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Em Orion iden��ca-se a estrela 
fria avermelhada (Betelgeuse 
–  Ori) e a estrela quente 
azulada (Rigel –  Ori).

Observações: Betelgeuse (T ~ 3600K) e Rigel (T~ 
13000K)

A cor depende da temperatura 
super�cial da estrela

3.4 Radiação de Corpo-
Negro



Temperatura & Cor: o Sol
Visível

UV Infravermelho

Observando a radiação do Sol notamos que o pico se encontra no 
visível e que emite muito mais no infravermelho do que no UV
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Corpo negro:
Corpo que absorve toda 
radiação incidente. Por 
exemplo, ori?cio em 
cavidade. Em equilíbrio 
térmico, irradia energia na 
mesma taxa que a absorve 

Uma estrela pode ser 
considerada (em 1a 

aproximação) um 
corpo negro 
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A função de Planck descreve 
a radiação de corpo negro:

depende da temperatura T e 

o comprimento de onda  

(ou frequência  = c/)
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A radiação de Corpo A radiação de Corpo 
Negro é uma Negro é uma 
aproximação para o aproximação para o 
espectro conBnuo espectro conBnuo 
emi�do pelas estrelas emi�do pelas estrelas 

• Objeto caracterizado por 
uma  temperatura T

• Supõe-se um estado de 
equilíbrio termodinâmico

Máximo de intensidade no max  (ou frequência max )

Temperatura Tmax  (azul), max 

Temperatura T max (vermelho),  max 
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Deslocamento do pico de máxima intensidade: 
Para qual max é o máximo de intensidade?

                                            

                  Imax  max obtido pela derivada 

Lei de WienLei de Wien 
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Lei de WienLei de Wien 

1 cm = 10-2m
1 nm = 10-9m

→ 1 cm = 107nm


max

 (nm) = 2 897 755 / T(K)
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• Sol ( T ~ 5800 K), max ~500 nm (visível)

• Antares (Te ~ 3000 K gigante vermelha), max ~1 m (infravermelho)

• Sirius (Te ~ 10000 K gigante azul), max ~ 290 nm (UV).

Exemplos:

© cosmic 
perspec�ve


max

 (nm) = 2 897 755 / T(K)



Lei de Stefan – Boltzmann 
O Luxo total F (integrando em todos 
os comprimentos de onda)  do corpo 

negro, depende exponencialmente 

da temperatura,  F =  T 
4

Lei empírica por 
Stefan (1879) e 

derivada depois por 
Boltzmann (1884)

 = 5,67 x 10-5 erg cm-2 K-4 s-1

(cte de Stefan-Boltzmann)
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Lei de Stefan – Boltzmann 

Josef Stefan
(1835-1893)

Ludwig Boltzmann
(1844-1906)

A luminosidade é Fluxo x Área, 
então a luminosidade de um 
corpo negro é:

A temperatura na “super?cie” da 
estrela é a temperatura efe�va, 
onde a medida de Luxo total é 
igual ao de um corpo negro:

Para uma estrela, 

área = 4 R2

F =  T 4Fluxo total emi�do por corpo negro:

e



Exemplo 3.4.2. Calcular a temperatura efe�va 
do Sol usando
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Exemplo 3.4.2. Calcular a temperatura efe�va 
do Sol usando
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Exemplo 3.4.2. Calcular a temperatura efe�va 
do Sol usando
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3.5 Crise na Física
(~ 1900)

Rayleigh-Jeans: boa para 
 longo

Wien: boa 
para curto

Rayleig-Jeans: 

U
V

 Catastrophe

Planck

15
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• Rayleigh combinou equações de Maxwell com a ?sica térmica 
para deduzir a expressão:

essa aproximação de corpo negro é a lei de Rayleigh-Jeans, válida 
caso  seja longo.

 

• Wien também buscava a expressão correta para a radiação de 
corpo negro e desenvolveu uma lei empírica válida para 
curto:

onde a e b são constantes de ajuste dos dados experimentais.

3.5 A quan�zação de energia

k = 1,38 x 10-16 erg K-1  cte. de Boltzmann

UV catastrophe
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Em um ‘ato de desespero’, Planck introduz o 
quantum de energia, resultando na expressão 
correta da curva de radiação de corpo negro 
(14/Dez/1900):

A onda eletromagné�ca somente pode ter múl�plos 
inteiros  de um quantum (E = h ). Ou seja, a radiação é 
composta de pacotes discretos (quanta) de energia.

h = 6,63 10-27 erg s (= 6,63 10-34 J s; cte. de Planck).
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Aproximações 
da Lei de Planck 
em função da 
frequência

Dependendo da faixa de frequências, podemos adotar 

algumas aproximações para a lei de Planck:

1. Distribuição de Wien:

Altas frequências (e/ou Temperaturas não muito altas)

hν

kT
>>1→ e

hν

kT
>>1
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Aproximações da Lei 
de Planck (cont.)

2. Distribuição de Rayleigh-Jeans:

Baixas frequências (e/ou temperaturas não muito baixas)

hν

kT
<<1→ e

hν

kT
≈1+

hν

kT

→ 



Intensidade especí�ca vs. Fluxo
• Sol: é possível medir 

intensidade especí�ca, ou 
seja a intensidade em um 
determinado ângulo sólido

• Estrelas: medida de Luxo

20
http://www.twanight.org/newtwan/photos.asp?ID=3001503

http://solarscience.msfc.nasa.gov/surface.shtml
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    O Luxo (F) de energia que chega numa super?cie é a 

quan�dade de energia por unidade de tempo que passa 

através de uma unidade de área da super�cie por unidade de 

intervalo de comprimento de onda

 

Fluxo monocromá�co de radiação

 

O Luxo é a quan�dade que se relaciona 
diretamente com a medida da energia 
coletada:

Unidades: erg m-2 s-1 nm-1



(c) NASA

Ângulo 
sólido

A intensidade especí�ca I

 é medida 

em um determinado ângulo sólido

I

 : energia que atravessa um elemento de área perpendicular, por unidade de 

tempo, por unidade de comprimento de onda, por unidade de ângulo sólido
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Ângulo sólido em coordenadas esféricas
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 = A/r2



Ângulo sólido em coordenadas esféricas
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área elementar 
dA= (r d ) (r sen d )

     = r2 sen d d 

 = A/r2



Ângulo sólido em coordenadas esféricas
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área elementar 
dA= (r d ) (r sen d )

     = r2 sen d d 

ângulo sólido elementar 
subtendido pela área dA:

d = sen d d

 = A/r2



Intensidade 
especí�ca I
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Energia que atravessa um elemento de área perpendicular 

(A cos), por unidade de tempo, por unidade de 

comprimento de onda, por unidade de ângulo sólido

unidades erg m-2 s-1 nm-1sr -1



Radiação de 
corpo negro 
é exemplo 
de intensidade 

especí�ca

Porem, nas 
estrelas observamos 

o Luxo. Na super?cie de estrelas: F ~ B
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A energia emitida por unidade 

de tempo t, por unidade de 

área perpendicular à fonte dA 

cos, no intervalo de 

comprimento de onda , 

por unidade de ângulo sólido:

A lei de Planck 

como Intensidade 

Específica

 unidades: erg s-1 m-2 sr-1 nm-1.



30

A energia emitida por unidade 

de tempo t, por unidade de 

área perpendicular à fonte dA 

cos, no intervalo de 

comprimento de onda , 

por unidade de ângulo sólido:

ou erg s-1 m-2 sr-1 Hz-1 

se for a expressão de 

Planck em função da 

frequência

A lei de Planck 

como Intensidade 

Específica

 unidades: erg s-1 m-2 sr-1 nm-1.
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Luminosidade (taxa de energia) monocromá�ca de estrela
Podemos es�mar a taxa de 
energia por unidade de , 
par�ndo de B



dL = L

d= dE


/dt = B


dA cos dd

hemisfério 
para fora

área

31
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Luminosidade monocromá�ca de uma estrela

A função de Planck é 
isotrópica. As duas 
primeiras integrais = 
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Luminosidade monocromá�ca de uma estrela

Estrela de raio R

→  A = 4  R2

A função de Planck é 
isotrópica. As duas 
primeiras integrais = 



34

Luminosidade monocromá�ca de uma estrela

Estrela de raio R

→  A = 4  R2

A função de Planck é 
isotrópica. As duas 
primeiras integrais = 

Para um dado , a 
luminosidade da 

estrela depende do 
raio R e temp. T
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Fluxo monocromá�co

Modelo de estrela de raio R, 
emi�ndo como corpo negro 
à uma temperatura T:

Fluxo F: 
F = Luminosidade / Área

F = L / 4  r2
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Fluxo monocromá�co

Modelo de estrela de raio R, 
emi�ndo como corpo negro 
à uma temperatura T:

Fluxo F: 
F = Luminosidade / Área

F = L / 4  r2
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Fluxo monocromá�co

Modelo de estrela de raio R, 
emi�ndo como corpo negro 
à uma temperatura T:

Fluxo F: 
F = Luminosidade / Área

F = L / 4  r2
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Equação de Stefan – Boltzmann 

Lembrando, a 
luminosidade 
monocromá�ca:
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Equação de Stefan – Boltzmann 

Lembrando, a 
luminosidade 
monocromá�ca:

L =
Integrando obtemos 
a luminosidade total:  =

= 0

=

= 0

=
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Equação de Stefan – Boltzmann 

Lembrando, a 
luminosidade 
monocromá�ca:

Comparando à lei de Stefan-Boltzmann:

L =
Integrando obtemos 
a luminosidade total:  =

= 0

=

= 0

=
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Equação de Stefan – Boltzmann 

Lembrando, a 
luminosidade 
monocromá�ca:

Comparando à lei de Stefan-Boltzmann:

→ Signi�ca que podemos obter 
a lei de Stefan-Boltzmann 
integrando a função de Planck:


= 0

=

B

(T)dT 

4

L =
Integrando obtemos 
a luminosidade total:  =

= 0

=

= 0

=



 U  B   V   R     I                       J
2
                  H

2
                       K

2

[Fe/H] = 0

[Fe/H] = -2.5

Se a estrela fosse observada em todos os comprimentos de onda:
- m

bol 
: magnitude aparente bolométrica

- M
bol 

: magnitude absoluta bolométrica

Ramírez & Meléndez 2005, ApJ, 626, 465

Na prá�ca, a magnitude é observada em um dado �ltro. Por ex., 
m

B
 (ou simplesmente “B”) para magnitude no �ltro B (blue)

Comprimento de onda (nm)
500               1000              1500               2000     

T
eff

 = 6750 K

log g = 4.5
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3.6 Índice de Cor
Os fotômetros medem 
o Luxo em faixas 
de�nidas por �ltros

A “cor” de uma 
estrela é es�mada 
pela diferença na 
magnitude em 2 
�ltros diferentes. 
Por exemplo no 
sistema UBV, cor Se
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Comprimento de onda (nm)
300           400          500          600          700mB - mV =

B - V = -2,5 log (FB / FV)



Comprimento de onda (nm)
 400       500        600        700
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vo
T = 8560 K

T = 3344 K

T = 4570 K

T = 5727 K

(c) h`p://miles.iac.es/

Lembrar que Luxos mais intensos são 
representados por magnitudes menores
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Comprimento de onda (nm)
 400       500        600        700

Fl
u
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T = 8560 K

T = 3344 K

T = 4570 K

T = 5727 K

(c) h`p://miles.iac.es/

B V

Lembrar que Luxos mais intensos são 
representados por magnitudes menores
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Comprimento de onda (nm)
 400       500        600        700

Fl
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vo
T = 8560 K

T = 3344 K

T = 4570 K

T = 5727 K

(c) h`p://miles.iac.es/

Índice de Cor (B-V)

B V

Lembrar que Luxos mais intensos são 
representados por magnitudes menores

B -V =  -2,5 log (FB / FV)
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Comprimento de onda (nm)
 400       500        600        700
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T = 8560 K

T = 3344 K

T = 4570 K

T = 5727 K

(c) h`p://miles.iac.es/

Índice de Cor (B-V)

B V

B << V  FB >> FV

(B - V) < 0

Estrela quente, azulada

Lembrar que Luxos mais intensos são 
representados por magnitudes menores

B -V =  -2,5 log (FB / FV)
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Comprimento de onda (nm)
 400       500        600        700
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T = 8560 K

T = 3344 K

T = 4570 K

T = 5727 K

(c) h`p://miles.iac.es/

Índice de Cor (B-V)

B V

B << V  FB >> FV

(B - V) < 0

Estrela quente, azulada

B >> V  FB << FV

(B - V) > 0

Estrela fria, avermelhada

Lembrar que Luxos mais intensos são 
representados por magnitudes menores

B -V =  -2,5 log (FB / FV)
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Outros 
sistemas 
fotométricos

Bessell 2005, ARA&A

300       400      500      600     700      800      900 nm 

Índice de cor 
em qualquer 
sistema: X – Y

Por ex.,
•U – B
•B – V
•V – R
•u’ – g’
•g’ – i’
•336 - 439

49



Normalmente os sistemas fotométricos são de�nidos 
baseados em m = 0 para Vega

As constantes de calibração de 

um dado sistema fotométrico (CV) 

e a sensibilidade do telescópio, 

CCD e filtros (SV) são escolhidos 

de forma a definir o zero de 

magnitude (V=0).
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Magnitudes de Vega
Banda U, mU = U = 0,0 

Banda B, mB = B = 0,0 

Banda V, mV = V = 0,0 

Banda R, mR = R = 0,0 

Banda I, mI = I = 0,0

Banda K (2200 nm), mK = K = 0,0
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Magnitudes de Vega
Banda U, mU = U = 0,0 

Banda B, mB = B = 0,0 

Banda V, mV = V = 0,0 

Banda R, mR = R = 0,0 

Banda I, mI = I = 0,0

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

Estrelas de �po A0 (como Vega, T
e
 ~ 10 000 K) têm 

índices de cor = 0. Por exemplo, B – V = 0,00

52
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(B - V)Sol = 0,65

53
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h`p://www.atnf.csiro.au/outreach/educa�on/senior/astrophysics/stellarevolu�on_hrintro.html

Vega,

(B-V) = 0,00

Sol, 

(B-V) = 0,65

V
e
g

a
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Correção Bolométrica (Bolometric Correc�on) 
 

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

BCX = mbol – mX

Em função da magnitude absoluta:

BCX = Mbol - MX
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Correção Bolométrica (Bolometric Correc�on) 
 

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

BCX = mbol – mX

BCV = mbol – V

BCV = Mbol - MV

Por exemplo, 
para a banda V:

Em função da magnitude absoluta:

BCX = Mbol - MX
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Correção Bolométrica (Bolometric Correc�on) 
 

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

BCX = mbol – mX

BCV = mbol – V

BCV = Mbol - MV

Por exemplo, 
para a banda V:

Em função da magnitude absoluta:

BCX = Mbol - MX

Sol: V = -26,71 e mbol  = -26,83 →  BCV = -0,12



Kaler, James B. (1989). “Stars and their spectra: An Introduction to the 

Spectral Sequence”

https://pt.wikipedia.org/wiki/Correção_bolométrica

Correção Bolométrica BCV = Mbol - MV

58
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Diagrama Cor-Cor A relação U-B e B-V para as estrelas da 
Sequência Principal mostra que elas não se comportam exatamente 
como corpo negro*

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

C
orpo negro
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