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Radiacao Eletromagnetica

* Veremos como determinar temperatura T
a partir da radiacao emitida

* Qualquer objeto a T. emite radiacao

— EXxs: Sol, corpo humano, ferro aquecido
(cores vermelha, azul, branca)



Teoria da Radiacao

* 1859-60 - fisicos encontraram um problema:

como descrever matematicamente como um corpo aquecido
irradia energia, isto é: quanto ele emite em cada
comprimento de onda”?

Corpos irradiam porque: particulas carregadas
microscopicas neles — constante movimento randomico
e sempre que cargas mudam seu estado de
movimento (aceleram): produzem radiacao !
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Teoria da Radiacao

ldealizacao Matematica:
0 corpo nhegro —> definido por Kirchhoff

Objeto que absorve toda luz que incide sobre ele, sem
refletir e nem emitir nada da radiacao - objeto é negro.

Corpo negro: em estado termico estacionario: objeto re-
emite a mesma quantidade absorvida

Tal corpo é um absorvedor perfeito e também um emissor
perfeito 2 EQUILIBRIO TERMODINAMICO

=> Corpo negro: emite radiacao e a distribuicao desta
radiacao caracterizada por uma unica TEMPERATURA



Corpo Negro

* Nenhum objeto realmente absorve e re-emite
como Corpo Negro = idealizacao matematica

Mas />

* Radiacao de corpo negro: boa aproximacao
para comportamento real de muitos objetos:

=>» quando em equilibrio termodinamico
(propriedades termicas nao mudam com o tempo)



Equilibrio Termodinamico

Quente




Estrela como Corpo Negro
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Radiacao de Corpo Negro - Curva de Planck

Intensity

Frequency

Definicdo corpo negro

= objeto caracterizado
por uma temperatura T,
supondo que suas
paredes reabsorvam a
radiacao emitida

= supoOe-se um estado
de equilibrio
termodinamico
(propriedades constantes
no tempo).

A altura da curva de distribuicao de energia do corpo negro define a
freqliéncia correspondente ao maximo de intensidade.



Radiacao de Corpo Negro

Intensity (arbitrany units)
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Para direita:
>v pico > | maxima

Objetos quentes: luz visivel (estrelas,
torradeiras)

Objetos frios: radiagao invisivel,
perceptivel pelo calor (aquecedores
caseiros, rochas)

Se T do objeto cresce: desloca-se
para o lado azul do espectro (direito)

Ex.: aguecamos um pedaco de metal:

1. torna-se quente sem mudar de
aparencia;

2. com T crescente: torna-se
vermelho - laranja - amarelo -
branco - deslocou pico para:

v > a medida que T cresce
(T passou de 300 K a 4000 K)



Radiacao de Corpo Negro - Curva de Planck (1848-1947)

Radiacao de corpo negro = variacao da intensidade em funcao da
freqliéncia v

3

= Funcao de Planck [, = BV(T): 2 h2V - 1 [erg cm#s*Hzsr]
1%

e AT—l

C
h = cte. de Planck = 6,63x10?"erg.s, hv=E de 1 foton

k = cte. de Boltzmann = 1,38x101% erg K

IvdV:I}\d)\ e'v)\zc

Em termos de A: usando que

2
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Radiacao de Corpo Negro

* Intensidade, /(v,T) corresponde ao espectro de corpo negro para

uma dada temperatura.
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Fluxo proveniente de uma estrela

Consideramos que ESTRELA emite como um corpo negro:

—> integral da funcéo de Planck no angulo solido
observavel (apenas meia esfera)
2T Ty

Fv:flvcosﬂ dw:f fIVCOSH senf db do
0 0

,=n B, (T)
B,(T)=1(T) do corpo negro

F, & dado em erg cm? s Hz



Lel de Wien

Determinacao do comprimento de onda onde ocorre o maximo de
intensidade (1)

| | dI,
= A obtido pela derivada d—:O
_ _ 0,29
Lei de Wien, usualmente expressa por )\max(cm): T(K)

‘ Em termos da frequéncia: hwv, ., =2,821KkT ‘

Sol (T, ~5800 K) = A . ~ 500 nm (regiéo do visivel).

Antares (gigante vermelha, T, ~ 3000 K) = A__. ~1 um (regiao do
Infravermelho).

Sirius (gigante azul, T ~ 10000 K) = A_. ~ 290 nm (regiéo do
ultravioleta).
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Lel de Wien

A frequiéncia correspondente ao maximo de intensidade aumenta com T
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Lel de Wien

* Leide Wien (descoberta em 1893): relacao entre o comprimento de
onda onde a emissao é maxima e a temperatura do corpo negro.
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Estudando o espectro da estrela, podemos descobrir qual
cor € mais fortemente irradiada

2100

A(A)

e 1]

.%h A(A)
%, T=5000K

w®

T=10000K

= calculamos a temperatura pela Lei de Wien

Mgy X T=0,290 cm.K



Aproximacoes da Lei de Planck

* Distribuicao de Wien: nos casos de altas freqiiéncias, e temperaturas nao
muito elevadas :

hv
ok 55 q

3
— 271 hv .e—hv/kT

1% C2

LASE

kT

B

* Distribuicao de Rayleigh-Jeans: nos casos de baixas fregiiéncias, e
temperaturas ndo muito baixas:

2
- ez_;%“h_v B:2nv KT
kT ' c’




Lel de Stefan — Boltzmann

Aintegral da funcao F, sobre todas as freqii€éncias v, determina a
energia total por area emitida por unidade de tempo (area sob a

curva de Planck): 4 P
=[F dv=01" ©sm

o =5,67 x 10° erg cm2 K# s : constante de Stefan — Boltzmann.

Demonstremos:
F= ZNhf h/kT 1dv = chamando n_kT , dn=hdv /kT
2n h[kT\' T 1’
~ P )f,? dn
¢ | h|el-1
27T5k4 4 4
que resultaem |F = 3 2T =0T
15h°c




Lel de Stefan - Boltzmann

Comprimento
de onda




Lel de Steffan-Boltzamann e o Raio Estelar

A luminosidade de uma estrela;

L.
F(R[,): 6 y)
41 R;
Mas para um corpo negro:
F(R) =0T

2 74
> L=4nR 0T,
O raio da estrela € entao expresso por (medindo T,e L ):
' 1T
L(', N
4
dnol,

RL: 2




Linhas Espectrais



Emissao de radiacao

= Qualquer corpo a uma dada temperatura T = intensidade e
tipo (frequéncia) de radiacao = dependem de T.

Radiacao pode ser analisada por um ESPECTROSCOPIO:

i e

. : espectro
Bulbo | ETagReat e : continuo
aguecido




Emissao de radiacao

= Até agora: vimos exs. de espectro continuo:
Ex. luz da lampada - emite radiagcao de todos As com intensidade I,

similar corpo negro - e possui pico no visivel

= Atravessando espectroscopio: ESPECTRO de cores arco-iris:
CONTINUO

e e
=

espectro
Bulbo continuo

aguecido




Espectro de Linhas

* Nem todo espectro: continuo

* Ex.: em (b) recipiente de /( -
gas de H <
- passando carga eletrica S
sobre ele (similar a relampago Hot bk

na atmosfera) &
a

— Gas e aquecido e emite:
espectro com poucas

linhas brilhantes
superpostas a fundo \
escuro —

ESPECTRO DE LINHAS DE
EMISSAO

Heated
hydrogen gas
(&)



mercurio

Linhas de emissao INNNNEEE R

hidrogénio

sodio

espectro de linhas de emissac
de diferentes elementos:

hélio

sao como impressoes digitais
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400 500 600 700 800
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Linhas de Absorcao

Luz solar dispersa em um
prisma:

Parece produzir espectro
continuo

Analise + cuidadosa:
espectro mt_errompldo por
linhas estreitas escuras

Hoje sabemos: linhas
escuras: As de luz aborvidos
por gases nas camadas
externas (atmosfera) do Sol

Linhas escuras: ESPECTRO
de ABSORCAO




Linhas de Absorcao

1%y Cool gas
Hot bulb

* Tambem podem ser produzidas em laboratorio:

Passando feixe de luz por gas frio: linhas de absorcao
produzidas nos mesmos As que linhas de emissao
daquele gas



Linhas espectrais de Absorcao

H&6 Hy Mg Hf Mg Ca Ca Ca

estrela

ig

* O espectro de uma
estrela é usado hidrogénio
para determinar '
sua composicao
quimica.

calcio

magnesio

| 1 | 1 | 1 | 1 | ! | ! |
4000 4500 5000 5500 6000 6300 T000
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Espectro do Sodio

(a) O espectro de
emissao do sodio:
duas linhas brilhantes 400 nm
de emissao aparecem O atda B
na parte amarela do |
espectro

(b) Espectro de absorcao
do sodio: as duas linhas
escuras aparecem na
mesma posicao das linhas 2x 10" PDS 389
de emisséao.

Espectro da estrela PDS389, :

mostrando linhas de emissao T—=® T-—* T—* T T T ¢ T 3
~ 0.45 0.50 0.55 0.60 0.65 0.70 0.75

e de absorcao.

Wavelength (1m)
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Espectro Solar

Em 1814, Joseph von Fraunhofer obtém o espectro do Sol.

Este espectro € composto de um continuo e de linhas (+ de 600
linhas).

] B & & = S
IEI T I T | N 0 T =2
115 T Y 1 | Y O O B
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espectro do Sol em alta resolucao (nao é o de Fraunhofer)



Espectro Solar

Sec. 19 - linhas — elementos quimicos ja conhecidos (ex. Fe)
Outras linhas do espectro solar: desconhecidas aqui na Terra:

Ex.: elemento helio (do grego = sol) foi descoberto no espectro solar.
Detectado na Terra so em 1895 !
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espectro do Sol em alta resolucao (nao é o de Fraunhofer)



Sec. 19: faltava
teoria para
explicar como
esses espectros
eram formados
no sol e estrelas

Gustav Robert Kirchhoff

Fisico Alemao
(1824 — 1887)

Para compreender
como
espectroscopia
pode ser usada
para extrair
informacao dos
objetos e da luz
gue emitem =>
compreender
formacao das
linhas =
compreender
estrutura
MICROSCOPICA
da materia


http://pt.wikipedia.org/wiki/Imagem:Gustav_Kirchhoff.jpg

Leis de Kirchhoff

* Nos anos 1860, Gustav Kirchhoff formula as leis que resumem as diferentes
formas como materia emite - 0s 3 tipos de espectro possiveis:

continuo

.r.f ,rf

.aﬂ“f_.-

linhas de emissao

p IIII-

gas quente

llnhas de absorcéao
r

:aﬁu‘m';,{,f il

e

e
= gas frio



Leis de Kirchhoff

12: Um objeto no estado sélido, liquido ou gasoso (denso), e sob alta
pressao, produzird um espectro continuo de emisséao, quando aquecido.

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

32: Um gas a baixa pressao e temperatura, que se localize entre uma
fonte de radiacao continua e um observador, produzird um espectro de
linhas de absorcao, ou seja, um conjunto de linhas superpostas ao
espectro contl’nun

p IIII-

Wiy, o /A\Aﬁ " ‘I‘ .

— ~

J}'rf/
e
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Leis de Kirchhoff

Nuvem de Gas

Fonte de
Espectro Continuo

& —

Espectro Continuo com
\ linhas de absorcao

‘\ ic)

Espectro Continuo Linhas de Emissao

Lel fundamental:

Quando um feixe de luz atravessa um gas, este absorve aquelas
mesmas freqiiéncias que, quando aquecido, emite.




Leis de Kirchhoff

* Nos anos 1860, Gustav Kirchhoff formula as leis que resumem os 3 tipos
de espectro possiveis:

linhas de linhas de
continuo emissao absorcao

O _I]]”IE El N1 1 E

T — mimmi

|
,«MML f “

A

fluxo

7/

comprimento de onda



Formacao de linhas espectrais

Sec. 20: evidencias de que luz as vezes nao se comporta como onda

EX.: producao de linhas espectrais envolve somente As discretos =
diferente do que se esperaria se luz somente onda continua!

=> Ficou claro que: quando luz interage com materia em escalas
atomicas: NAO de modo continuo, mas DISCRETIZADO =» carater
corpuscular da luz.

Para explicar formacao das linhas = Estrutura atomica:
=>» compreender tambem estrutura da materia — ou dos atomos:
tijjolos de construcao da materia:
=> em escalas 101 m: atomos
moleculas (ligacoes de atomos)
= Atomo + simples: H — nucleo com proton (D= 10-* m) +
eletron orbitando ao redor

=>» Como associar quadro do atomo de H as linhas de emissao e
absorcao do gas H ?



Modelo Atbmico do H

12 teoria robusta do atomo
de H proposta por:

Electron

Niels Henrick David Bohr
1885 - 1962



http://pt.wikipedia.org/wiki/Imagem:Bohr_Niels.jpg

Formacao de linhas espectrais

Modelo de Atomo de Bohr: g

4
1. H& um estado de energia minima 3
(E,,;,) do sistema: estado

fundamental = condicao normal
do el. orbitando o nucleo

=y =)=1=

1 Atom

absorbs

_ _ energy
2. Ha uma maxima energia que o el.

pode adquirir e ainda estar ligado

ao atomo (E, )

seE>E__;
el. desliga-se do atomo - fica: Atom
IONIZADO=> ion emits

enerqy

3. Somente certas orbitas discretas sdao permitidas ao el. (entre
E..€E..) = 0 el. pode existir somente em tais Orbitas ou estados

de energia = sédo QUANTIZADOS = mecanica quantica


http://pt.wikipedia.org/wiki/Imagem:Bohratommodel.png

Orbitas definidas por: nh

mvr=—
2T

com 0 numero quantico principal n=1,2,..., etc.

- m é a massa do elétron: r o raio do movimento circular com
velocidade v, em torno do nucleo, h a constante de Planck.

Tamanho da orbita: Combinando a forca centripeta com a forca
coulombiana:

2 2 2
mv: Ze , Le
= >V =—
r r? mr

2 2 2 2 12

M nh 2 = n- h N Ze _ nh

as mvr=— = = =
v )T 4 mlm?r? mr 4 n’m’r?
h2 7 - ~ Vd -
teremos r=n’ - Apenas algumas oOrbitas sao possiveis

An*mZ e (funcéo de n?).



A energia total de um elétron na érbita n sera dada pela combinacéao
da energia cinética com a energia potencial:

2 2 2
=Y L€ __136% ev

O sistema e considerado ligado enquanto a energia do nivel for E, < 0.
A medida que n— o, 7Z2/n2 — 0: E_=0

Quando E > 0, o elétron nao fica ligado ao nucleo: LIVRE
Parao H: Z=1

Para n=1: E= -13,6 eV (estado fundamental) -> potencial de ionizacao do
H

(lembrar que: 1 eV =1,6 x 10?2 erg)



Formacao de uma linha espectral

Electron
Elactron .

(a) Ground state ] Excited state

1 linha espectral: vai surgir guando atomo muda de 1 estado discreto permitido para outro

1 atomo pode passar a 1 estado excitado de 2 modos:
— 1) absorvendo luz (foton) de 1 fonte de radiacao eletromagnetica
— 2) colisao com outras particulas: absorvendo energia cinetica



Interacao da Radiacao com a Matéria




Interacao da Radiacao com a Matéria

Como atomos absorvem so
especificas quantidades de
energia: so podem emitir
guantidades especificas quando
retornam ao estado
fundamental

=>» quantidade de luz absorvida
(ou emitida): corresponde
exatamente a energia emitida
(ou absorvida)

=> Luz: abs. ou emitida em
pacotes de radiacao
eletromagnetica: foton

=> assim: no mundo
macroscopico: luz é onda

=> no mundo microscopico:
feixe de particulas: fotons



Absorcao e Emissao

I Absorcao l Ermzzac

E,

| 6) _;\ fm‘_’( l ,



A diferenca de energia entre os niveis 1 e 2 é dada por AE=E, - E,,
onde

AE 13,6
v="——=+

h h

ZZ

=> Diferentes linhas espectrais: correspondem a diferentes niveis a
partir do qual se da a transicao

No atomo de H: SERIES de linhas:
n = 1: série de Lyman, denominadas Lya, Lyf Lyy,...(linhas do UV);
n = 2: serie de Balmer, denominadas Ha, Hf,...(espectro visivel);

n = 3: serie de Paschen, denominadas Pa, Pp,: - (infravermelho).



)]

Transicoes no atomo de Hidrogenio

v ]
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@ = £
136eV
13.04eV
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Explicando as Leis de Kirchhoff

Nuvem de Gas
Fonte de

Espectro Continuo

@ — e

(k)

Conmtinuous specirum with dark lines

Espectro Continuo com
"\ “ linhas de absorcao

Continuous spectriem Bright line spectrum

Espectro Continuo Linhas de Emissao

Fonte: tem fotons de todas as energias (As): espectro continuo
Fonte passando por gas: este so pode absorver fotons com determinadas
energias: estes fotons absorvidos: causam transicao do gas para estados

excitados: estes fotons sao removidos da fonte pelo gas -> linhas escuras
de absorcao (do gas) superpostas ao espectro continuo (da fonte)



Atomos mais complexos

* 1 atomo: caracterizado por n. de protons:

Ex.H:1p, He:2p. (+2 neutrons no nucleo); C:6p+6n;
O:8p+ 8n



Caracteristicas das Linhas e Notacao



Linhas de Emissao

* Produzidas guando um atomo (ion ou molécula) passa de um
estado excitado para um estado de energia menos excitado,
emitindo um foton.

* Linhas podem ser: permitidas - produzidas em transicoes entre
estados normais

* Linhas proibidas = decorrem de transi¢cées envolvendo um estado
excitado cujo tempo de vida médio é muito grande.

* O tempo medio de vida de um atomo em um estado excitado normal:
~102 s.

mas ocorrem certos estados com tempos de vida >1s:
muito maiores que tempo de transicao normal -> sdo denominados
metaestaveis.



Para que um atomo possa ser excitado para um estado metaestavel

= 0 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.

tcol > t

vida metaestavel

Exemplo: meio interestelar das galaxias: as densidades s&o baixas o
suficiente para a producéao de linhas proibidas.

Exemplo de linha permitida (envolvendo estado excitado normal):

C IV 1549 - linha do atomo de carbono 3 vezes ionizado (perdeu trés
elétrons): tem comprimento de onda corresponde a
A = 1549 A ou 154,9nm.

Exemplo de linha proibida (envolvendo estado metaestavel):

[0 1ll] 5007 - linha do atomo de oxigénio 2 vezes ionizado - com
A = 5007 A (regido de formacio estelar, nebulosa planetaria).



Nebulosa Planetaria M57

o] [O 1]
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Intensidade das linhas espectrais

Intensidade (ou forca) de uma linha: proporcional ao numero de fotons
emitidos (ou abs.) naquela transicao

L 0
0 Emissio A B Absorcic A
Perfil de 1 linha de linhas de aborcao
emissao gue se superpoem

ao continuo



Perfil da Linha

O perfil de uma linha representa a variacao da densidade de fluxo
(intensidade) com o comprimento de onda: linha nao é totalmente
estreita !

A forma de uma linha espectral é

a 1_; chamada de perfil da linha.

-;-!: | Aforma verdadeira da linha reflete
2 — -Largura || as propriedades da atmosfera da

B || estrela: temperatura T, presséo P,
= | gravidade superficial g, densidade p
o 2 || e velocidade das particulas v.

Varios processos fisicos podem “alargar” uma linha:
um perfil alargado: pode fornecer caracteristicas sobre fonte emissora
da radiacao =» vejamos a seqguir



Alargamento das linhas espectrais

Alargamento Natural:

Principio da incerteza de Heisenberg:
energia de um determinado nivel atbmico (estado) nao pode
ser determinada com precisao maior gque:

Ae = /2 (h/ At)
— Energia do eletron (numa orbita) tem incerteza de: E * Ae
— At tempo de vida daquele nivel

=> um grupo de atomos ira produzir 1 linha de absorcéo ou
emissao com uma variacao minima na fregqtiéncia v_dos fotons

v *Av
T Ay = AWM

NAe 1
AV — oC — = Alargamento
h /\t natural da linha

—
SD
i)

2 |ntensidade
\ lisisis
/

b

—




Alargamento colisional

Os niveis de energia de um atomo sao também perturbados (ou
seja, deslocados) por particulas vizinhas, principalmente as
carregadas como ions e elétrons: por colisdes

Em um gas, essas perturbacdes sao aleatorias e causam
alargamento das linhas espectrais.

Quanto maior a densidade de particulas (e, portanto, a pressao)
do gas, maior a largura das linhas espectrais.

Esse é 0 processo mais importante no alargamento de linhas
muito intensas como Ha, Hp, ... (série de Balmer)



Alargamento Doppler térmico

atomos a baixa temperatura

espectro com linhas estreitas

espectro com linhas largas

Movimento aleatorio das particulas do gas (por causa da agitacao termica):
— algumas se aproximam, outras se afastam do observador.

— Gas com particulas de massa m a uma temperaturaT:
=2 <mvz[2> = 3KT/2 =D <Vierm> = (3KTIm)12
=> Alargamento Doppler da linha : AMNI = <v,.,> Ic



Efeito Zeeman

Quando um atomo se desloca sob a acao de um campo
magnético, cada nivel atomico de energia se divide em trés ou
mais subniveis:

= efeito Zeeman.

Se as separacoes (componentes Zeeman) entre subniveis néo
sao resolvidas (sao tao pequenas gue nao se pode distingui-las)
Nos espectros observados, vemos somente uma linha espectral
alargada.

Quando campo magnetico
B é forte (ex.: manchas v\
solares):

a separacao entre as linhas
e mensuravel: deduz-se ¥ N
intensidade de B pela a7 SRS
separacao das linhas ! KA N




Um pouco de matematica

* Forca das linhas:
proporcional n. de atomos I‘“‘b lmsa@
gue estao no estado de energia E,

a partir do qual ocorrem as
transicoes

E,

* As transicoes para um dado
nivel (espontaneas ou
colisionais) dependem de T
(pois energia cinetica relaciona-
seaT)

ngulatig'

Como determinar o n. de atomos que
estao em dado nivel de excitacao ?



Equacao de Boltzmann (de excitacao)

O austriaco Ludwig Boltzmann (1844-1906) deu a resposta:

Seja um gas a uma temperatura constante (T) em equilibrio
termico (taxa de excitacoes = taxa de des-excitacoes): com
grande numero N de atomos por volume

Seja:
N(2) = numero de atomos/vol. num nivel de energia E(2) (mais alto)

N(1) = numero de atomos/vol. num nivel de energia E(1) (mais baixo)

Entao: [E(l)— E(Z)] E,

SN e e

k =1.38066 x 102 erg k' : Constante de Boltzmann

= Eg. de Boltzmann: fornece razao entre populacoes de 2 estados de
excitacao de um mesmo elemento quimico (ion ou neutro)



g. € o peso estatistico do nivel i

— 0 numero de diferentes estados com a mesma energia E..

Para o hidrogénio no nivel n, g, = 2n2.

E(1) - E(2)
Como E(2) > E(1) 2)_ g(2) e[ kT ]

=» argumento da exponencial serd sempre negativo.

= a medida que T aumenta: cresce a razao N(2)/N(1)
= cresce 0 humero de atomos no nivel mais
excitado



Equacao de Boltzmann

E

N, 1
ParaT - O:
N,
oC — e~ — 0 = todos os atomos estao no

N; estado fundamental



Equacao de Boltzmann - Exemplo:
Calculemos: a fracao de atomos de hidrogénio (H) no nivel n=2, em
relacao ao n=1 para o gas com T=10.000 K e 20.000 K.

Como a diferenca de energia entre os niveis h=2 e n=1 é de
10,19 eV e g,=8 e g,=2, temos:

E(1) - E(2) 19 e
N(2)_g(2) e{ kT ] — 4 6_10;9TV
N(1) g(1)
1eV=1,602x101°J e k=1,38x102J K?
N(2) T =10.000 K |= 0,000029
N(1)
N (2
ﬁlg (T = 20.000 K)Z 0,0108 372 vezes maior



file:///home/guerrero/Dropbox/FIS004/2017/%23hidrog

Podemos calcular o A de um féton com energia equivalente a 10,19 eV
sabendo que

E=hv=hclh — )=17216 A

Podemos tambem calcular o A, para T=10.000 K e 20.000 K, usando

ergia [V]

a Lei de Wien, obtendo g Lt B tamatios
106 g vermelho | vermelho| & 3

1014 E \ exllo 0e | distante é E

A (T=10.000K)=2.8988 A e N>\

2 1FE 0000KINY 5

106§ ]

A (T=20.000K)=1.4489 A \

mp ime t de onda [u]

=» Uma estrela com T, = 20.000 K tem muito mais fétons com

energia suficiente para excitar o elétron do atomo de hidrogénio ao
nivel n=2, explicando a grande diferenca obtida no calculo da

populacao N(2).



Um pouco mais de Matematica

. A medida que T cresce: mais e mais energia fica disponivel para
lonizar os atomos (para arrancar eletrons dos atomos neutros)

* Em geral um gas = atomos neutros + ions + els. livres

* Quanto > n. de els. livres: > probabilidade de ion capturar els. e formar
atomo neutro

* No equilibrio termico: taxa de ionizacao = taxa de recombinacao
atomo lion + e- (ionizacao)
atomolion + e- (recombinacao)

E como determinar o numero de atomos que estao em um
dado estagio de ionizacao?



Equacao de lonizacao de Saha

O indiano Meghnad Saha (1893-1956) deu a resposta:

- ndmero de atomos por unidade de volume em um grau de ionizacao
I+1 em relacéao ao grau /, para um gas em equilibrio termodinamico:

X
KT

N\ 1 2nmekT3/2e

N. N h?

1 e

N.: numero de atomos/vol. no i-esimo estado de ionizacao: com i eletrons
removidos
«;: potencial de ionizacao do estado mais baixo de ionizacao = energia

requerida para remover | eletrons do atomo neutro, criando um ion no
nivel-i

N.: numero de eletrons/vol.

m_: massa do eletron

= Eq. de Saha: razao entre populacao de 2 niveis consecutivos de
ionizacao de um mesmo elemento quimico



Aplicacao das equacoes de Saha e Boltzmann
para interpretar os espectros das estrelas

EXEMPLO:
T.,= 5000 K a 7000 K

0 calcio deve estar na forma de Call (uma vez ionizado).

=» Estrelas com linhas fortes de Call e fracas de Cal devem
portanto ter temperaturas efetivas nesta faixa !

Pela eq. de Saha: isto depende também da densidade de
elétrons (N,)



EXEMPLO 2:
Seja a linha de Balmer do Hidrogénio:

- Corresponde a transicoes entre o nivel n=2 de energia e
gualguer outro acima dele.
=» Para uma estrela ter linhas de Balmer intensas - muitos
atomos em n=2.

emissao absorcao

h—2 52 432 n=s3—2

n=135 n=l’_—}_}
n= =
n=4 x H= ;

‘ n=3 1\— n=3
n=2 =7

n=1 (fundamental) n=1 (fundamental)



linha de Balmer do Hidrogénio

—> 1SS0 acontece em estrelas com T ~ 10.000 K (k T = 0,86 eV).

Para temperaturas menores (Sol por ex.) 2 H no estado fundamental
(n=1) e poucas colisdes sao energeéticas o suficiente para excitar o H.

emissao absorcao

h—2 52 432 n=s3—2

n=135 n=l’_—}_}
n= =
n=4 x H= ;

‘ n=3 1\— n=3
n=2 =7

n=1 (fundamental) n=1 (fundamental)



linha de Balmer do Hidrogénio

Para estrelas com T muito alto > H quase todo ionizado devido as
frequentes colisdes e poucos atomos excitados.

- Linhas de Balmer fracas em estrelas muito quentes ou
muito frias apesar de H ser o elemento mais abundante nas
estrelas !

emissao absorcao

h—2 52 432 n=s3—2

n=6 n=6
n=>3 ——————— 15
n=4 x n=2

‘ n=3 1\— n=3
n=2 =7

n=1 (fundamental) n=1 (fundamental)



Radiacao eletromagnética

* Fisica quantica se desenvolve no inicio do século XX
dualidade onda-particula

F'(_ oy il s
Eu sou um foton dei -
raios-X...? Or serq

que sou um féton a B
de rddio? O P77 nem tenho certezase

visivel? | 5 Jo " OB sou uma particula
'.'-_-::;./ﬁ.. v e ':':' :..-_ — 2 e ou uma Oﬂdﬂ....!j
= -l + . ,




Caracteristicas
procuradas nas estrelas
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Distancia a Terra
Brilho

Luminosidade

Cor

Tipo espectral

Massa

Raio

Densidade
Gravidade superficial
Temperatura
Rotacao

Campos magnéticos
Composicao quimica
Idade

Origem

Evolucao

etc.



	Slide 1
	Slide 2
	Slide 3
	Slide 4
	Slide 5
	Slide 6
	Slide 7
	Slide 8
	Slide 9
	Slide 10
	Slide 11
	Slide 12
	Slide 13
	Slide 14
	Slide 15
	Slide 16
	Slide 17
	Slide 18
	Slide 19
	Slide 20
	Slide 21
	Slide 22
	Slide 23
	Slide 24
	Slide 25
	Slide 26
	Slide 27
	Slide 28
	Slide 29
	Slide 30
	Slide 31
	Slide 32
	Slide 33
	Slide 34
	Slide 35
	Slide 36
	Slide 37
	Slide 38
	Slide 39
	Slide 40
	Slide 41
	Slide 42
	Slide 43
	Slide 44
	Slide 45
	Slide 46
	Slide 47
	Slide 48
	Slide 49
	Slide 50
	Slide 51
	Slide 52
	Slide 53
	Slide 54
	Slide 55
	Slide 56
	Slide 57
	Slide 58
	Slide 59
	Slide 60
	Slide 61
	Slide 62
	Slide 63
	Slide 64
	Slide 65
	Slide 66
	Slide 67
	Slide 68
	Slide 69
	Slide 70
	Slide 71
	Slide 72
	Slide 73
	Slide 74
	Slide 75
	Slide 76
	Slide 77
	Slide 78
	Slide 79

