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9.5 O perfil das linhas espectrais  
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Espectros estelares 

Joguet et al. 2001 

Linhas de absorção da serie de Balmer do hidrogênio em estrela B9 III 
(ou seja, aproximadamente A0 III) 

B9 III 
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No contínuo, 
Fluxo relativo = 
contínuo/contínuo = 1 

Pontos: HIP 56948 (gêmea solar) 
Linha sólida: Sol 
Meléndez et al. (2012, A&A 543, A29) 

Fluxo relativo = fluxo / continuo 



Todas as linhas apresentam “asas”, mas nas 
linhas mais fortes isso é mais visível 
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Contínuo 

Asa da linha 

Pontos: HIP 56948 (gêmea solar) 
Linha sólida: Sol 
Meléndez et al. (2012, A&A 543, A29) 



Intensidade da linha espectral é medida pela 
largura equivalente (W) 

Fluxo 
relativo  
= Fl/FContínuo 

Contínuo 

Centro da linha 

Asa da linha 

No óptico, valor típico W ~ 0.01 nm. Linhas fracas, W ~ 10-3 nm 



Intensidade da linha espectral é medida pela 
largura equivalente (W) 
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FWHM: 

FWHM:  
Full Width at 

Half Maximum  



Se o fluxo for completamente absorvido a linha é opticamente espessa 

Espectro solar na 
região das linhas 
de sódio D 

Linhas que não têm o fluxo completamente 
absorvido são opticamente finas 



Fotosfera 

Opacidade 
é maior no 
centro da 
linha 

Asa é formada em        
regiões menos altas 

Centro da linha é formado em 
regiões mais altas (e frias) 

O Contínuo é 
formado em 
regiões mais 
internas (t=2/3) 

Formação de linhas 



• Se os níveis de energia fossem bem definidos 
 teríamos uma linha monocromática bem 
definida 

Processos de alargamento das linhas 

Nível de energia 
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1. Alargamento Natural 

Princípio de incerteza: 

Dti,f : tempo de vida do 

e- no estado inicial e final 

Nível de energia 

Nível de energia 

e- 

Comprimento de onda l 
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Exemplo 9.5.1: o tempo de vida do e- no 1o e 2o 
estados excitados de energia do átomo de hidrogênio, é 
Dt ~ 10-8 s. Estimar o alargamento da linha de Ha (656,3 
nm).   

Melhor estimativa 
para a FWHM pode 
ser obtida: 

Dt0 : média do 
tempo de vida 
para a transição 



Comprimento de onda l 
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shift 
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2. Alargamento Doppler 

Largura 
Doppler: 



Comprimento de onda l 
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Exemplo 9.5.2. Qual o alargamento Doppler da linha 
de Ha (átomos de H) na fotosfera solar (Te = 5777 K).     

Largura 
Doppler: 

1000 vezes maior que o 
alargamento natural 

Estudo mais detalhado 
considerando as diferentes 
direções do movimento dos 
átomos (entre eles e em 
relação ao observador): 



Incluindo movimentos 
turbulentos com velocidade vturb: 

Doppler devido apenas a 
movimentos aleatórios associados à 
temperatura (Maxwell-Boltzmann): 



3. Alargamento Colisional ou de Pressão 

Wavelength l 

Maior número de colisões 
em estrelas anãs  maior 
alargamento colisional 

Wavelength l 

http://www.atnf.csiro.au/outreach/education/senior/astrophysics/spectra_info.html 



3. Alargamento Colisional ou de Pressão 

Nível de energia 

Nível de energia 

e- 

Comprimento de onda l 

O Perfil é 
chamado de 
perfil de 
amortecimento 

Colisões perturbam os níveis de energia  
 linhas mais largas 

n: densidade numérica de 
átomos (#átomos/volume) 
s: seção de choque 

Ordem de 
grandeza do 
alargamento: 



Alargamento de pressão 
(colisional) aproximado 
para a linha de Ha: 

NOTA: a formula do livro é 
apenas uma primeira 
aproximação. O alargamento 
colisional pode ser muito maior 



Damping (amortecimento): 
- Natural 
- Colisional (pressão) 

(gaussiano) 

As linhas apresentam um Perfil de Voigt: convolução do 
perfil gaussiano (Doppler) e perfil Damping (natural + colis.)   



Asa: perfil de 
amortecimento 

D. Gray 2005, Stellar Photospheres 

Centro: perfil Doppler (gaussiano) 



Dl (nm) 

Temperatura e pressão são importantes para: 
-Equações de Boltzmann e Saha 
-Perfil da linha (Doppler e Colisional). 
Também precisamos a probabilidade de transição entre os 
níveis de energia (força de oscilador f) e a abundância do 
elemento químico (por ex., Na : número de átomos/m2) 

Perfil da linha K de CaII para diferentes abundâncias Na de cálcio 



Curva de crescimento 

Dl (nm) 
Linha K de CaII para diferentes abundâncias Na de cálcio, 
variando em um fator de 10 para cada perfil 

A largura equivalente W aumenta 
para abundâncias maiores 



Curva de crescimento 



Curva de crescimento geral 
Para a curva de 
crescimento 
ser mais util, 
usar W/l ao 
invés de W. 
 
No eixo X, usar 
f Na l ao invés 
da abundância 
Na 



Ex. 9.5.5: Determinar a abundância Na (número de 
átomos/m2) de sódio no Sol. Usar as linhas de absorção 
330,238 e 588,997 nm. Adotar: T = 5800 K e Pe = 1 N m-2   

Dados 
para as 
linhas de 
sódio 

330,238 nm 

588,997 nm 
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Ambas as 
linhas são 
produzidas 
apartir do 
estado base 



Para a linha 330,238 nm 

Para a linha 588,997 nm 

Para obter a abundância Na (número de átomos/m2) de 
sódio no Sol, subtrair 

Log 10 Na = 17,20 – (-1,85) = 19,05 
 

Log 10 Na = 18,83 – (-0,12) = 18,95   

média de 19,0 
 1019 átomos de NaI/m2 



Para saber quantos átomos de Na existem, temos que 
usar as equações de Boltzmann e Saha 

A diferença (Eb – Ea) 
é a energia do fóton 
E = hn = hc/l  

= 5,45 x 10-4 para a linha 330,238 nm 
= 1,48 x 10-2 para a linha 588,997 nm 

Número de átomos de NaI nos estados excitados : 

 Maioria dos átomos de NaI no estado base 

Boltzmann: 



Precisamos calcular agora o número de átomos de 
sódio em todos os estados de ionização.  

Saha: 

NI = 1019 átomos NaI/m2 NII = 2,43 x 1022 átomos NaI/m2 

Funções de partição ZI = 2,4 e ZII = 1,0; Pe = 1 N m-2; 
energia de ionização cI = 5,14 eV  NII/NI = 2,43 x 103.  

Massa do átomo de Na = 3,82x10-26 kg  
 a massa dos átomos de Na/m2 é 9,3 x10-4 kg/m2. 
Analise detalhada: 5,4x10-4 kg/m2.  
Comparação: massa átomos de H/m2 é ~ 11 kg/m2.  



Para cálculos mais 
detalhados da 
composição química 
é necessário usar 
modelos de 
atmosferas 

Tabela dos elementos 
mais abundantes na 
fotosfera do Sol. 
A abundância é: 
log (Nelemento/NH) + 12 

N: número de átomos por unidade de volume 
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Li 
Be 
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Fe 

Na 

Mg 

Al 

Si 

Asplund et al. 2009 
Abundâncias 
químicas no Sol 
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Como fazer uma torta de maça? 

© Anna Frebel, Searching for the Oldest Stars 



Arqueologia 
Galáctica 

© Anna Frebel, Searching for the Oldest Stars 



Universo em 
expansão  
resfriamento 

Bennett et al. 2012 
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Tempo (segundos desde o Big Bang) 



Evolução de nosso universo 
Primeiros 3 minutos: H, He, Li 

Big Bang 
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13,7 billion years 



Lítio 

Lítio primordial em estrelas pobres em metais  

Asplund et al. (2006) 
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Lítio medido em 
estrelas:  
(Li = 2.0 – 2.25) 

Aoki et al. (2009)‏ 

2.7 

Lítio em estrelas: 
Triangles: Asplund et al 2006 
Squares: Bonifacio et al. 2007 
Filled Circles: Aoki et al. 2009 

CMB + BBN 

Problema cosmológico do lítio 

Previsão teórica: 

Large 
discrepancy! 



Pesquisa de lítio em estrelas pobres 
em metais usando o telescópio Keck 

de 10 metros (Havaí) 

Havaí, após a missão de observação 



http://www.aanda.org/articles/aa/abs/2013/06/aa21406-13/aa21406-13.html 



Descoberta de estrela ultra-pobre em metais usando o 
telescópio NTT no Observatório La Silla (3,6 m) em Chile 

Melendez et al. (2016) 





Tabela periódica de alguns astrônomos 

 

H & He  “metais” 

 

METAIS 

 



Evolução química dos elementos 

 

H & He  “metais” 



Nuvens 
primordiais 

de H, He 

Estrelas massivas explodem como 
supernova, ejetando material rico 
em metais 

Primeira geração de estrelas 

foi formada de H & He  

metais 



Evolução Estelar 
Type II Supernova 

Type Ia Supernova 
(artist’s concept) 

Planetary Nebula 

O 

Fe 



Enriquecimento químico da Galáxia 

H, He 

Ejecta rich in 

metals 

stars 
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Após 12 bilhões de anos de evolução química da 
Galáxia, estrelas têm produzido somente 2% de 

“metais”, o resto (98%) é H & He 

Nosso sistema solar 

Via Láctea 



Arqueologia galáctica 

População velha 



Arqueologia galáctica: origem dos elementos 
químicos e a origem e evolução da Galáxia 



Evolução química da Galáxia @ IAG/USP 
- Estrelas de campo e de aglomerados 
- Procura de estrelas pobres em metais 
- O disco galáctico 
- O halo e bojo da Galáxia 
- Idades das estrelas 

Prof. Silvia Rossi, 
IAG/USP 

Profa. Beatriz Barbuy, 
IAG/USP 



Meu grupo: SAMPA 
Stellar AtMospheres, Planets & 

Abundances 



SAMPA @ IAG/USP 



15 artigos publicados por SAMPA 
em revistas internacionais em 2016 



http://www.astro.iag.usp.br/~jorge/ps 
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https://www.vakinha.com.br/vaquinha/financie-o-grupo-sampa-na-participacao-em-
reunioes-cientificas 

Campanha 2016 



https://www.vakinha.com.br/vaquinha/ajude-o-grupo-
sampa-na-participacao-em-reunioes-cientificas 

Campanha 2017: 19/abril – 10/junho 



http://www.astro.iag.usp.br/~sampa/ 



https://www.facebook.com/sampaiag/ 



https://twitter.com/AstroUSP 



http://pertodouniverso.blogspot.com.br 



Universidade 

University 

Outreach 
Media (TV, Radio, Newspapers), 

Social Media, Public Talks 

Aproximando 
cientistas e o público  



Divulgação do Júpiter gêmeo em torno de estrela 
gêmea solar 

Jornal Nacional: 67000*3*24 pontos = 

4,8 mi grande São Paulo 



Divulgação de descoberta de Júpiter gêmeo 



Divulgação do Júpiter gêmeo na 
imprensa internacional 



Interesado em trabalhar ou colaborar 
com o grupo? 

jorge.melendez@iag.usp.br 

@DrJorgeMelendez 


