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3.4 Radiacao de Corpo-
Neqgro

Orion (c/ binéculo) identifica-se
a estrela fria avermelhada o
(Betelgeuse — o Ori) e aestrela  [EASEE
quente azulada (Rigel — 3 Ori). alies

A cor depende da temperatura

superficial da estrela

Observacoes mais detalhadas
Betelgeuse (T ~ 3600K) e Rigel (T~ 13000K)



Temperatura & Cor

Observando a radiacdo do Sol em muitas frequéncias notamos
que o pico se encontra na parte visivel do espectro e que ele
emite muito mais no infravermelho do que no ultravioleta.

infravermelho visivel ultravioleta

| | Freouerncy = 62105
108 - | MVavelencth — 88 nm

g3 - T =6000K !

|
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100 Infravermelho

pelas estrelas - radiacao

30,000.K
1 / de corponegro
0,01 TO000K \_ Intensidade de Radiagao

representada pela funcao

3000 K
de Planck, que depende
10-4|- da frequéncia de radiacao
(v = c/)\) e da temperatura
on 015 Tots da estrela.
Frediiéncia (Hz)
% (um) 1000 100

* Os pontos na curva se referem as bandas fotométricas B (Blue) e V (Visible)

Ulravicleta  ESpectro continuo emitido



Radiagao de L i B
30,000k
Corpo Negro 2
(D i . 0,01 T0.000K
Espectro continuo emitido ~ Fatoo
pelas estrelas
1[}—-1_
J
~ - ' 1014 1015 1016
» ODbjeto caracterizado por uma Freqiiéncia (Hz)
temperatura T. 1000 P

« Supde-se um estado de equilibrio termodinamico.

A frequéncia v, corresponde ao maximo de intensidade

aumenta com T { T v T3 1T
TT A v (azul) ou T4 4 T (vermelho)



Deslocamento do pico de maxima intensidade:

variagao de A, em funcdo de T

e Onde ocorre 0 maximo de intensidade?

Intensidade

103 1
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(Ih2x) = Amay ObtIdO pela derivada

—
dl,
0
dh

1 ] 1
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7. (nm)

0,2897755
T(K)

| ei de Wien Amax (€M) =



Visible
spectrum

Exe m p I 0S Infrared Ultraviolet

« Sol (T, ~ 5800 K)

Intensity (Arbitrary units)

= Amax ~200 nm (visivel)
. 1 1 10" 10¢ 1
 Antares (T, ~ 3000 K gigante Frequency (Hz)
vermelha) “T105 104 1000 100 10
] Wavelength (nm)
= Amax ~1 um (infravermelho)

e Sirius (T, ~ 10000 K gigante
azul)

= Amay ~ 290 Nm (ultravioleta).

Mmax



3.4 Blackbody Radiation 69
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FIGURE 3.8 Blackbody spectrum [Planck function B, (T)].

de Wien

T is known as Wien’s displacement law:'?

Amax ] = 0.002897755 m K.

(3.15)




James Stefan (1835 — 1893)

Ludwig Boltzmann (1844 — 1906)

el de Stefan — Boltzmann

1884: Boltzmann usa as leis da
termodinamica e a férmula de Maxwell para
a pressao de radiacao e deduz a equacao:

L = 4nR%0T*

1879: Stefan mostra que a luminosidade de
um corponegro de temperatura T e area A é

dadapor: ; _ 4,74

Para uma esfera de raio R, onde o =5,67 x 10 erg

cm? K4 st (cte de Stefan — Boltzmann)

Na superficie da estrela, define-se T =T,

(temperatura efetiva). O fluxo total é:

F= JTe4




3.5 A guantizacao de energia \

 Rayleigh combinou equacoes de
Maxwell com a fisica termica

= ‘I / Visible light 7
~/ _..--"/-:-.-I-—
1 e — 200 400 600 800 1000 1200 1400

5777K

By(T) (10* W m=2 nm~! sr
= — (S L = i
—_—

para deduzir a expressao: 2CkT
14 Wavelength A (nm)

essa aproximacao para a radiacao de corponegro, hoje conhecida
por lei de Rayleigh-Jeans, sé € valida caso A seja longo.

« Wien tambéem buscava a expressao correta para a curva de
radiacao de corponegro e desenvolveu a lei empirica, valida caso
A seja curto:

.5 __p/i7| Ondeae bsao constantes de ajuste dos dados
B,(T)=zate experimentais.

k=1,38 x 10-%® erg K- cte. de Boltzmann
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Planck descobriu que uma modificacao da
expressao de Wien poderia reproduzir
também a lei de Rayleigh-Jeans, evitando o
problemade A 2> 0

al

Max Planck B/l (T) ; eb/ﬂ,T _1

(1858-1947)

Processos de interacao da radiacdo com matéria (&tomos ou
moléculas) = pacotes discretos = quanta (plural de quantum) de
energia.

No caso da luz visivel = fétons = o0 minimo de energia dado por

E=h v, onde h=6,63 102" erg s (= 6,63 103 Js; cte. de Planck).

|

2hc? | 2

A funcao de Planck é a expressao B T ~
da curva de radiacdo de corponegro y) ( ) — _hc/ KT 1
e —
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Aproximacoes da Lei de Planck

Dependendo da faixa de frequéncias, podemos adotar
algumas aproximacoes para a expressao de intensidade

de radiacao: .
2 hv 1
o A
1. Distribuicao de Wien: ¢ [e T —1}
Altas frequéncias e
Temperaturas nao muito altas
h hv
Vsl el 551 2hv3  _nv
KT By(T) = e /kT




Aproximacoes da Lel de
Planck (cont.)

2. Distribuicao de Rayleigh-Jeans:

Baixas frequéncias e Temperaturas nao muito baixas

hv i hv
—<<l>ek ml+—
KT KT
2hv3
By(T) =

c2 hV/kT

2 hv?

1

B,(M=—2

G
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Funcédo de Planck e o fluxo monocromatico de
radiacao

Parametro que se relaciona diretamente com a medida da

energia coletada: - energia
" AtAAAA

O fluxo (F) de energia que chega numa superficie € a
quantidade de energia por unidade de tempo gque passa
através de uma unidade de area da superficie por unidade
de intervalo de comprimento de onda:

unidades erg st m~ nm-!
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Revisdo dos conceitos geométricos

 angulo solido de um feixe de radiacdo = definido em
funcao da area A interceptada pelo feixe numa
superficie esférica de raio r.

r -
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Revisao dos conceitos geometricos (cont.)

» Apresentando o angulo solido em coordenadas
esféricas, temos:
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« Considere = elemento de area Aa, formando um angulo 6 com
a normal, temos que a intensidade especifica (I, ou I,)
depende da posicao, da direcao e do tempo.

1

Ad Superficie
A Esférica
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A lel de Planck em sistemas astrofisicos

A guantidade de energia emitida por unidade de tempo At, por
unidade de area da fonte dA, no intervalo de comprimento de
onda A + dA, por unidade de angulo sélido em uma dada direcao:

’-—
—
e —

dE JL
g B,(T)cos 6/=————

‘~__

nas unidades: erg st m?2nm-1srt.

ou erg st m2srt Hz1se usarmos a expressdo de Planck
em funcao da frequéncia
2 h T 1

G

B,(T) =




Luminosidade (taxa de energia) e fluxo monocromatico

Modelo de estrela, esfera de raio R, emitindo como corponegro
a uma temperatura T:

27 wl?2

L,dA = f f j B,dAdAcosé senfddo de
A
=0 6=0

2021 ~2 | 75

L,d = 47°R%B,dA = ERNCTA )
e AKT _1

Integrando em todos 0s comprimentos de onda: TBﬂ (T)dA = oT*
— S M) ~oT
2 1 15 2
47Z-r e AKT _1 I
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Equacao de Stefan — Boltzmann

« A integral da funcdo F, = r B, sobre todas as frequéncias v,
determina o fluxo total na superficie da estrela:

F=[Fdv=0T

27 h Va 27Th ‘1 77
- = c? je“V/kT—ldV = ( j je" 1d77
0
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3.6 Indice de Cor

As magnitudes (aparente e absoluta) definidas anteriormente sao
bolometricas (m,, € M,,).

Na pratica, os fotometros medem o fluxo de radiacdo por faixas
estreitas de comprimento se onda.

A cor de uma estrela pode ser determinada por medidas da magnitude
aparente, usando um sistema de filtros, por exemplo o padrao U B V

S

ultravioleta 365
B azul 440 08
V visivel 550 89

80

60

Transparency (%)

300 400 500 600 700
Wavelength (nm) ——>

= www.public.asu.edu



Indice de Cor ~ B-V =mg-m,,=-2,5log (Fg/ F\)

| |
“}DL Iﬂ_ﬁ'a{reﬂne]hc} Ttrawoleta B << V = FB >> FV
[B-V] <0
1 /
Estrela quente, azulada
"
b4 ~10,000 K
B>Vo Fy<<F,
104 [B-V] >0
1014 1015 1076 Estrela fria, avermelhada
Freqiiéncia (He)
- Lembrar que fluxos mais
A omy 1000 L Intensos sao representados

por magnitudes menores.
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Correcao Bolometrica

O indice de cor B-V é a diferenca entre as magnitudes nos
filtrosBeV :
B-V=M;-—M,

e 0 indice U-B é a diferenca das magnitudes nos filtros U e B :
U-B=M;- Mg

A Correcdo Bolométrica (BC) é a diferenca entre a magnitude
bolométrica e a magnitude no visivel:

BC =mp,—V = My - My

23



Magnitude e fluxo >
Por convencao, estrelas tipo A tém indices | .-
de COr zero. U'B — B_V — O 0.5 Teac:':lence Black
o0 1 Supergiants body
V = —2,5Iog[ j FﬂSVd/IJ+CV s l
0 03 0 03 06 09 12 15

B-V
As constantes de calibragdo de um dado sistema fotométrico (C,,) e a sensibilidade do

telescopio (S,,) sao escolhidos de forma a definir o zero de magnitude (V=0).

Diagrama Cor-Cor §

A relacao U-B e B-V para as estrelas da R
Sequéncia Principal mostra que as S TN
estrelas ndo se comportam exatamente

COMO corponegro™. ¥) S

(*) No Cap. 9 veremos que parte da luz & absorvida na atmosfera estelar 24
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Exerciclos

1. Uma estrela variavel muda de brilho por um
fator 3. Em quanto sua magnitude aparente €
alterada?

2. A magnitude V observada em duas estrelas € 7,5
mag para ambas, mas suas magnitudes no azul sao
B,=7,2 e B,=8,7. Qual e o indice de cor [B-V] de
cada estrela? Qual é a mais quente?
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Exerciclos

3. Se uma estrela tem magnitude aparente -0,4 e paralaxe
0,3", qual € seu modulo de distancia? Qual é sua
magnitude absoluta?

4. Duas estrelas A e B tém luminosidades 80 Ly e 5 L
respectivamente. Ambas sao observadas com o0 mesmo
brilho (magnitude) aparente. Se a estrela B tem distancia
de 100 pc, qual é a distancia da estrela A?
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