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3.4 Radiacao de Corpo-
Negro

Em Orion identifica-se a estrela
fria avermelhada (Betelgeuse
- o Ori) e a estrela quente
azulada (Rigel - 3 Ori).

A cor depende da temperatura

superficial da estrela

Observacoes: Betelgeuse (T ~ 3600K) e Rigel (T~
13000K)
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Observando a radiacao do Sol notamos que o pico se encontra no
visivel e que emite muito mais no infravermelho do que no UV



Corpo negro: Uma estrela pode ser

Corpo que absorve toda considerada (em 1a
radiacao incidente. Por

exemplo, orificio em
cavidade. Em equilibrio
térmico, irradia energia na
mesma taxa que a absorve

4P,

aproximacao) um
COrpo negro




B,(T) (10*W m™2 nm ! sr7!)

A funcao de Planck descreve
a radiacao de cotlpo negro:

2he? | X

B,(T) =

5777 K depende da temperatura T e
/\ o comprimento de onda A
Visible light (ou frequéncia v = c/A\)
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A radiacao de Corpo
Negro € uma
aproximacao para o
espectro continuo
emitido pelas estrelas

* Objeto caracterizado por
uma temperatura T

* Supoe-se um estado de
equilibrio termodinamico
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Temperatura T :

max

max

A | (@zul),v 1
T (vermelho), v |

ultraviolet

visible range infrared

T=6000 K

T=5000 K

T=4000 K

T =3000R

— T=300R——

| | | I | I I | T T I

500 1000 1500 2000

Wavelength A (nm)

(ou frequéncia v, )



Deslocamento do pico de maxima intensidade:

Intensidade

" 7000 K

i / Visible light
Y

5777 K

__Im

400 600 800 1000 1200 1400

Wavelength A (nm)

Lei de Wien Au.(cm) =

Para qual A__ € o maximo de intensidade?

2he” | A

hel2KT 1

[,(T)=

€
= A,_.. obtido pela derivada

I,

v

0,2897755
T(K)

ax

0




0,2897755

Lei de Wien max (cm) = T(K)

1cm=107m
—> 1cm =10’
1nm=10"m «m nm

A (nm)=2897755/T(K)



o) 15,000 K star
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B,(T) (10*W m™2 nm ! sr7!)

Lei de Stefan - Boltzmann
O fluxo total F' (integrando em todos

os comprimentos de onda) do corpo
negro, depende_exponencialmente

da temperatura, F =0 T
5777 K

/\ Lei empirica por

PRI Stefan (1879) e
4000 K erivada depois por

——————— >
L T Boltzmann (1884)
200 400 600 800 1000 1200 1400

Wavelength A (nm)
0=15,67x10°ergcm?K+*s'!

(cte de Stefan-Boltzmann)




Lei de Stefan - Boltzmann
Fluxo total emitido por corponegro: F'= g T 4

A luminosidade é Fluxo x Area,

entdo a luminosidade de um L — A O’T4

Josef Stefan COrpo negro é:
(1835-1893)

Para uma estrela,

area=4 1t R? = L= 4”R207;4

> A temperatura na “superficie” da
~ B estrela é a temperatura efetiva, F =0 T4
* onde a medida de fluxo total é _ e

Ludwig Boltzmann igUal ao de um corpo negro:
(1844-1906)
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Exemplo 3.4.2. Calcular a temperatura efetiva

do Sol usando
Lo =3.839 x 10°° W

Rs = 6.95508 x 108 m
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Exemplo 3.4.2. Calcular a temperatura efetiva

do Sol usando
Lo =3.839 x 10°° W

R, = 6.95508 x 108 m

L =4 R20 Te4 o =5.670400 x 1078 Wm 2 K™
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Exemplo 3.4.2. Calcular a temperatura efetiva

do Sol usando
Lo =3.839 x 10°° W

R, = 6.95508 x 108 m

L =4 R20 Te4 o =5.670400 x 1078 Wm 2 K™

L 4
C>T@=(4 R%_ ) =5777K
T
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3.5 Crise na Fisica Rayleigh-Jeans: boa para

A\ longo 2¢ckT
(~ 1900) %% B.(T)=
20 T =5800 K | | A4
e %é 3 - RayleighJeans | | Wien: boa
------------------------------------- ('\ (2 | — Planck ]
I % 003/ ........... -—  Wien para A curto

B (T) aA—S -b/AT
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3.5 A quantizacao de energia

* Rayleigh combinou equacoes de Maxwell com a fisica térmica
ara deduzir a expressao:
P Hell 4 exp 2ckT

BA(T)E A4

essa aproximacao de corpo negro ¢é a lei de Rayleigh-Jeans, valida
caso A seja longo.

* Wien também buscava a expressao correta para a radiacao de
corpo negro e desenvolveu uma lei empirica valida para

A curto: BA (T) ~ aA_Se_b//lT

onde a € b sdo constantes de ajuste dos dados experimentais.

k=1,38 x 10-'° erg K-! cte. de Boltzmann
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Em um ‘ato de desespero’, Planck introduz o
quantum de energia, resultando na expressao
correta da curva de radiacao de corpo negro

(14/Dez/1900):
B.(T 2he” | X
Max Planck ﬂ, ( ) = ehC/MT _ 1

(1858-1947)

A onda eletromagnética somente pode ter multiplos

inteiros de um quantum (E = h ). Ou seja, a radiacio é
composta de pacotes discretos (quanta) de energia.

h=6,63 10?7 erg s (= 6,63 10-3* J s; cte. de Planck).

17



Aproximacoes o) 1

da Leide Planck B (T) =
em funcgao da C e 7/ _
frequéncia

Dependendo da faixa de frequéncias, podemos adotar
algumas aproximacoes para a le1 de Planck:

1. Distribuicao de Wien:
Altas frequéncias (e/ou Temperaturas nao muito altas)

hv _
hv 2h V h%T

ﬁ>>1->e >>1 B (T)_ C
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Aproximacoes da Lei B (T 2hv’ |
de Planck (cont.) v( ) =7 5 T hV .
C KT _ 1

€

2. Distribuigcao de Rayleigh-Jeans: ! i
Baixas frequéncias (e/ou temperaturas nao muito baixas)

hy Z_; hy ewzoox—T:1+x+a;—?+
—<<1= ~ — n—o T !
T 1=>e 1+ T 0
2”1 2T
B,(T)=— — B (T) =

19



Intensidade especifica vs. Fluxo

® Sol: é possivel medir
intensidade especifica, ou
seja a intensidade em um
determinado angulo sélido

® Fstrelas: medida de fluxo

http://solarscience.msfc.nasa.gov/surface.shtml

http://www.twanight.org/newtwan/photos.asp?ID=3001503



Fluxo monocromatico de radiacao

O fluxo é a quantidade que se relaciona
diretamente com a medida da energia

coletada: .
energia

O fluxo (F) de energia que chega numa superficie é a
quantidade de energia por unidade de tempo que passa
atraves de uma unidade de drea da superficie por unidade de

intervalo de comprimento de onda
Unidades: erg m? s! nm!

21



(c) NASA

A intensidade especifica I, € medida
em um determinado angulo sdlido

S

Angulo
sélido

L : energia que atravessa um elemento de area perpendicular, por unidade de

M57: the Ring Nebula

tempo, por unidade de comprimento de onda, por unidade de angulo s6lido e e



Angulo Sélido ©

angulo subtendido por um objeto de
area A a uma distancia r.

Q = A/r?

23



Angulo sélido em coordenadas esféricas

rSInQ' 7 A " rde
oY 9911\ rsing do W = A/r’

B 4
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Angulo sélido em coordenadas esféricas

= area elementar
‘ dA=(rd0 ) (r sen6 d¢ )
" = r* senO dO d¢
rS/nef » d A ' rde :
0991\ rsine do w=A/r
/ g

B 4
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Angulo sélido em coordenadas esféricas

- area elementar
‘ dA=(rd0 ) (r senO d¢ )
e, =r1* senB dO d¢
i sin 9 i rde :
/991 1\ rsing do W= A/r
.':L'-’:"’/}r
angulo sélido elementar

¢ 49> subtendido pela area dA:

dw = senO dO d¢
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Intensidade
especifica |,

unidades erg m= s nm'sr !

que atravessa um elemento de area perpendicular
(AA cos0), por unidade de tempo, por unidade de
comprimento de onda, por unidade de angulo solido

27



- 7000K /| -
L YN
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o fluxo. Na superficie de estrelas: Fx ~ Tl:B7¥



A le1 de Planck Y he? 1
como Intensidade £, = B, (T) =

25 el T) _q

Especifica

A energia emitida por unidade dE

de tempo At, por unidade de B (T) _

, . : A =

drea perpendicular a fonte dA dt dAcos 0 dA dw

cos B, no intervalo de
comprimento de onda A\ + O\,

. ) . unidades: erg s' m?sr! nm!.
por unidade de angulo solido: g

29




A le1 de Planck Y he? 1
como Intensidade [, = B, (T) =
Especifica

25 el T) _q

A energia emitida por unidade
de tempo At, por unidade de B)L (T) _ dE

drea perpendzcular a fonte dA dt dAcos 0 dA dow
cos B, no intervalo de
comprimento de onda A\ + O\,
por unidade de angulo solido:

unidades: erg s' m?sr! nm!.

3
ouerg s' mZsr! Hz'! B (T) _ 2 hv 1
se for a expressao de v C2 - hv T
Planck em funcao da e - |

frequéncia



Luminosidade (taxa de energia) monocromatica de estrela

Podemos estimar a taxa de dE
energia por unidade de A, B, (T) =
partindo de B, dt dAcos 60 dA dw
dL =L, dA=dE/dt=B, dA cost dA dw
2x /2
L,dA = f f f B, dAdA cos Osen0dOd g
=0 6=0 Zrea :
hemisfério B)(T)
para fora 7
9 &5/’/ "dQ = sin 0 db d¢
) /
A=y > )
31 >
I, = Y dA p ¢ > 31




Luminosidade monocromatica de uma estrela
20 gl

L,dA = f ffB dAdA cosOsenBdOdp

=0 O= A funcao de Planck é

L/‘LdA' = J-L'B)L fA dAd ).  sotropica. As duas

primeiras integrais = i
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Luminosidade monocromatica de uma estrela
20 gl

L,dA = f ffB dAdA cosOsenBdOdp

=0 O= A funcao de Planck é

L/‘LdA' = J-L'B)L fA dAcd ), isotropica. As duas

primeiras integrais = it

L)Ld}. _ 4]_[2RZBAdA Estrela de raio R

— A=4mR’
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Luminosidade monocromatica de uma estrela
20 gl

L,dA = f ffB dAdA cosOsenBdOdp

=l = A funcao de Planck é

L/‘LdA' = J-L'B)L fA dAcd ), isotropica. As duas

primeiras integrais = it

L)Ld}. _ 4]_[2RZBAdA Estrela de raio R

— A=47gR’
8]’[2R2hcz / AS Para um dado A, a
Lkd}. = o dl luminosidade da
AkT -1 estrela depende do
he | A raioR etemp. T
C

B/l(T) B ehc/A.kT i 34



Fluxo monocromatico

Modelo de estrela de raio R, Qa1 R*he? I \°
emitindo como corpo negro L)Ld)t = hV dA
a uma temperatura T: e /Ml ]

Fluxo F:

F = Luminosidade / Area

F=L/4nr?

35



Fluxo monocromatico

Modelo de estrela de raio R, Qa1 R*he? I \°
emitindo como corpo negro L)Ld)t = hV dA
a uma temperatura T: e "M
Fluxo F:

L)L

F = Luminosidade / Area FAdA =

dA
F=L/4mnr 471 1>

36



Fluxo monocromatico

Modelo de estrela de raio R, Qa1 R*he? I \°
emitindo como corpo negro L, dA = % dA
a uma temperatura T: AT _

Fluxo F: L

F = Luminosidade / Area F)Ldﬂ — A d)L
F=L/4mr? 41 1>

2 5( 2 )
Fld)L=2ﬂh£C [ A R2 73
e M _1 \I )

37



Equacao de Stefan - Boltzmann

Lembrando, a
luminosidade
monocromatica:

2x 7ml?2

L/ld/1=f fLBAd/ldAcosﬁsenﬁdﬁdgp

@=0 6=0

L.dA=47°R°B,dA

38



Equacao de Stefan - Boltzmann

2w a2

Lembrando, a L’ld/1=f fLB’ld/ldACOs‘gseneded¢

el @=0 6=0
luminosidade

monocromatica: L)Ld)\v = 4JT2R2BAdA

A =00 A =00
Integrando obtemos :f :f 2 2
a luminosidade total: L ngitd)’ xiﬂ: R B)Ldj“

39



Equacao de Stefan - Boltzmann

L,dA = 7'[ TLBAdﬂdA cosOsenfdBdy

g=0 6=0

luminosidade
monocromatica: L)Ld)" — 47T2RzBAdA~
Integrando obtemos 7 :fL_)LdA :f4_JT2R2BAdA

Lembrando, a

a luminosidade total:

Comparando a lei de Stefan-Boltzmann: L — 4JZ’R20’T4

40



Equacao de Stefan - Boltzmann

L.dA= 7 TLBAd/IdA cos OsenBdOdg

g=0 6=0

luminosidade 5
monocromatica: L)Ld)" — 4JT R BAdA
A =00 A =00
Integrando obtemos 7 :f )Ld). _ 4]T2RzBAd/~L
A= 0 A=0

Lembrando, a

a luminosidade total:

Comparando a lei de Stefan-Boltzmann: L — 4JZ'R20’T4

— Significa que podemos obter

A =00
a lei de Stefan-Boltzmann lef B}L(T)d/l =oT?
A= 0

integrando a funcao de Planck:

41



Se a estrela fosse observada em todos os comprimentos de onda:
- m__: magnitude aparente bolométrica

- M, : magnitude absoluta bolométrica

Na pratica, a magnitude é observada em um dado filtro. Por ex.,
m, (ou simplesmente “B”) para magnitude no filtro B (blue)

= T .=6750K
T 6x10° - log g=4.5

C\I)E 4x108 - [FG/H] — O

AR N — [Fe/H] =-2.5

a0 2x108

ES/ 0 ! NN A Ny L 2y N e iK2a :
> 500 1000 1500 2000

Comprimento de onda (nm)

Ramirez & Meléndez 2005, ApJ, 626, 465



3.6 indice de Cor

Os fotometros medem

o fluxo em faixas
definidas por filtros

o
o0
I

A “cor” de uma
estrela é estimada
pela diferenca na
magnitude em 2
filtros diferentes.
Por exemplo no _
sistema UBYV, cor 0.0

e
N
|

I
b
[

Sensibilidade do filtro S(A)

-

m, - m, = 300
B-V=-25log(F;/F,)

400 500 600 700
Comprimento de onda (nm)
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| llllllllllllll |

=8¢

'[ N = 8560 K

Ll \f\ﬁ

T=5727 K w7zt 00V (logg=357)

=

Fluxo relativo

Ch-28 10417, K5V  (logg= 450)

“ N
IMN‘JM‘} HD 1326 M1.5V (logg=5.30)

' l 1

400 500 600 700
Comprimento de onda (nm)
(c) http://miles.iac.es/ 44

Lembrar que fluxos mais intensos sao
representados por magnitudes menores



=

e \m

T=5727 K w7zt 00V (logg=357)

Fluxo relativo

Ch-28 10417, K5V  (logg= 450)

“ N
IMN‘JM‘} HD 1326 M1.5V (logg=5.30)

' l 1

400 500 600 700
Comprimento de onda (nm)
(c) http://miles.iac.es/ 45

Lembrar que fluxos mais intensos sao
representados por magnitudes menores



'(‘a‘_;[ BRI WM | {qdice de Cor (B-V)

1 | \ B-V= -2,5log (F,/F,)
| | \m

T 5727 K HD 74721, AOV  (logg=3.57)

-

Fluxo relativo

" N
Mﬁ HD 1326, M1.5 V (logg=5.30)
1 A l Al 1 L 1 l 1 1 L l

' l 1

400 500 600 700
Comprimento de onda (nm)
(c) http://miles.iac.es/ 46

Lembrar que fluxos mais intensos sao
representados por magnitudes menores



_ BENEEE BN | ydice de Cor (B-V)
B-V=-251log (F;/F,)

\ T=8560k

“j\lf l | \M B<<V®=F;>F,

T 5727 K HD 74721, AOV  (logg=3.57)

WWWPK (B-V)<0

-

Estrela quente, azulada

Fluxo relativo

: ’(4 )

HD 1326, M1.5 V (logg=5.30)
1 l 1

400 500 600 700
Comprimento de onda (nm)
(c) http://miles.iac.es/ 47

Lembrar que fluxos mais intensos sao
representados por magnitudes menores



Fluxo relativo

| ' | llllllllllllll | I

if

N T=8560k

l ]

Uil :\r\

T 5727 K HD 74721, AOV  (logg=3.57)
M

‘ WWW |
me | I

CD-26 10417, K5V  (logg=4.50)

AA
1= M*’T

i iy \
B‘W"} p

HD 4307, G2 V ogg=4.07) |

=

!”WMI HD 1326, M1.5 V (logg=5.30)
1 1 1 L l l

400 500 600 700
Comprimento de onda (nm)

(c) http://miles.iac.es/

Indice de Cor (B-V)
B-V=-251log (F;/F,)

B<<VI:>FB>>FV
(B-V)<0

Estrela quente, azulada

B>>VE>FB<<FV
(B-V)>0

Estrela fria, avermelhada

Lembrar que fluxos mais intensos sao
representados por magnitudes menores
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1.00 S —
Johnson-

OUtrOS 080;- Cousins —E
sistemas o<f/"
fotométricos ...t . E
indice de cor |os -
em qualquer |°*E E
sistema: X-Y | " E Z
Por ex., 000 B .
*U-B SRl L B T ae oTwecs -
*°V -R 0.40 _;
oy - g’ 0.20 _;
g _ i s Bl o b ol 8 N o o . 8 ,,,,,,,,,

©334 - 439 300 400 500 00 700 00 900 nm

Bessell 2005, ARA&A
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Normalmente os sistemas fotométricos sao definidos

baseados em m = 0 para Vega
SDSS Filters and Reference Spectrum

0.5

0.4 F

V =-25log fF/ISVd/l +C,
0
|

0.3 As constantes de calibracao de
um dado sistema fotométrico (C,)

¢ a sensibilidade do telescopio,
0.2} CCD e filtros (S,) sdo escolhidos

de forma a definir o zero de
magnitude (V=0).

0.() L= = , . . .
-él)l.l[_l 4000 0000 6000 7000 3000 9000 10000 11000
Wavelength (Angstroms)

normalized flux / filter transmission

0.1}
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Magnitudes de Vega

Banc
Banc
Banc
Banc
Banc

Banc

aUm,=U=0,0

aB, m,=B=0,0
aV,m,=V=0,0
aR,m,=R=0,0
al,m=1=0,0

a K (2200 nm), m, =K=0,0
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Magnitudes de Vega
Banda U, m,=U=0,0

Banada B, m; =B =0,0

BandaV, m, =V =0,0

Banda R, m, =R =0,0

Banaal, m =1=0,0

Banda K (2200 nm), m,=K=0,0

Estrelas de tipo AO (como Vega, T_ ~ 10 000 K) tém
indices de cor = 0. Por exemplo, B -V =0,00
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THE ASTROPHYSICAL JOURNAL, 752:5 (13pp). 2012 June 10

THE UBV(RI)c COLORS OF THE SUN

I. RAMIREZ'. R. MICHELZ, R. SEFAKO>, M. Tucct Ma1a*>. W. J. ScHUSTER?., F. vaAN WYK-,

J. MELENDEZ’, L. CASAGRANDE®, AND B. V. CASTILHO’
I McDonald Observatory and Department of Astronomy, University of Texas at Austin, 1 University Station, C1400 Austin, TX 78712-0259, USA
2 Observatorio Astronémico Nacional, Universidad Nacional Auténoma de México, Apartado Postal 877, Ensenada, B.C., CP 22800, Mexico
3 South African Astronomical Observatory, P.O. Box 9, Observatory 7935, Cape Town, South Africa
4 UNIFEIL DFQ-Instituto de Ciéncias Exatas, Universidade Federal de Itajub4, Itajubd MG, Brazil
3 Departamento de Astronomia do IAG/USP, Universidade de Sdo Paulo, Rua do Mitao 1226, Sio Paulo, 05508-900 SP, Brazil
6 Max-Planck-Institut fiir Astrophysik, Karl-Schwarzschild-Str. 1, Postfach 1317, D-85741 Garching, Germany
7 Laboratério Nacional de Astrofisica/MCT, Rua Estados Unidos 154, 37504-364 Itajubi, MG, Brazil

(B - V), =0,65

Photometric data in the UBV(RI)c system have been acquired for 80 solar analog stars for which we have previously
derived highly precise atmospheric parameters T, log g, and [Fe/H] using high-resolution, high signal-to-noise
ratio spectra. UBV and (RI)¢ data for 46 and 76 of these stars, respectively, are published for the first time. Combining
our data with those from the literature, colors in the UBV(RI)c system, with ~20.01 mag precision, are now available
for 112 solar analogs. Multiple linear regression is used to derive the solar colors from these photometric data and
the spectroscopically derived Tefr, log g, and [Fe/H] values. To minimize the impact of systematic errors in the
model-dependent atmospheric parameters, we use only the data for the 10 stars that most closely resemble our Sun,
1.e., the solar twins, and derive the following solar colors: (B — V)5 = 0.653 £ 0.005, (U — B)s = 0.166 £ 0.022,
(V —R)s = 0.352 £ 0.007, and (V — I') = 0.702 £ 0.010. These colors are consistent, within the lo errors,
with those derived using the entire sample of 112 solar analogs. We also derive the solar colors using the relation
between spectral-line—depth ratios and observed stellar colors, i.e., with a completely model-independent approach,
and without restricting the analysis to solar twins. We find (B — V) = 0.653 £ 0.003, (U — B); = 0.158 £ 0.009,
(V- R)s = 0.356 £ 0.003, and (V — I); = 0.701 &£ 0.003, in excellent agreement with the model-dependent
analysis. 53




Hertzsprung-Russell Diagram
Effective Temperature, K
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Correcao Bolométrica (Bolometric Correction)

A diferenca entre a magnitude bolométrica (em todos os
comprimentos de onda) e a magnitude aparente numa banda X (por
ex., a banda V), é a Correcao Bolométrica (BC,):

BCy = m,,— my
Em funcao da magnitude absoluta:
BCyx =M, - My
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Correcao Bolométrica (Bolometric Correction)

A diferenca entre a magnitude bolométrica (em todos os
comprimentos de onda) e a magnitude aparente numa banda X (por
ex., a banda V), é a Correcao Bolométrica (BC,):

BCy = m,,— my
Em funcao da magnitude absoluta:
BCyx =M, - My
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Correcao Bolométrica (Bolometric Correction)

A diferenca entre a magnitude bolométrica (em todos os
comprimentos de onda) e a magnitude aparente numa banda X (por
ex., a banda V), é a Correcao Bolométrica (BC,):

BCy = m,,— my
Em funcao da magnitude absoluta:
BCyx =M, - My

Por exemplo, BC, =m,,—V
paraabandaV: BC,=M,  -M,

Sol: V=-26,71em,_, =-26,83 = BC, =-0,12
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Correcao BolométricaBC, =M, - M,

Classe Sequéncia Principal

O3 -4,3

GO -0,10
G5 -0,14
KO -0,24
K5 -0,66
MO -1,21

Gigantes
-4,2

-0,13
-0,34
-0,42
-1,19
-1,28

Supergigantes
-4.0

-0,1

-0,20

-0,38

-1,00

-1,3

https://pt.wikipedia.org/wiki/Corre¢ao bolométrica
Kaler, James B. (1989). “Stars and their spectra: An Introduction to the

Spectral Sequence™
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Diagrama Cor-Cor a relacao U-B e B-V para as estrelas da
Sequéncia Principal mostra que elas nao se comportam exatamente

COMO COorpo negro* < | | !
~1.0

1.0

1.5 -

-0.5 0.0 0.5

1.0
B-V

(*) No Cap. 9 veremos que parte da luz é absorvida na atmosfera estelar
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