encontra-se na parte visivel do espectro e
que ele emite muito mais no infravermelho do que no ultravioleta.

Usando a lei de Wien, podemos estimar a temperatura superficial do Sol em funcéo do
comprimento de onda correspondente ao pico de emissao (Amax ~ 500nm), que resulta num

valor de Te ~ 5800K.

No caso de Antares, uma estrela gigante vermelha bastante fria, a temperatura é da
ordem de 3000K, portanto o comprimento de onda correspondente ao maximo de intensidade
equivale a Amax ~ 1 um. Sirius, uma estrela azulada muito quente, tem temperatura da ordem de
10000K , 0 que corresponde a Amax ~ 2900 A.

Dependendo da faixa de frequéncias que estivermos lidando, existem algumas
aproximacoes da lei de Planck bastante Uteis:

1. Distribuicao de Wien: nos casos de altas freqiiéncias, e temperaturas ndo muito

hv
elevadas : Vo | | our >>J.
kT ,

3
27hv o IR

I =
v cz

2. Distribuicao de Rayleigh-Jeans: nos casos de baixas freqiéncias, e temperaturas nao
hv
muito baixas: h_V<<1_> ekl zHﬂw.

kT kT ,
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3. Lei de Stefan — Boltzmann:

A integral da funcdo |, sobre todas as freqiiéncias Vv, determina a energia total emitida , que
pode ser expressa por g :IIVdV —oT*, onde ¢ = 5,67 x 10° erg cm? K* s é conhecida como

a constante de Stefan — Boltzmann, obtida a partir da integral:
21 h V3 2z h (kTN T 7’
F = J dv = F:—z(_j _[e,:]—_ldﬂ
0

02 ehv/kT_l C h

onde , -7, que resulta em f _ 27?531(4 T4
kT 15h°c?

O fluxo na superficie de uma estrela com temperatura T«, também chamada temperatura
4
de corpo negro ou temperatura efetiva, é dado por oT. A luminosidade dessa estrela pode
1

_ 2 4 -
ser escrita como L+ =47 R. 0T O rajo da estrela é entdo expresso por » _ [ L, ]Z .
“larzoT!

Espectros e Estrutura Atdmica

Veremos agora as regras que estabelecem a emissdo e a absorcdo de radiacéo,
determinadas pelas trés Leis de Kirchhoff:

12: Um objeto que esteja no estado sélido, liquido ou gasoso, e sob alta pressao, produzird um
espectro continuo de emissao, quando aquecido.

22: Um gas a baixa pressao e a uma temperatura suficientemente alta produzird um espectro
de linhas brilhantes de emisséo.

10

3%: Um gas a baixas pressdo e temperatura, que se localize entre uma fonte de radiacao
continua e um observador, produzira um espectro de linhas de absorcao, ou seja, um conjunto
de linhas superpostas ao espectro continuo.

e Considere um objeto esférico

@ opaco emitindo como corpo
P negro a uma temperatura Ty,
(’ Im“b ‘l A rodeado por uma camada de
7 > material mais frio, emitindo a
T, > 5 uma temperatura Tc (Tn> To).
v . v, = el &

Figura 3. O coeficiente de absor¢do (0,) do material que circunda o objeto varia em funcdo da freqiiéncia v, sendo maximo em
Vo. Para outras freqii€ncias, como em V,, o coeficiente de absor¢do é desprezivel.
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Essa camada absorve numa linha espectral bem estreita, cujo coeficiente de absorcao
é o, (méximo em vy e desprezivel em v4). O objeto é observado nessas duas freqiéncias, ao
longo das linhas de visada A e B. Vamos avaliar em qual freqiéncia o brilho observado é
maior, nos dois casos .

No caminho A, o brilho B,(Ty) € essencialmente a intensidade observada a freqiéncia
vi. Em v, a intensidade vai depender se o brilho B,(T¢) da camada circundante € maior ou
menor que B,(Tn).

I i Se Tc< Ty, temos B,(Tc) < By(Tw), ou
f\ seja, a intensidade é reduzida ao passar
BT ) B,(T, ) It >714
V pela camada absorvente: V! Vo,
| [ | | Se, por outro lado T¢ > Ty, temos:
Vo v, VO V1 g A A
I, <I

Figura 4. Intensidade de radiacdo de um corpo negro circundado por uma camada de material absorvente. Linhas de absor¢ao
e de emissdo, observadas ao longo da linha de visada (A).

No caminho B, a intensidade
vai depender apenas de B,(T¢)

; sendo, em qualquer caso,

j\ 1r<1t
S AN '

Figura 5. Intensidade de radiacdo de um corpo negro circundado por uma camada de material absorvente. Linhas de emissdo,
observadas ao longo da linha de visada (B).

L 4

E a composicdo quimica do gas que vai determinar quais espécies estdo disponiveis para
absorver fétons. Temperatura e densidade determinam quais as caracteristicas das linhas que
serdao formadas. Por exemplo, quando se observa um gas frio obtém-se espectros
moleculares. A temperaturas intermediarias, observam-se espectros de atomos neutros, e a
altas temperaturas sdo obtidos espectros de ions.
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Formacao de linhas espectrais

As linhas espectrais aparecem sempre que ocorre mudang¢a na quantidade de energia
contida em um determinado atomo. Antes de discutirmos as variacées dos niveis de energia,
vamos relembrar dois modelos de atomos.

1. Atomo de Rutherford:

Neste modelo, o0 atomo tem uma estrutura similar ao sistema planetario, mas nesse caso
nao € mantido por uma forga gravitacional e sim por forgas coulombiana e magnética. Como o
elétron é uma particula carregada e tem movimento numa Orbita estavel, ele deve emitir
radiacdo. Com a perda da energia emitida o atomo deveria colapsar, o que torna esse modelo
nao realista.

2. Atomo de Bohr:

Esse modelo foi elaborado para resolver o problema do modelo de Rutherford. Bohr
propbs que somente certas érbitas discretas seriam permitidas e que em tais érbitas o elétron
nao emitiria radiacdo. Essas oOrbitas sao definidas por:

n
mvr=—

2T com n=12,..., (i)

onde m é a massa do elétron; r o raio do movimento circular com velocidade v, em torno do
nucleo.

A expressao para o raio da érbita é obtida igualando-se a forgca centripeta com a forca

mv> Ze® , Ze®
= =V

r r’ mr

coulombiana: (ii)

Combinando (i) e (i) teremos ._ . # a qual determina que apenas algumas
"R animze
T "mse

orbitas (em fungéo de n?) serao possiveis.

A energia total de um elétron na érbita n serd dada pela combinacao da energia cinética

7

com a energia potencial: E:mV2 ze ——136Z—ZeV- O sistema é considerado ligado
’ 2

2 r
enquanto a energia do nivel for En < 0. A medida que n— <, E-0 Quando E > 0, o elétron
nao é mais considerado como sendo ligado ao nucleo.
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Figura 6. Representacdo esquemdtica da absor¢do e da emissao de fotons, a partir da transicdo de elétrons entre niveis
atdmicos.

Abzorcao Ermzsao

Eq

A diferenca de energia entre os niveis 1 e 2 € dada por AE = E; — E4, onde
AE 136 ., { 11 }
==t 7| ———

h o h n> 0

Conclui-se que a radiacao pode ser absorvida ou emitida, quando o elétron saltar de uma
oOrbita para outra, de acordo com o postulado de Bohr. Assim, no modelo de atomo de Bohr,
temos as diferentes linhas espectrais, em funcao dos diferentes niveis a partir do qual se da a
transicao:

n = 1: série de Lyman, denominadas Lya, Ly Lyy,...(linhas do ultravioleta);
n = 2: série de Balmer, denominadas Ha, Hp,...(linhas do espectro visivel);

n = 3: série de Paschen, denominadas Pa, PB....(linhas do infravermelho).

Tanto os atomos como os ions podem ser ionizados ou excitados por processos de
colisao em que particula livre colide com um elétron e transfere parte de sua energia cinética;
ou por radiagao, quando ocorre a absorcdo de um foéton com energia correspondente a
diferenca de energia entre 2 niveis. E justamente tal processo que produz as linhas de
absorcao.
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Figura 7. Diagrama de niveis atdmicos de energia do dtomo de Hidrogénio.

Os processos de colisdo e de radiagdo também podem desexcitar ou recombinar os
atomos ou os ions.

Linhas de Absorgcao

Considere o caso em que um gas frio € colocado entre uma fonte de radiagdo continua
(uma lampada, por exemplo) e um detetor. O espectro que se observa contém linhas escuras
de absorcdo. Essas linhas sao formadas quando o gas frio absorve certos comprimentos de
onda da radiacdo da fonte (lampada).
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-, Cool gas
Hat bulb e

Figura 8. Exemplo do espectro observado quando a radiagdo de uma ldmpada atravessa um gés frio, passando por uma fenda,
sendo decomposta ao atravessar um prisma, e finalmente sendo coletada em uma tela.

As linhas de absorcao aparecem precisamente nos mesmos comprimentos de onda em
que apareceriam as linhas de emissao que seriam produzidas no caso em que o0 gas estivesse
aquecido a altas temperaturas.

A00 1

R

400 nim

Figura 9. (a) O espectro de emissdo do sédio, em que duas linhas brilhantes de emissdo aparecem na parte amarela do espectro
visivel. (b) Espectro de absorcdo do sédio, em que as duas linhas escuras aparecem na mesma posicdo correspondentes as
linhas de emissdo.
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Linhas de Emissao

As linhas de emissdo sao produzidas quando um atomo (ou mesmo um ion ou uma
molécula) passa de um estado excitado para um estado de energia menos excitado, emitindo
um féton. Neste caso, dois tipos de linhas podem ser produzidas: as permitidas, que sao
produzidas em transicdes entre estados normais, e as linhas proibidas, que decorrem de
transi¢cdes envolvendo um estado excitado cujo tempo de vida médio € muito grande.

O tempo médio de vida de um atomo em um estado excitado é da ordem de 10®s, mas
ocorrem certos estados com tempos de vida maiores que 1s, 0s quais sdo denominados
metaestaveis.

Para que um atomo possa ser excitado para um estado metaestavel, o gas do meio deve
ser rarefeito o bastante para que o tempo entre colisdes atdmicas seja maior que o tempo de
vida do estado metaestavel. Esse tipo de situacao pode ser encontrado por exemplo no meio
interestelar das galaxias, onde as densidades sdo baixas o suficiente para a producdo de
linhas proibidas.

Exemplo de linha permitida: linha do atomo de carbono trés vezes ionizado (perdeu trés
elétrons), representado por C IV 1549, cujo comprimento de onda corresponde a A = 1549A ou
154,9nm.

Exemplo de linha proibida: [0 1II] 5007, linha do a&tomo de oxigénio duas vezes ionizado,
com A = 5007A.

Intensidade das Linhas Espectrais
1 I
1

Continuo

0 o A Absorcao
Emissdo

Figura 10. Perfil de linhas espectrais. A intensidade € proporcional ao nimero de fétons envolvidos naquela particular
transicao. (A) Uma linha de emiss@o. (B) Linhas de absor¢@o.

A forca total de uma linha é proporcional a sua area, que pode ser representada pela
largura equivalente da linha. O perfil da linha é substituido por um retédngulo, onde um dos
lados é a altura do continuo e o outro é a chamada largura equivalente (em A ou mA).
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s
Continuo

4, -

Perdil -~ Equivalente
de linha

a b

0

A =P

Figura 11. Medida da largura equivalente de uma linha. A drea do retdngulo b € idéntica a drea a, preenchida pelo perfil da

linha.

Alargamento de Linhas Espectrais

Os mecanismos de alargamento podem ser causados por varios processos fisicos e é
através da interpretacao do perfil alargado da linha que podemos deduzir algumas
caracteristicas da fonte de radiagéo.

(a) Alargamento natural.

A energia de um elétron que se encontra num determinado nivel atdmico é dada, pelo
principio da incerteza, como sendo proporcional ao inverso do tempo de vida naquele nivel.
Assim, um grupo de atomos ira produzir linhas de absor¢gao ou emissdo com uma faixa minima

de variacdo nas freqUéncias dos fétons, chamada largura natural, da ordem de:

av=AL 1.
h At

(b) Alargamento Doppler térmico

Esse processo depende da temperatura e da composicao quimica do gas. As particulas
em um gas movem-se aleatoriamente, e os movimentos dos atomos ao longo da linha de
visada resultam em deslocamentos Doppler na radiagdo emitida ou absorvida.

Um exemplo é o caso do hidrogénio neutro a T = 6000K, que se move com uma

velocidade média v ~ 12 km/s. Essa velocidade das particulas corresponde a um alargamento

fracional de Mzﬁz4_1o-5. Desta forma, a largura Doppler térmica da linha Ha (série de

c

Balmer, n=3 para n=2, A = 6563A) & ~ 0,25A.
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(c ) Alargamento colisional

Os niveis de energia de um atomo sao perturbados (ou seja, deslocados) por particulas
vizinhas, principalmente as carregadas, como ions e elétrons. Em um gas, essas perturbacoes
sado aleatérias e causam alargamento das linhas espectrais. Quanto maior a densidade de
particulas (e, portanto, a pressdao) do gas, maior a largura das linhas espectrais. Esse é o
processo mais importante no alargamento de linhas muito intensas como H,, Hg, ... (série de
Balmer).

(d) Efeito Zeeman

Quando um atomo se desloca sob a acdo de um campo magnético, cada nivel atbmico
de energia se divide em trés ou mais subniveis. Tal processo é chamado Efeito Zeeman.

Se as separagdes (componentes Zeeman) entre subniveis ndo sao resolvidas (séo tao
pequenas que ndo se pode distingui-las) nos espectros observados, nota-se somente uma
linha espectral alargada.

(e ) Equacéo de Excitagdo de Boltzmann e a Equagéo de lonizagdo de Saha

A forgca de uma linha depende diretamente do numero de atomos que estejam no estado
de energia a partir do qual ocorrem as transicées. A equacao de Boltzmann esta relacionada
com o equilibrio de excitacao, fornecendo o nimero de atomos que se encontrardo em cada
estado excitado. A distribuicdo dos diversos niveis de energia de um atomo é estabelecida
por:

{E(l)—E(Z)}
kT

N(@2) _g@)
N1 g

onde N é a densidade numérica, g a multiplicidade, e E a energia do nivel.

Como E(2) > E(1) o argumento da exponencial serd sempre negativo. Um aumento na
N(2)

temperatura leva ao crescimento da razao N

Para descrever a distribuicdo segundo os diversos estagios de ionizagao dos atomos
temos a equacao de ionizacao de Saha:

[N,H ]: LD

N, N

1 e




i&

WObservatérios Virtuais — Fundamentos de Astronomia — Cap. 5 (Gregorio-Hetem & Jatenco-Pereira) WIAE

onde N; é a densidade numérica dos ions, N. densidade eletrénica, T a temperatura, % o

potencial de ionizagao do estado mais baixo, e 4 _ 2am
hZ

A equacao de Boltzmann fornece o numero de atomos em um estado excitado relativo ao
namero de atomos no estado fundamental, sendo aplicavel tanto a atomos neutros como
ionizados. A equacao de Saha fornece as populagdes relativas entre dois estagios adjacentes
de ionizagéo.

Podemos combinar essas duas equacbes para expressar o numero de atomos
disponiveis para que se realize uma determinada transi¢ao, possibilitando que uma dada linha
N, , onde Nis € o numero relativo de
N

atomos em qualquer estado excitado s num dado estagio de ionizacao i. A soma sobre todos
os estagios i € dada por = ZN- , onde n é o numero de elétrons no estado neutro. Assim

espectral seja produzida. Queremos obter a fracao

obtemos, numa primeira aproximagao:

N,
Ny N N,

N N, +N+N, Nﬂ Nlj
I el +1 + Z il
N N,
r) r)
O numerador dessa expressao pode ser determinado pela Equacao de Boltzmann:

3 —
N eﬁ%r , € 0 denominador € obtido da equagéo de Saha: Ny o (kTﬁ e Z%T :
N, N, N

J e

Apesar dessas aproximacoes serem Uteis para as mais fortes linhas espectrais de um
gas, sdo necessarios calculos mais extensivos para reproduzir com melhor precisdo a forca
das linhas especitrais.

EXERCICIOS

1. Comparando uma estrela a 30000 K com outra a 6000K, estime quanta energia a primeira estrela emite mais que a
segunda. Qual € a cor predominante em cada estrela?



