
Chapter	8	
The	Classifica0on	of	Stellar	Spectra	

AGA	293	
Slides	based	on	the	book	“An	

Introduc0on	to	Modern	Astrophysics”,	
unless	otherwise	no0ced.	



Tipo	I:	branco-azul;	
linhas	fortes	de	H.	

Atual	classe	A	&	F	”cedo”	

Tipo II: amarelas, 
de tipo solar.	

Numerous	metallic	
lines	(Na,	Ca,	Fe),	with	

weaker	H. Atual 
classe G, K, F tardio 

Secchi's	four	classes	of	
stellar	spectra,	from	a	
colored	lithograph	in	a	
book	published	around	
1870.	The	principal	
spectral	lines	are	
iden0fied	underneath	
by	leSers	that	
Fraunhofer	assigned.	

Tipo	III:	laranja-
vermelho;	metallic	

lines	and	bands.	
atual	classe	M 

Tipo	IV:	estrelas	
com	linhas	de	

emissão 

Classificação	de	estrelas:	4	classes	

Secchi's	
Classes	of	
Stellar	Spectra	
(1860-1870)	



Henry	Draper	(Mar	7,	1837	–	Nov	20,	1882)	
pioneer	of	astrophotography.	

Primeiro	espectro	estelar	em	1972:	Vega	

Mãe:	Antonia	
Coetana	de	Paiva	
Pereira	Gardner	
(filha	do	médico	
do	Emperador	do	
Brasil)	



Williamina	Fleming	
(May	15,	1857	–	May	21,	1911)	

Edward	Charles	Pickering	estava	
frustrado	com	seus	assistentes	
masculinos	no	Harvard	College	
Observatory	e	declarou	que	até	
sua	empregada	faria	um	trabalho	
melhor.	Em	1881	contratou	sua	
empregada	Williamina	Fleming	
para	classificar	espectros.	



•  1890-1900s: classificação de Harvard (E.Pickering + 
Williamina Fleming + Antonia Maury + Annie J. Cannon): 
Mulheres	astrônomas	@	Harvard	

O	sistema	de	classificação	de	Harvard	

O B A 
F G K M 
L T 



Baseado em espectros 
das estações Harvard 
Norte (U.S.A.) & Sul 
(Arequipa, Peru)  

Classificação 
estelar: 
O, B, A, F, G, K, M	

Annie J. Cannon classificou mais 
de 250 000 espectros! 



D.	Gray,	Stellar	Photospheres,	3rd	Ed.	





An	Atlas	of	Stellar	Spectra	with	an	Outline	of	Spectral	Classifica0on.	Morgan,	Keenan	&	Kellman,	1943	



An	Atlas	of	Stellar	Spectra	with	an	Outline	of	Spectral	Classifica0on.	Morgan,	Keenan	&	Kellman,	1943	





An	Atlas	of	Stellar	Spectra	with	an	Outline	of	Spectral	Classifica0on.	Morgan,	Keenan	&	Kellman,	1943	







Como	explicar	os	espectros	observados?	
Com	as	ecuações	da	lsica	estams0ca	

Ludwig	Boltzmann	
1844-1906	

James	Clerk	Maxwell	
1831-1879	

Meghnad	Saha	
1893-1956	



Meghnad	Saha.	Índia,	1893-1956	
-  Desenvolveu	a	equação	de	Saha,	
fundamental	para	entender	os	
espectros	de	estrelas	

-  Família	pobre	
-  Boa	parte	das	suas	descobertas	
feitas	na	Índia	

-  Membro	da	Royal	Society	em	1927	

hSp://www.vigyanprasar.gov.in/scien0sts/saha/sahanew.htm	

-  “Ivory	tower”	até	1930	à	Polí0ca	e	planejamento,	
criação	de	ins0tuições	cienmficas	(e.g.,	The	Na/onal	
Academy	of	Sciences,	India),	desenvolvimento	do	país.	



Tipos	de	astrônomos	
•  Inves0gator	(Universidade,	Ins0tuto,	Observatório)	
•  Opera0onal	(p.ex.,	Observatório;	apoio	a	astrônomos)	

•  Applied	(p.ex.,	construir	instrumentos,	lentes,	filtros,	etc.)	

•  Business/marke0ng	(p.ex.,	CCDs,	telescópios,	
instrumentos,	filtros	para	observar	o	Sol)	

•  Entrepreneur	(p.ex.,	viagens	espaciais)	
•  Communicator	(p.ex.,	divulgação	em	planetários	ou	

ins0tutos)	

•  Teacher	(escola,	universidade,treinamentos)	

•  Management	(p.ex.,	diretores	de	ins0tutos)	
•  Policy	maker	(e.g.,	agências	de	fomento,	governo)	

Inspira0on:	hSp://www.sciencecouncil.org/10-types-scien0st	



Simplificações	nos	modelos	de	atmosferas:		
Equilíbrio	Termodinâmico	Local	(ETL)	

•  Distribuição	de	velocidades:	Maxwell	
•  Excitação	e	Ionização:	Boltzmann	e	Saha	
•  Distribuição	de	fótons:	Planck	(corpo	negro)	
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Distribuição	de	velocidades	
(Maxwell-Boltzmann)	

•  n:	total	number	density	
•  nv	=	dn/dv	
•  m:	massa	
•  k:	Boltzmann’s	constant	
•  T:	temperature	in	K	





Exemplo	8.1.1.	Determinar	a	fração	de	átomos	de	
hidrogênio	em	um	gás	com	T	=	10	000K,	para	
velocidades	entre	v1	=	2x104	m/s	e	v2	=	2,5x104m/s.	

Para	obter	a	fração	entre	
v1	e	v2,	integramos:	

Precisamos	integrar	numericamente,	ou	aproximar:	



Exemplo	8.1.1.	Determinar	a	fração	de	átomos	de	
hidrogênio	em	um	gás	com	T	=	10	000K,	para	
velocidades	entre	v1	=	2x104	m/s	e	v2	=	2,5x104m/s.	
Precisamos	integrar	numericamente,	ou	aproximar:	



A	integração	
numérica	resulta	
em	12,75%	

Exemplo	8.1.1.	Determinar	a	fração	de	átomos	de	hidrogênio	em	
um	gás	com	T	=	10	000K,	entre	v1	=	2x104	m/s	e	v2	=	2,5x104m/s.	

Aproximação:		

Aproximadamente	
12,5%	dos	átomos	
de	hidrogênio	a	
10000	K	têm	
velocidades	entre	
2x104	–	2,5x104	m/s		



Linhas	do	espectro	dependem	do	estado	de	
excitação	(Boltzmann)	e	ionização	(Saha)	na	

fotosfera	estelar	

F.	LeBlanc,	Stellar	Astrophysics	

8000	K	



D.	Gray,	Stellar	Photospheres,	3rd	Ed.	



Intensidade	das	linhas	vs.	Teff	
Temperature	[K]	

Spectral	type	

©	Carroll	&	Ostlie,	Introduc0on	to	Modern	Astrophysics,	2nd	Ed.	



Níveis	de	energia	no	átomo	de	hidrogênio	

Energy	levels	of	hydrogen	in	eV:	

F.	LeBlanc,	Stellar	Astrophysics	

Absorção	 Emissão	

Ionização	
13,6	



Diagrama	de	
níveis	de	
energia		
(term	ou	
Grotrian	
diagram)		
para	o	Na I 

hSp://128.104.164.100/data/
e_sodium.gif	

Qual	a	chance	de	
popular	
determinado	nível?	



Grotrian	diagrams	of	
Astrophysical	Interest	
(Moore+Merrill)	
hSp://www.nist.gov/
data/nsrds/NSRDS-
NBS-23.pdf	

Diagrama	de	
níveis	de	
energia		
(term	ou	
Grotrian	
diagram)		

para	o	Ca II 



População	entre	dois	níveis	de	energia	a	e	b	
(Equação	de	Boltzmann):	

-  Na, Nb:	número	de	átomos	com	energia	Ea	e	Eb 

-  ga:	peso	estams0co:	numero	total	de	possíveis	
estados	quân0cos	com	energia	Ea	

-  Para	hidrogênio,	g	=	2n2	



Exemplo	8.1.2.	Peso	estams0co	e	números	quân0cos	
para	o	hidrogênio	

Peso	estams0co	ga:	
número	total	de	
possíveis	estados	
quân0cos	com	
energia	Ea	
	
Hidrogênio:	g	=	2n2	

2	

8	

l	=	0,	…	n-1	
ml	=	-l, …0,  +l			
ms	=	-1/2,	+1/2	



Exemplo	8.1.3.	Para	um	gás	neutro	de	átomos	de	
hidrogênio,	qual	seria	a	temperatura	necessária	para	
termos	o	mesmo	numero	de	elétrons	no	estado	base	
(n	=	1)	e	no	primeiro	estado	excitado	(n	=	2)	?	

Para	hidrogênio,	g	=	2n2	
Condição	do	problema:	Nb	=	Na	

1	=		

1	=		

En = −13,6
1
n2
eV



Exemplo	8.1.3.	Para	um	gás	neutro	de	átomos	de	
hidrogênio,	qual	seria	a	temperatura	necessária	para	
termos	o	mesmo	numero	de	elétrons	no	estado	base	
(n	=	1)	e	no	primeiro	estado	excitado	(n	=	2)	?	

Para	hidrogênio,	g	=	2n2	
1	=		

1	=		

En = −13,6
1
n2
eV

Fazendo	as	contas:	





Como	as	linhas	da	série	de	Balmer		
(n	=	2)	são	mais	intensas	em	estrelas	

A0	(T	~	10	000	K)	?	



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;	NII:	ionizado,	NIII:	2	vezes	ionizado	
•  Nn

III:	nível	de	excitação	n,	2	vezes	ionizado	



Energias	de	ionização	

D.	Gray,	Stellar	Photospheres,	3rd	Ed.	





Função	de	par0ção	Zi	
Representa	a	soma	pesada	(peso	=	peso	estams0co)	
pelas	diferentes	maneiras	como	um	átomo	pode	
arranjar	seus	elétrons	da	mesma	energia	

i 



A	equação	de	Saha	

Representa	a	população	rela0va	entre	os	átomos	do	
nível	de	ionização i	(Ni)	e	os	de	ionização	i+1	(Ni+1)	
	
Zi:	função	de	par0ção	do	nível	de	ionização	i		
χI:	energia	de	ionização	
ne:	densidade	eletrônica	

Meghnad	Saha	(1920)	



A	equação	de	Saha	

Ni:	População	de	átomos	no	nível	de	ionização i	
Zi:	função	de	par0ção	do	nível	de	ionização	i		
χI:	energia	de	ionização	

Como	

Então:	

Pe	=	0.1	Nm-2	em	estrelas	frias	a	100	Nm-2	em	quentes.	



Combinando	as	equações	de	Saha	e	Boltzmann	

Exemplo	8.1.4.	Considere	o	grau	de	ionização	
de	uma	atmosfera	composta	de	apenas	
hidrogênio.	Por	simplicidade	assumir	Pe	=	20	Nm-2		

ZI	=	2						ZII	=	1	



A	fração	de	
hidrogênio	
ionizado	é	a	
fração	de	NII	
sobre	o	total	
(neutro	e	ionizado)	

50%	do	hidrogênio	é	
ionizado	a	T	=	9600	K	

Estreita	faixa	de	T	
para	ionização	



A	região	estreita	onde	o	H	é	parcialmente	ionizado	é	
chamada	de	zona	de	ionização	parcial		



Why	hydrogen	Balmer	lines	are	stronger	near	A0	
stars	(~	10	000K)?	



Linhas e níveis de energia do átomo de H 

p	 Outermost	level	

Con0nuum	

n=1	

n=2	

n=3	

n=4	

n=5	
n=6	

n=∞	

Fundamental	

Lβ	

Lyman	

Lα	

Lγ	
Lδ	

Balmer	

Hα	

Hβ	

Hγ	
Hδ	

Pα	

Paschen	

Pβ	 Pγ	 Pδ	

Bα	 Bβ	

BrackeS	

Bγ	
Bδ	

Pfund	

Fα	 Fβ	
Fγ	
Fδ	

Hα	656,3	nm	

e	
nucleus	

Hβ	486,1	nm	

As	linhas	da	
série	de	Balmer	

estão	
associadas	ao	
nível	n	=	2,	ou	

seja	dependem	
de	N2/Ntotal	



Combinando	as	equações	de	Saha	e	Boltzmann	
A	maioria	de	e-	do	H	se	encontram	no	estado	base	
(N1)	ou	no	primeiro	nível	de	excitação	(N2).	Ou	seja	o	
total	Ntotal	=	N1	+	N2	

Boltzmann	 Saha	



Excitação	
(Boltzmann)	

Ionização	(Saha)	



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

99
00
	K
	





Linhas	H	e	K	em	espectros	estelares	

De	maneira	similar,	podemos	es0mar	a	intensidade	
das	linhas	de	Ca	H	e	K	(são	linhas	de	Ca	ionizado:	Ca	II)	



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)?	



Apenas	1	H	II	(H	neutro)	a	cada	13	000	H	I	(neutro)	

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

Os	que	de	fato	produzem	linhas	de	Balmer	apenas	1	em	109!!!	



A	cada	918	Ca	II,	apenas	1	é	neutro	(Ca	I)	



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

Quase	tudo	o	Ca	pode	produzir	linhas	de	H	e	K	





Intensidade	das	linhas	vs.	Teff	

©	Carroll	&	Ostlie,	Introduc0on	to	Modern	Astrophysics,	2nd	Ed.	
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Cecilia Payne-Gaposchkin 
(May 10, 1900 – December 7, 1979) 

1922:	inicia	estudos	de	astronomia	nos	
Estados	Unidos	(Harvard)	

1919:	Botânica,	Física	e	Química	em	
Cambridge	(UK)	

1925:	Tese	de	doutorado	

H	e	He	são	os	elementos	mais	
abundantes	em	estrelas	



Mas a maioria de linhas no espectro 
de estrelas é devida ao ferro ... 



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

Professor Russell (Princeton) 

É impossível !, 
o Sol NÃO é composto 
maiormente de H e He 

Cecilia foi obrigada 
a mencionar na tese 
de doutorado que 
seus resultados 
sobre a alta 
abundância de H e 
He poderiam estar 
errados 

4 anos depois Russell publicou 
um artigo anunciando que o Sol 

é maiormente H ... 



The	H-R	diagram:	observa0onal	



The	H-R	diagram:	theore0cal	





Classe	de	luminosidade	

Anã	

Supergigante	

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

Antonia	
Caetana	
de	Paiva	
Pereira	
Maury	



1943:	Morgan-Keenan	Luminosity	Classes	
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Spectroscopic	distance:	



Slides	from	previous	years	

•  Não	entra	nas	provinhas	(ou	avaliação	oral)	



População	entre	dois	níveis	de	energia	a	e	b	
(Boltzmann):	

-  Na, Nb:	número	de	átomos	com	energia	Ea	e	Eb 

-  Peso	estams0co	g	=	2J	+	1.		
	J:	angular	momentum	number	

	Designação	de	níveis:	(2S+1)LJ	
Por	ex.	nível	base	de	nitrogênio:	4S3/2	à	g	=	4	

J	=	L	+	S		

BONUS	MATERIAL:	peso	estams0co	



Exemplo	para	CaII	(linhas	H	&	K)	
hSp://physics.nist.gov/PhysRefData/ASD/lines_form.html	

Lower	level:	2S1/2	,	J=1/2,	g	=	2J	+1	=	2	
Upper	level:	2P3/2	,	J=3/2,	g	=	2J	+1	=	4	

BONUS	MATERIAL:	peso	estams0co	



População	do	nível	n	(Boltzmann	Equa0on)	

Boltzmann	popula0on	of	a	level	n:	

Nn

Nm

=
gn
gm
e−Δχ /kT

u(T)	é	a	função	de	par0ção	

BONUS	MATERIAL:	função	de	par0ção	



Energia	de	excitação	χn	em	eV	
θ  =	5040/	T	
5040	=		(log	e)	/	k	;	k	=	8.61733	x	10-5	eV	K-1	

Nn

N
=

gn
u(T )

10−θ χn

População	do	nível	n	(Boltzmann	Equa0on)	

BONUS	MATERIAL:	forma	geral	da	equação	de	Boltzmann	



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;	NII:	ionizado,	NIII:	2	vezes	ionizado	
•  Nn

III:	nível	de	excitação	n,	2	vezes	ionizado	



Energias	de	ionização	

D.	Gray,	Stellar	Photospheres,	3rd	Ed.	



Estágios	de	Ionização		
A	equação	de	Saha	

NII/NI :	ra0o	of	ions	to	neutrals	
Pe	:	electron	pressure	
I :	ioniza0on	poten0al	
T :	temperature	
u1/u0	:	ra0o	of	ionic	to	neutral	par00on	func0ons	
k :	Boltzmann	constant,	h:	Planck	constant,	me	=	mass	e-		
	

The	amount	of	ioniza0on	depends	inversely	on	Pe	

NII

NI

Pe =
(2πme )

2/3(kT )5/2

h3
2u1(T )
u0 (T )

e−I /kT



Prac0cal	form:	

log NII

NI

Pe =
−5040
T

I + 2.5logT + log u1
u0
− 0.1762

NII

NI

Pe =
(2πme )

2/3(kT )5/2

h3
2u1(T )
u0 (T )

e−I /kT

A	equação	de	Saha	

NII

NI

=
Φ(T )
Pe Φ(T ) =1.2020×109 u1

u0
θ −5/210−θ I

Or:	

BONUS	MATERIAL:	outras	formas	da	equação	de	Saha	



Fração	neutro	/	(neutro	+	ionizado)	
NII

NI

=
Φ(T )
Pe Φ(T ) =1.2020×109 u1

u0
θ −5/210−θ I

Saha:	

Neutral	frac0on	(rela0ve	to	neutrals	+	ionized):	

NI

(NI + NII )
=

1
1+ (NII / NI )

Ionized	frac0on:	 NII

(NI + NII )
=

1
1+ (NI / NII )



Fração	fi		
ionização	ni	/	(todos	os	estágios	n)	

F.	LeBlanc,	An	Introduc0on	to	Stellar	Astrophysics	



Almost	all	contribu0ons	
to	a	given	element	is	
accounted	for	by	3	
ioniza0on	stages	

D.	Gray,	Stellar	Photospheres,	3rd	Ed.	
Temperature	

Neutral	 1st	ion	 2nd	ion	
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Fração	neutro	/	(neutro	+	ionizado)	
NI

(NI + NII )
=

1
1+ (NII / NI )

Nn

NI

=
gn
u(T )

10−θ χn NII

NI

=
Φ(T )
Pe

Φ(T ) =1.2020×109 u1
u0
θ −5/210−θ I



Linhas	H	e	K	em	espectros	estelares	

Lower	level:	2S1/2	,		J=1/2,	g	=	2,	χ	=	0.0	eV	


