ESPECTROSCOPIA




INFORMAGCAO

!

Distribuicao da radiacao* = ESPECTRO

Atraves do espectro de um objeto astronomico
pode-se conhecer informacoes sobre
temperatura, pressao, densidade, composicao
quimica, estrutura, dinamica, etc..

* A distribuicao da radiacao mostra como ela
varia com o comprimento de onda ou frequéncia



Nenhum objeto astronomico emite como um
corpo negro perfeito!!!

Espectro real de
uma estrela

Espectro de
COrpo negro

350 400 450 500 550 600 650

comprimento de onda (nm)



Radiacao pode ser analisada atraves de um
ESPECTROGRAFO

ESQUEMA DE UM ESPECTROGRAFO

All red light from
slit focused here

Opaqgue
barrier

DETECTOR
Lens " 4 Placas fotograficas
(hot blub) CCDs

Light source

FENDA Dispersor de luz.
define o feixe de luz PRISMA ou rede de difracao



O slide anterior mostra um esboco de um espectrografo,
que é um instrumento que se usa para medir a luz
proveniente de uma estrela, galaxia, etc.

Um espectrografo consiste de uma fenda, que define o
feixe de luz coletado por um telescoépio, de um dispersor
de luz, que a decompoe em diferentes comprimentos de
onda ou frequéncias, e de um detector onde a imagem
ou grafico do espectro vai ser gravado.

O dispersor pode ser um prima ou uma rede de difracao.



Formas de se visualizar um espectro:
fotografia e grafico

Os dois espectros abaixo sao medidos de uma dada estrela.
Eles podem ser medidos por placas fotograficas e tem a forma
mostrada na figura mais acima.
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Principio da rede de difracao

Luz como onda - difracao

Luz nao se propaga so
entre as extremidades
da abertura e sim esta
abertura funciona como
uma fonte de ondas

Difracao é um fendmeno que ocorre com as ondas quando passam

por um orificio ou abertura cuja dimensao é da mesma ordem de
grandeza que o seu comprimento de onda.




DIFRAGCAO DA LUZ

Para qualquer onda, a

quantidade de difracao
é proporcional a razao
do comprimento de
onda e da largura da
abertura

Sharp-edged

shadow Quanto maior o A e/ou
menor a abertura,
maior é o angulo
atraves do qual a onda

é difratada
Luz visivel mostra

difracao perceptivel
SHUEDY. somente através de
aberturas muito estreitas

o W - Screen
Wavelength
RN
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Rede de difracao

Material com muitas linhas finas paralelas
(ranhuras) espacadas de uma distancia
bastante pequena (1um=10% m)

!

Luz é difratada por estas ranhuras

1 |

Distintas cores (comprimentos de onda)
sao diferentemente difratadas

Numa rede de difracao a luz também é

decomposta em diferentes cores (ex. CD)



ESPECTRO CONTINUO DE LUZ

s

Hot bulb
(a)

Uma lampada incandescente emite radiacao em todos os
comprimentos de onda, e tem um espectro que é
aproximadamente de um corpo negro de temperatura igual a da
lampada.

Um gas quente e denso (interior de estrelas) vai ter
os seus atomos praticamente todos ionizados e o
espectro de radiacao é continuo.



NEM TODO O ESPECTRO E CONTINUO...

gas de baixa densidade e quente
de H submetido a uma descarga
de corrente elétrica, a corrente
agquece o gas
= gas emite radiacao

espectro de emissao
= “pedacos estreitos
do espectro continuo”

linhas
emitidas
pelo gas

Alterando a
quantidade de
gas ou
intensidade da
corrente
elétrica se
Heated | altera a
| ‘hydrogen gas intensidade
(D) das linhas mas
nuncao\




ESPECTRO DE EMISSAO

Um gas quente e de baixa densidade vai
emitir radiacao. Se coletarmos esta radiacao
com uma placa fotografica, ela vai ser
apresentada como linhas brilhantes num
fundo escuro. Cada linha brilhante vai cair
num dado comprimento de onda. Cada
elemento quimico diferente vai produzir
linhas em comprimentos de onda diferentes,
como & mostrado no slide a seguir. Entao as
linhas de emissao dao informacao sobre a
composicao quimica do gas que emitiu a luz.



Cada elemento quimico produz um
diferente ESPECTRO DE EMISSAO

odium

550 500
Wavelength (nm



NEM TODO O ESPECTRO E CONTINUO II...

gas frio de baixa
densidade recebendo
radiacao continua
= 0 gas absorve
radiacao

Hot bulb

espectro continuo + linhas escuras
ESPECTRO DE ABSORCAO



ESPECTRO DE ABSORCAO

Um gas frio de baixa densidade vai absorver
radiacao vinda de uma fonte de luz continua.
Se coletarmos esta radiacao com uma placa
fotografica, ela vai ser apresentada como
linhas escuras num espectro brilhante
continuo. Cada linha escura vai cair num
dado comprimento de onda. Cada elemento
quimico diferente vai produzir linhas em
comprimentos de onda diferentes, como é
mostrado no slide a seguir. As linhas de
absorcao tambeéem vao dar informacao sobre a
composicao quimica do gas que absorveu a
luz.
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Espectro do sol : desde os As menores (cor azul)
atée os maiores (cor vermelha)

Cada elemento quimico produz um

diferente ESPECTRO DE ABSORCAO




ESPECTRO DE ABSORCAO OU EMISSAO =
“IMPRESSAO DIGITAL” DO ELEMENTO

QUIMICO QUE O PRODUZ
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Wollaston foi o primeiro a medir linhas de absorcao
solares em 1802. 10 anos mais tarde Joseph Fraunhofer

estudou as linhas solares com mais detalhes e fez um
catalogo de cerca de 600 linhas: LINHAS DE FRAUNHOFER




A analise dos modos nos quais a matéria emite
ou absorve radiacao =~ ESPECTROSCOPIA

As trés formas de espectro apresentadas

anteriormente consistem nas LEIS DE
KIRCHOFF DA ESPECTROSCOPIA
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(c) Um gas frio de baixa
densidade possui um espectro
de linhas de absorcao
superpostas no espectro
continuo. Estas linhas sao
caracteristicas da composicao
quimica do gas e aparecem no
mesmo A das linhas de
emissao produzidas pelo
mesmo gas a + alta

temperatura

/

(a) Um soélido, um liquido ou um gas
suficientemente denso possuem um

espectro continuo de radiacao

!

Hot buIb

Slit |
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(b) Um gas quente
de baixa densidade
possui um
espectro com
linhas de emissao.
Estas linhas sao
caracteristicas da
composicao
quimica do gas

Continuous
'spectrum



Linhas de absorcao e emissao de uma dado
elemento quimico estio sempre no mesmo A

EXx. : linhas do sédio 588.9 nm e 589.6 nm
Na 1)1.5889,5896 A

700 600 500 400 nm

(B)

70 400 nm




COMO SE FORMA O ESPECTRO?

PRODUCAO DE LINHAS DE EMISSAO E ABSORCAO
somente em comprimentos de onda especificos é
incompativel com a nocao da luz como onda.

Para saber como se forma um espectro de
emissao ou absorcao devemos compreender

mais a natureza da luz e da matéria a nivel
microscopico (atomos)




COMO SE FORMA O ESPECTRO? | NATUREZA DA LUZ

LUZ NEM SEMPRE SE COMPORTA COMO ONDA MAS TAMBEM
COMO PARTICULA = EINSTEIN (prémio nobel em 1919)

O experimento do efeito
fotoelétrico

A luz incidente numa superficie
metalica pode extrair elétrons

T TS e (e-) do material:
Q q / Detectors indicate 1 ) A Ve|OCidade dOS e- 56

Infrared light Red light Blue light Ultraviolet light

=S 4

electron energy

depende do A ou frequéncia da
luz e nao da intensidade

2) Para uma dada frequéncia , o
numero de e- extraidos depende
da intensidade

3) Existe uma frequéncia
" — minima abaixo da qual nao sao

g e y Metsl siab extraidos os elétrons (cutoff)

A luz viaja em pacotes discretos de energia
chamados FOTONS




FOTONS SAO AS PARTICULAS DA RADIACAO
ELETROMAGNETICA

CADA FOTON CARREGA UMA ENERGIA QUE E
PROPORCIONAL A FREQUENCIA DA RADIACAO

(ou inversamente proporcional ao 1)

h = constante de Planck da radiacao
Planck determinou o valor numérico de h
=6.63x10-34 Js ou 6,626x1027 ergs s



Um proton possui carga positiva e
um eléetron carga negativa

Um atomo neutro tem iguais numeros
de protons e elétrons, ou seja sua
carga resultante é nula.




NATUREZA DA MATERIA

O que define um elemento?

O numero de prétons no nucleo define um atomo
de um elemento quimico

Ex. o atomo de H tem um préton (p*)
O H com p* + elétron (e’) = H neutro ('H,)
O H com um p* + e + néutron (n% = deutério (?H,)
(is6topo pesado do H)

Se um p+ é adicionado ao H temos formado um
elemento diferente que é o hélio “He,



MODELO DE UM ATOMO DE HIDROGENIO

e- orbitando a diferentes
energias ao redor do préton
(atomo de Bohr 1912)

= Electron

Electron —

-
v Proton . Proton
Os e- podem

ocupar diferentes
ol D niveis de energia,
Srpund state (b) Excited state mas nem todos os
niveis de energia

Nivel de menor energia sao perm!tldos
para os eletrons.




O atomo mais simples é o atomo de hidrogénio. Ele é
constituido de um préton e um elétron. Podemos pensar na
estrutura do atomo como sendo formado por um nucleo e
particulas de orbitam em torno deste nucleo. No caso do
atomo de H este nucleo é constituido de 1 préton e a particula
que vai orbitar em torno deste préton é 1 elétron, como
mostrado no slide anterior.

O elétron pode rotar em torno do préton em orbitas de
diferentes raios. Em linguagem de fisica atomica estas orbitas
sao chamadas de niveis de energia. Quando maior o raio da
orbita maior o nivel de energia. Para um dado atomo, nem
todos os niveis de energia sao permitidos para o elétron, ou
seja, diz-se que as orbitas sao quantizadas.

O nivel de menor energia se chama de estado fundamental do
atomo. Se o(s) elétron(s) ocupa(m) este nivel, diz-se que o
atomo se encontra no estado fundamental. Se o(s) elétron(s)
ocupar(em) niveis mais altos, o atomo estara no estado
excitado.



Concepcao moderna: nuvem eletréonica ao redor do nucleo

Nao se pode dizer onde o elétron esta e sim qual na
probabilidade de encontra-lo na nuvem.

Distancia média da nuvem ao nucleo = raio da orbita do elétron

Electron
“cloud”

Average
distance of
electron from proton

(@) Ground state (b) Excited state




Atomo de Bohr:
Bohr prop6s que somente certas érbitas discretas seriam permitidas
e que em tais @rbitas o eletron nao emitiria radiagao. Essas érbitas
sao definidas por:

com N=1,2, . (i)
onde m @ a massa do elétron; r o raio do movimento circular com
velocidade v, em torno do nacleo.

A expressao para o raio da orblta é obtlda |gualando S forga

T 2 a qual determina que
apenas algumas érbitas (em fungéo de n?) serdo possiveis.
A energia total de um elétron na @rbita n seré dada pela combinagao

O sistema €& considerado ligado enquanto a energia do nivel for E < 0. A
medida que n > , E 0. Quando E > 0, o elétron ndo é mais considerado
como sendo ligado ao nicleo.



Niveis de energia do atomo de H, mostrando 2
séries de linhas de emissao.

A diferenca de energia
dos elétrons em cada
orbita em relacao ao

estado fundamental

( definindo nesta figura
n=1, E=0) é dada por:

1
w )evV

E =13.6(1-

A quantidade de energia
ganha por um é quando ele
acelera num potencial
elétrico de 1 Volt
1eV = 1.6x101° J

As linhas de emissao
correspondem as
diferencas de energia.

Lyman

SHiieS 91.2'nm

) 102.6 nm97.3 nm
4
ﬁ:mtg nm ’

12.8 12.1 10.2 O

Balmer
eV eV eV eV 659.3nm s

486.1 nm
G’Ound a3® ~ B

A 4
Tt g 68 364.8 nm

S e
SCong excited ge*

Thirg excited st@©

lonization



Ex: a linha
correspondente a
transicao Ly a (2« 1):
AE =10.2 eV

AE=hc/\

Ou simplificando
AE(ev)=1240/)\(nm)
Entao: \=122 nm e

v=2,24x1015 Hz

Lyman
series

n=>2 102. nm97.3 nm
v
121.gnm ’
r=1 =

12.8 12.1 10.2 O

Balmer
eV eV eV eV 652.3nm s

486.1 nm
Qfound 8® ~ B
364.8 nm

91.2 nm

S X
Y/
St excited S

S e
SCong excited ge*

Thirg excited st@©

lonization




Resumindo

1. Luz esta ligada a FOTONS e cada féton

carrega uma energia = hxv = h ¢/\
2. Atomos tém uma estrutura tal que
somente algumas oéOrbitas sao permitidas

para os e-, ou seja, as orbitas sao ditas
QUANTIZADAS (niveis de energia)

3. Uma transicao equivale a uma diferenca
de energia entre distintos niveis.




Qual a relacao com luz e linhas espectrais?

O que acontece se os atomos de H forem bombardeados
por fotons? Existem duas possibilidades:
1) a maioria dos fotons passa sem nenhuma interacao

2) os fotons com as energias certas serao absorvidos
pelos atomos

Energia certa significa: quando a energia do

foton corresponde a diferenca nos niveis de

energia entre as duas orbitas permitidas do
atomo de H.

Absorvidos significa : o elétron subira a um nivel
de energia mais alto (atomo estara num nivel
mais alto usando a energia do foton para isso)



Ou seja

Quando um foton com a energia certa colide com um
elétron que se encontra num dado nivel de energia, a
energia do foton é transmitida ao elétron fazendo com
que ele suba a um nivel de energia mais alto. Diz-se que o
atomo absorveu um foéton.

Nivel de energia 2 (E(n2))

Energia do nivel 2 é maior
do que a do nivel 1. A
energia certa do foton

corresponde a E(n2)-E(n1).

Nivel de energia 1 (E(n1))



Qual a relacao com luz e linhas espectrais?

3) O atomo tende a voltar ao estado fundamental (estado
de minima energia) e podera emitir um féton de mesma
energia do foton original absorvido se \voltar
diretamente ao estado fundamental. (lei de
conservacao da energia: se o foton voltar ao estado
fundamental, a diferenca de energia devera aparecer
em algum lugar...)

Ground
state

Foton com energia maior c!o que a el’iergia do estado
fundamental = ionizacao ATOMO = ION (perde um e-)



Lei basica da natureza: qualquer sistema
naturalmente busca o estado de minima energia

~ =_Electron

Electron —_

" Proton . Proton |
estado fundamental oA A

S ~

(a) Ground state (b} Excited state




Qual a relacao com luz e linhas espectrais?

ou podera emitir varios fotons e —

se nao voltar diretamente ao —
estado fundamental e sim —=
passar por outros niveis de

energia na sequéncia (efeito

cascata). A soma das

energias dos fotons é = a

energia do foton original

absorvido.

F”F*

e




Resumindo

Um atomo quando é excitado, depois de um tempo
tende a voltar ao seu estado original, que é o seu
estado de minima energia (estado fundamental).
Quando o elétron retorna a orbita de mais baixa
energia, ele vai perder energia. Isso significa que esta
perda de energia devera aparecer em algum lugar
(principio da conservacao de energia). Esta energia
aparece sob forma de um féoton que sera emitido pelo
atomo.

Cada vez que um elétron passa de um nivel a outro de
energia, esse comportamento é chamado de transicao
de um nivel para outro.

O slide a seguir mostra os niveis de energia do atomo
de H com algumas de denominacoes de suas
transicoes.



As transicoes entre
os diferentes niveis
de energia do atomo
de hidrogénio que
originam as
diferentes séries do
espectro de
emissao.

As transicoes do
estado fundamental
até os outros niveis
sao também
chamadas de série
de Lyman (espectro
de absorcao).

h=6
h=5
h=4
Serle de Paschen

IIIII Serie de Balmer

h=3

h=2

Série de Lyman (absorcao)

Herie de Lyman

ao/emissao
pelo atomo de hidrogénio

n=1



http://astro.unl.edu/naap/hydrogen/animations/hydrogen_atom.swf
http://astro.unl.edu/naap/hydrogen/animations/hydrogen_atom.swf
http://astro.unl.edu/naap/hydrogen/animations/hydrogen_atom.swf

Espectro de absorcao

Linhas do Hidrogénio

HS 410nm

|  Hya34anm
AN Hp 486nm

Ho 657nm

Aqui estao representadas algumas linhas de absorcao do H,
cada uma assinalada com a denominacao correspondente a
transicao mostrada no slide anterior.

Ou seja, cada linha tem um nome e um comprimento de onda
correspondente a sua transicao. Cada comprimento de onda
corresponde a uma transicao que ocorre num atomo.



MAS ATENCAO:

O fato dos fotons de energias “certas” serem
absorvidos pelos atomos de um gas e logo depois
emitidos de volta nao quer dizer que nunca se
observaria o efeito de linhas de absor¢cao num
espectro.

Observam-se as linhas de absorcao por duas razoes basicas:
1) Os fotons emitidos de volta o sao em qualquer direcao.
Logo, se o espetrografo estiver apontando na direcao da
fonte de luzt+gas o instrumento estara medindo na maior
parte das vezes os fotons que foram tirados do feixe

original, ou seja os absorvidos.

2) Um foton absorvido pode ser re-emitido em cascata, ou
seja, pode ser emitido atraves de varios fotons de energia
menor e portanto diferentes da energia do foton original
que foi absorvido.




(a) Decaimento direto (b) Cascata

UVYPhoton

A
O)O)d(©)

Ground First excited Ground
state state state

_UV Photon

(@)

UV Photon
i,
6
GroLmd
state

UV Photon

Visible Photon

Second e
excited /
state (

\

N

First
excited
state

Ground
state




FORMACAO DE LINHAS ESPECTRAIS

Um gas de H vai produzir :
(1) um espectro de linha de absorcao se ele estiver entre
o espectrografo e a fonte de luz continua
(2) um espectro de linha de emissao, se visto de um
angulo diferente (sem ver a fonte de luz, s6 a nuvem).

Absorption Emission
spectrum spectrum

-~ =;"' b - .‘
\ Pns}\r»’-’ Slit~_ S/'ﬁ' , 43“1

Cool gas [

. ~.

(1) Hot Toub (2)




Porque as estrelas tém espectros com
linhas de absorcao??

Podemos pensar que estrelas siao uma fonte de Iluz
continua produzida por um gas quente e denso no seu
nucleo, com uma atmosfera mais fria de gas na sua borda
que absorvera a radiacao vinda de seu interior.

Portanto se observara um espectro de absorcao vindo da
estrela. O espectro de absorcao medido dara informacoes
sobre a composicao quimica do gas que constitui a
atmosfera (fotosfera) da estrela.

Photosphere Convection

Radiation =~ Zone
zone

Core




Espectro de emissao

Helix Nebula « NGC 7293
Hubble Space Telescope * Advanced Camera for Surveys
NOAO 0.9m ¢ Mosaic | Camera

NASA, NOAO, ESA.The Hubble HelixTeam, M. Meixner (STScl). and TA. Rector (NRAO) » STScl-PRC03-11a

100-300 particulas/cm?3
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Se observarmos somente uma
nuvem de gas quente e de baixa
densidade, veremos um
espectro de emissao. Este
espectro tambéem dara
informacoes sobre a
composicao quimica da nuvem.



Espectros mais complexos

O numero de protons no nucleo define um atomo de um
elemento quimico H=1p, O 8p, Fe 26p...
Elemento mais simples depois do H é o He (2p+2n) com
dois e- orbitando seu nucleo

“ Electron C




Espectros mais complexos

Por ex., o Fe contribui com quase 800 linhas no espectro
solar) por duas razoes:

1) atomos com mais elétrons = mais transicoes
possiveis

2) Fe esta na maior parte ionizado (alguns dos seus 26
e- fora do atomo). lonizacao muda a estrutura
eletromagnética do atomo = niveis de energia do atomo
ionizado # niveis do atomo neutro = conjunto diferente
de linhas espectrais

Espectro de uma estrela/nuvem = toda a soma de
transicoes de diferentes elementos (ions e atomos)



Transicoes eletronicas nos
mais baixos orbitais de
elementos mais leves (H e He)
produzem radiacao visivel e
UVv.

Intensity

Transicoes entre estados
altamente excitados do H e
outros elementos produzem
linhas no IR @ radio.
(impossiveis de se medir em
lab na Terra, mas medidas
usando radiotelescopios)

Transicoes entre niveis mais baixos de energia em
elementos mais pesados produzem linha espectrais de raios-
X (algumas observadas em laboratorio e outras em estrelas

e outros objetos cosmicos)



Transicoes moleculares

Moléculas podem vibrar e rotar,
alem de ter niveis de energia.

* Transicoes eletronicas
produzem linhas no visivel e UVW.

* Transicoes vibracionais
produzem linhas IR.

 Transicoes rotacionais
produzem linhas em radio.

Oxygen atom

NG

/// o (\:\‘\}‘
» H @ (2 Photon
|54

/ Slower
Faster /-7 vibration
vibration L@' l

/14

Slower rotation

(c)



Espectro molecular é bem mais complexo,
mesmo para o H.

H molecular




ANALISE ESPECTRAL

InformacoOes espectrais derivada da luz

v ou A do pico de radiacéo T(lei de Wien)
(espectro continuo)

Linhas presentes T, composicao quimica
Intensidades das linhas T, composicao quimica

Largura das linhas T,turbuléncia, velocidade de rotacao
densidade, campo magnético

Deslocamento doppler velocidade radial (linha de visada)

Intensidade de uma linha(emissao ou absorcao): depende
nao s6 do numero dos atomos absorvedores/emissores
mas também da T.

Ex. Se na fotosfera de uma estrela todo o H tivesse no
estado fundamental (T baixa), somente a série de Lyman
seria observada (linhas UV). H no primeiro estado
excitado (T + alta) : série de Balmer (linhas visiveis)



LUMINOSIDADES E BRILHO APARENTE

DEFINICAO: o fluxo de energia (E/t/area)
(ou brilho aparente)

Luminosidade
D2

y L = brilho intrinseco

dependente da distancia ou luminosidade

fluxo a

O que medimos no telescopiot+equipamento ou
mesmo a olho nu é o fluxo, ou seja, o brilho
aparente de uma estrela.




Luminosidade (brilho intrinseco)

fluxo (brilho aparente) « =

ﬁ \

A 1 square
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se duplicarmos a distancia (2xD)
o brilho aparente fica 22 ou 4 vezes mais
fraco

se triplicarmos a distancia (3xD)
o brilho fica 32 ou 9 vezes mais fraco

etc......




Luminosidade (brilho intrinseco)

fluxo (brilho aparente) « =

Mais comum: escala de magnitude ao invés de fluxo

MAGNITUDE
APARENTE

A primeira definicao desta escala data do 2°
século AC pelo astronomo grego Hiparcos.

mag=1 @>mais brilhante (m,)
mag=6 >mais fraca (mg)




Pogson (1956) adaptou a escala para que fosse igual
a de Hiparcos.

¥

Quando se comecou a usar instrumentos para medir a
luz vinda das estrelas viu-se que a fisiologia do

olho humano é tal que:

1. a mudanca de 1 mag, corresponde a um fator de
2.5 em brilho aparente (fluxo).

2. a diferenca entre uma mag e outra corresponde a
diferenca entre os logaritmos dos fluxos.

m, —m, =-2.5log( f,/ f,)

O sinal de - tem a ver com o fato da escala
definida por Hiparcos ser invertida
(mag numericamente menor = mais brilhante).
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MAGNITUDE ABSOLUTA

E uma escala de luminosidade
(brilho intrinseco de uma estrela = energia/tempo)

M = magnitude absoluta = magnitude aparente se a Y
estiver a uma distancia de 10 pc

Supondo um conjunto de estrelas que estao a uma
mesma distancia da Terra, a diferenca entre as
suas magnitudes refletem a diferenca entre os

seus brilhos intrinsecos (ou luminosidades)



A magnitude absoluta M é uma escala logaritmica da
luminosidade:
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Absolute magnitude

Fazendo a diferenca
entre magnitudes
absolutas de uma dada
estrela e o sol podemos
escrever:

M - M, = -2.5log(L/L,)

M.= +4.83



M= magnitude absoluta => magnitude aparente se a Y
estiver a uma distancia D=10 pc

E sabendo que: F-= L >
47D

Podemos escrever uma relacao entre magnitude aparente,
magnitude absoluta e distancia, supondo duas estrelas de
mesma luminosidade localizadas a distancias d e 10 pc :

m-M 2
M —m=-2.5log o =10 =° L
F F 10pc

e m—m,=-2.5log [E]

2

m—M =5log D -5log(10pc)
m-M =5logD-5

E> conhecendo-se M e m tém-se D (em pc)

Esta expressiao é conhecida como MODULO DE DISTANCIA




AS CORES E A CLASSIFICACAO ESPECTRAL DAS ESTRELAS

Como foi visto a cor de uma estrela esta associada com a
sua temperatura superficial (lembrar do corpo negro).

T superficial Tipo Cor Exemplo
(K) Espectral

30.000 O azul-violeta | & Orionis (uma das 3 Marias)
20.000 B azul Rigel (B Orionis)
10.000 A Branca Vega, Sirius

7000 F Branco-amarela Canopus

6000 G Amarela Sol, o Centauri

4000 K Laranja Arcturus, Aldebaran

3000 M Vermelha Betelgeuse, Proxima Cen




A classe espectral também esta associada com os
tipos de minhas espectrais predominantes

T superficial Tipo Principais caracteristicas linhas de absorcao
(K) Espectral
30.000 O Linhas fortes de He 1 vez ionizado, elementos +
pesados multiplamente ionizados (O, N, Si), H
fraco (quase todo o H esta ionizado)
20.000 B He neutro moderado, elementos mais pesados 1
vez ionizados, H moderado
10.000 A He neutro muito fraco, elementos mais pesados
1 vez ionizados (Ca, Ti) , H forte

7000 F Elementos mais pesados 1 vez ionizados, metais
neutros (Fe, Ca), H moderado

6000 G Elementos mais pesados 1 vez ionizados, metais
neutros, H relativamente fraco

4000 K Elementos mais pesados 1 vez ionizados, metais

neutros (forte), H fraco
3000 M metais neutros (forte), moléculas (moderado), H

muito fraco




Principais caracteristicas linhas de
absorcao

Linhas fortes de He 1 vez ionizado,

elementos + pesados multiplamente

ionizados (O, N, Si), H fraco (quase
todo o H esta ionizado)

He neutro moderado, elementos mais
pesados 1 vez ionizados, H moderado

He neutro muito fraco, elementos mais
pesados 1 vez ionizados (Ca, Ti) , H
forte

Elementos mais pesados 1 vez
jonizados, metais neutros, H moderado

Elementos mais pesados 1 vez
ionizados, metais neutros, H
relativamente fraco

Elementos mais pesados 1 vez
ionizados, metais neutros (forte), H
fraco

metais neutros (forte), moléculas
(moderado), H muito fraco

650 nm

——Hydrogen . .

B i S

30,000 K

20,000 K '

10,000 K

L————|ron—— Calcium

Sodium— Magnesium* “— Oxygen B L1

6000 K l |
4000 K l

3000 K

5
Many molecules



OS TAMANHOS DAS ESTRELAS

Estrelas variam de tamanho de acordo com
a sua massa e/ou seu estagio evolutivo.

Ana branca: raio comparavel ao da
Terra
Ana: 0.1Re < R<10 Ro
Gigante: 10Re < R < 100Ro
Supergigante 100Re < R <1000 Ro
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Medindo o tamanho

Relembrando que :

F(energia/t/area) o Temperatura? (lei de Stefan-
Boltzmann)

Para calcular a luminosidade é necessario

multiplicar F pela area da superficie da estrela
(raio?)

Luminosidade o raio? x temperatura“

Sabendo a luminosidade e a temperatura da
estrela, estima-se seu tamanho.




O DIAGRAMA HERTZSPRUNG-RUSSEL

Astronomos usam
luminosidade e
temperatura superficial
para classificar
estrelas

Diagrama HR das estrelas
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O DIAGRAMA HR

Plotando mais estrelas nq !
diagrama HR 10,000 =~ _ S
Diagrama HR de estrelas N = <100 R
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O DIAGRAMA HR

SEQUENCIA PRINCIPAL

Usando a relacao entre
luminosidade-
temperatura-raio nota-
se que o tamanho das
estrelas varia ao longo
da sequéncia principal.

As estrelas tipo M
menos brilhantes tem
somente 1/10 do raio
do Sol e as de tipo O

mais brilhantes tem 10
vezes o raio do Sol
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O DIAGRAMA HR
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O DIAGRAMA HR

Plot de estrelas
mais brilhantes

Nao estao na
sequéncia principal

e

Regiao das
gigantes azuis

Regiao das -

gigantes vermelhas
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Diagrama
resultante das
medidas do
Hipparcos _
20.000 estrelas na . sgouewc: .
faixa de distancia < -
de 1000 pc : s
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CLASSE DE LUMINOSIDADE

10,000

Luminosity (solar units)

0001 [~

100 -

0.01+

- | ! |
30,000 10,000 6000 3000
Surface temperature (K)

3 A ¢ e IiIES

Spectral classification

CLASSE ESTRELAS

la Supergigantes
brilhantes

b Supergigantes

J Gigantes
brilhantes

1 Gigantes

AV Subgigantes

Anas

\V} (sequéncia

principal)




CLASSE DE LUMINOSIDADE

CLASSE

ESTRELAS

la

Supergigantes
brilhantes

Ib

Supergigantes

Gigantes
brilhantes

Gigantes

AV

Subgigantes

Anas
(sequéncia
principal)

Classe de luminosidade é
estimada atraveés do
espectro das estrelas.

As linhas de um espectro de
absorcao podem variar nao sé
as suas intensidades, mas
também as suas larguras. A
largura da informacao sobre a
densidade da atmosfera da
estrela.

A atmosfera de uma gigante e menos densa (linhas +
estreitas) do que a atmosfera de uma estrela ana que é
menos densa do que a de uma ana branca (linhas +

largas).



Luminosity (solar units)

Pode-se entao definir uma estrela
pelo tipo espectral e classe de

Klb-type
supergiant
star

KV-type
main sequence
star

«anglUminosidade
K_H
A I I
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10,000 \ LTS
| |
\ ! l b
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I I
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0.01 [ | | *
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| |
| |
| | A
.0001 — | | V —
P 1 | % ; |
30,000 10,000 6000 1 3000
Surface temperature (K)
Ar oo TN A
: 430 420 410 nm
Spectral classification Wavelength



DETERMINACAO DE DISTANCIA POR
PARALAXE ESPECTROSCOPICA

: Atraves do espectro ou cor de
10000} o yma
« T superficial ou tipo espectral
& 100} e classe de luminosidade
[=
=
.g Se tipo espectral =V :
> uma T corresponde a uma L
S
- tendo-se L calcula-se M :
=LA M= Mo - 2.5log(L/L®)
0001 : @
- ! : 1 medindo-se m obtém-se D
30,000 10,000 6000 3000 , . A .
Surface temperature (K) pelo modulo de distancia
g 3 A F G
5 & ¢ 6 m-M=5logD-5
Spectral classification




a determinacao de distancia....

Lembrete: diagrama HR construido
com estrelas mais proximas com D
conhecidas por paralaxe geometrica

- \ 4
5 /
5\ 4
~10,000 pc' 5
\ I
\ : : Spectroscopic
L BAF M arallax
~200 pe'; CBAFGK P
Stellar parallax

~1 AU . 25% de incerteza
3 (largura da sequéncia principal)

\ ‘ Radar ranging

—Distance —»




A MASSAS DE ESTRELAS
10,000 -
L 15 Mg
@ 100}
= .9 Mg
S |
ks
?
S O que determina a
g posicao de uma estrela
- 0.01 _ na sequéncia principal
0.2 Mg * do diagrama HR?
R. sua massa
0001 -
- l | |
30,000 10,000 6000 3000
Surface temperature (K)
Spectral classification




gigantes azuis

Distribuicao de massa das
estrelas de sequéncia
principal na vizinhanca do Sol




| RELACOES PARA ESTRELAS NA SEQUENCIA PRINCIPAL

. 1,000,000
a8 oL _ b
5 210,000
@ F et =
-1'_'?':'. 3 . i r_E 1[.:“:'
5 Sun . & o
5 e =
[ﬂé Th . S :IR* @ 1.0
e | o et =
05 1 2 5 10 20 E oo
Mass (solar units) = _
{a pooodl 0 =
0102 051 2 5 10 20
Quanto maior a massa, Mass (solar units)
maior o raio (b)

Quanto maior a massa,
maior a luminosidade

raio oo massa

luminosidade oo massa4




TEMPO DE VIDA NA SEQUENCIA PRINCIPAL

Pode-se estimar o tempo de vida de uma estrela dividindo a

quantidade de combustivel disponivel (que é a massa da
estrela) pela taxa na qual o combustivel esta sendo

consumido (que é a luminosidade da estrela), ou seja:

massa
luminosidade

tempo de vida

O Sol tem um tempo de vida de 10 bilhoes de
anos (ele se formou a 4.5 bhilhoes de anos)

Sabendo que luminosidade o massa*

1
massa’

Quanto maior a massa, menor o tempo de
vida de uma estrela

tempo de vida




