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8.1 A formação de linhas espectrais
 

- Classi�cação espectral
 

- Distrib. Velocidades: Maxwell-Boltzmann

- A equação de Boltzmann: e-Enível
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- A equação de Saha: e
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8.2 O diagrama HR



Ex. 8.1.3. Qual a temperatura necessária para termos 
o mesmo numero de átomos com o elétron no estado 
base (n = 1) e no primeiro estado excitado (n = 2) ?

Para hidrogênio, g = 2n2
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→ T = 85400 K

= 1

E
n
 = -13,6     eV
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Ionização: Notação
• Hidrogênio neutro: H, H0 ou H I 

• Hidrogênio ionizado: H+ ou H II

• Ferro neutro: Fe, Fe0 ou Fe I

• Ferro ionizado: Fe+ ou Fe II

• Ferro três vezes ionizado: Fe3+, Fe IV

Populações:

•Nn: elétron no nível de excitação n

•NI
: neutro; N

II
: ionizado, N

III
: 2 vezes ionizado

•Nn
III: nível de excitação n, 2 vezes ionizado
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Energias de ionização

D. Gray, Stellar Photospheres, 3rd Ed. 5
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Função de par&ção Z
i

É a soma pesada das diferentes maneiras como um átomo 
com estado de ionização i, pode arranjar seus elétrons da 
mesma energia E  (peso estaKs&co g ) do nível de energia 
j. Pelo fator de Boltzmann que depende da energia E  , os 
estados de maior energia (e menos prováveis) recebem 
menor peso  

i
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Notação:

Z
I
: neutro; Z

II
: ionizado, Z

III
: 2 vezes ionizado
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A equação de Saha

É a população rela&va entre os átomos do estado de 
ionização i (Ni) e os de ionização i+1 (Ni+1)
 

Zi: função de par&ção do nível de ionização i 

I: energia de ionização

ne: densidade eletrônica (número de e- livres por unidade 

de volume)

Meghnad Saha (1920)
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A equação de Saha

Ni: População de átomos no nível de ionização i

Zi: função de par&ção do nível de ionização i 

I: energia de ionização

Como

→ 

Pe = 0,1 Nm-2 em estrelas frias a 100 Nm-2 em quentes.
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Combinando as equações de Saha e Boltzmann

Exemplo 8.1.4. Calcular a fração de átomos de 
hidrogênio ionizado N

II
 /N

total
 = N

II
 / (N

I
+N

II
), de 

5000 a 25 000 K. Adotar Pe = 20 Nm-2 

ZI = 2      ZII = 1
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Em nosso caso especí�co, do razão entre o estado ionizado 
(N

II
) e o neutro (N

I
), a equação de Saha �ca assim:

Porém, precisamos calcular:

Dividindo numerador e 
denominador por N

I
:
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5% ionizado a T = 8300 K

12

A fração de 
hidrogênio 
ionizado é a fração 
de N

II
 sobre o 

total (neutro e 
ionizado)

50% do hidrogênio é 
ionizado a T = 9600 K

 95% ionizado a 
T = 11300 K



5% ionizado a T = 8300 K

Estreita faixa T ~ 
3000 K para ionização
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A fração de 
hidrogênio 
ionizado é a fração 
de N

II
 sobre o 

total (neutro e 
ionizado)

50% do hidrogênio é 
ionizado a T = 9600 K

 95% ionizado a 
T = 11300 K



ionizado (T ~ 10000 K) 
é  chamada de zona 
de ionização parcial 

A região 
estreita onde 

o hidrogênio é 
parcialmente

The standard solar model
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Why hydrogen Balmer lines are stronger in A0 stars (10000 K)?
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Linhas e níveis de energia do átomo de H
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As linhas da série 
de Balmer estão 

associadas ao 
nível n = 2, ou 

seja dependem 

de N2/Ntotal
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Combinando as equações de Saha e Boltzmann

Vamos calcular a população do nível 2 em relação ao número 
total de átomos. A maioria de e- do H neutro se encontram no 
estado base N1 ou no 1o nível de excitação N2 → NI ~ N1 + N2 
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Combinando as equações de Saha e Boltzmann

Vamos calcular a população do nível 2 em relação ao número 
total de átomos. A maioria de e- do H neutro se encontram no 
estado base N1 ou no 1o nível de excitação N2 → NI ~ N1 + N2 
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Combinando as equações de Saha e Boltzmann

Vamos calcular a população do nível 2 em relação ao número 
total de átomos. A maioria de e- do H neutro se encontram no 
estado base N1 ou no 1o nível de excitação N2 → NI ~ N1 + N2 
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Combinando as equações de Saha e Boltzmann

Vamos calcular a população do nível 2 em relação ao número 
total de átomos. A maioria de e- do H neutro se encontram no 
estado base N1 ou no 1o nível de excitação N2 → NI ~ N1 + N2 

20

Dividir numerador e 
denominador por N1 (1o 

termo) e NI (2o termo):



Combinando as equações de Saha e Boltzmann

Vamos calcular a população do nível 2 em relação ao número 
total de átomos. A maioria de e- do H neutro se encontram no 
estado base N1 ou no 1o nível de excitação N2 → NI ~ N1 + N2 

Boltzmann Saha

21

Dividir numerador e 
denominador por N1 (1o 

termo) e NI (2o termo):



Excitação 
(Boltzmann)

Ionização (Saha)
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Elétrons no nível n = 2 (linhas de 
Balmer) em relação ao numero 
total de átomos de hidrogênio

99
00

 K
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Linhas H e K em espectros estelares

De maneira similar, podemos es&mar a intensidade 
das linhas de CaII “H” e “K” (são linhas de Ca ionizado)
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Como se compara a absorção das linhas de Balmer de H 
com as linhas de Ca H & K (linhas de Ca II no estado base)?
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T = 5777 K, P
e
 = 1,5 N m-2

1 átomo de Ca para cada 500 mil átomos de H



Apenas 1 átomo de H II (H ionizado) para cada 13 000 
átomos de H I (H neutro)
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Primeiro, calcular a razão de hidrogênio ionizado a neutro.

ZI = 2      ZII = 1Do ex. 8.1.4:



1 em cada 200 milhões de átomos de H está em n = 2

Apenas 1 em cada 109 átomos de H produzem linhas de Balmer!
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1 átomo de H II (H ionizado) para cada 13 000 de H I (H neutro)

Quantos desses átomos neutros se encontram em n = 2?

Quantos átomos de hidrogênio produzem linhas de Balmer?



A cada 918 Ca II, apenas 1 é neutro (Ca I)
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ZI = 1,32   ZII = 2,30



Quase tudo o CaII se encontra no nível base n=1

Quase tudo o Ca pode produzir linhas de H e K
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Abundâncias no Sol: 1 átomo de Ca para 500 000 de H.
 

Porem, 395 vezes mais e- no estado base do CaII (para 
produzir linhas H e K) do que átomos de H no primeiro 
estado excitado (para produzir linhas de Balmer)
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Intensidade das linhas vs. Te]

© Carroll & Ostlie, Introduc&on to Modern Astrophysics, 2nd Ed. 32



https://twitter.com/Astro_Ladies/status/1064616777227927552

1925

33



De Astronomia a Astro_sica: “it approaches 
the subject of the physical chemistry of 
stellar atmospheres by trea&ng terrestrial 
physics as the basis of cosmical physics”

Abundâncias rela&vas em log
10

 

   Cecilia Payne    Crosta
Estrelas     Terra

  

H 12.9 6.0
He 10.2
C   6.4 5.1
O   8.0 7.4
Na   7.1 6.4
Mg   7.5 6.3
Al   6.9 6.9
Si   7.5 7.4
Ca   6.7 6.5
Ti   6.0 5.8
Cr   5.8 4.8
Fe   6.7 6.7
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Também, o hidrogênio tem poucas linhas no espectro de 
estrelas como o Sol; a maioria é devida ao ferro ...
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Professor Russell (Princeton)

Impossível! H e He não 
são dominantes no Sol!

Shapley: diretor 
do Harvard 
observatory
(supervisor de 
doutorado da 
Cecilia Payne)

Cecilia Payne foi obrigada a mencionar 
na tese que seus resultados sobre a 
alta abundância de H e He poderiam 
estar errados
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Professor Russell (Princeton)

Impossível! H e He não 
são dominantes no Sol!

4 anos depois Russell publicou um ar&go 
anunciando que o Sol é maiormente H ...

Shapley: diretor 
do Harvard 
observatory
(supervisor de 
doutorado da 
Cecilia Payne)

Cecilia Payne foi obrigada a mencionar 
na tese que seus resultados sobre a 
alta abundância de H e He poderiam 
estar errados
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O diagrama HR observacional
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O diagrama HR teórico
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Classe de luminosidade

Anã

Supergigante

Antonia Maury : foi contratada 
em 1888 por E. Pickering 
(Harvard) para classi�car 
espectros. Ela propôs um novo 
sistema de classi�cação levando 
em conta tb a forma das linhas, 
mas foi ignorado por Pickering.

Antonia 
Caetana 
de Paiva 
Pereira 
Maury
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1943: Morgan-Keenan Luminosity Classes

Supergigante

Anã da Seq. principal

Anã branca

Gigante

Subgigante

Supergigante menos luminosa
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V

- magnitude absoluta M
V
 

ob&da do &po espectral
 

- magnitude observada m
 

- distância espectroscópica d 

usando o modulo de distância
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