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cQué eslaluz?

e Estamos habituados a llamar /uz a toda aquella
radiacion que podemos percibir con nuestros
0J0s.

 Pero en astrofisica, luz, se refiere a toda la
variedad de radiacion electromagnética emitida

oor los objetos astronomicos.

* Las estrellas, las nebulosas, las galaxias y todos
0s objetos de interés de la astronomia, se

encuentran demasiado lejos para poder
examinarlos directamente. Por eso se usa su luz

para averiguar sus caracteristicas.




sQue es la luz?

Lo que llamamos luz es tan solo una pequena fraccion de
toda una amplia variedad de ondas electromagnéticas
gue van desde las ondas de radio hasta los rayos gamma.

¢ Penetra la atmosfera

terrestre?

Tipo de radiacidn Radio Mlcrnnndas Infrarrn]n Visible Ulravioleta Rayos X Rayos gamma
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Espectro electromagnético.
Lonaitud de onda (A) en metros.
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¢ Particula u onda?

nte mucho tiempo
se especulo sobre |la
naturaleza de la luz y su
generacion.

Las primeras teorias le
asignaban una
naturaleza ondulatoria y
a principios del siglo XX
se comprobo su
naturaleza corpuscular.

Radiometro de Crookes. La fuente luminosa es un
bulbo incandescente de 100 W ubicado a 0.914 m
del radidometro.




La velocidad de la luz

Todas las ondas electromagnéticas se propagan a la
misma velocidad.

Como para medir dicha velocidad se uso la luz
visible, se le suele llamar la velocidad de la luz.

Su valor en el Sistema Internacional de Unidades
equivale a 299,792,458 m/s.

A esa velocidad, un haz de luz tarda 1.26 s en cruzar
la distancia entre |la Tierra y la Luna.



Casi toda la informacion que
tenemos acerca de los objetos
celestes, se obtiene de la luz
gue nos llega de ellos.

Al tratarse de energia radiante,
nos proporciona datos acerca
de los procesos fisicos que
estan ocurriendo en ellos.

La luz esta formada por ondas
electromagnéticas que pueden
experimentar diversos
fendmenos.

Antes de explicarlos
necesitamos recordar algunas
definiciones.



* Lalongitud de onda es la
distancia sobre la cual una prTE——
onda periodica se repite.

Generalmente se usa la
distancia entre crestas y
valles para medir su

Longitud de onda Corta

longitud. Se le representa e En

Ondas Electromagneéticas

con la letra griega lambda:
)\

e La frecuencia es el numero
de ondas que se producen i /1
por intervalo de tiempo, C — V
normalmente un segundo.
Se le suele representar por
la letra griega nu: v



* Debido a los procesos termonucleares dentro de las
estrellas, se genera radiacion electromagnética que viaja
hacia afuera de la estrella y en determinado momento
alcanza la superficie de la misma.

e Este transporte de energia radiante lleva el registro del tipo
de procesos donde fue generada, pero a la vez, comienza a
interactuar con el resto de la masa de la estrella,
cambiando su frecuencia y su longitud de onda.

* La mecanica cuantica predice que la energia transportada
por un paquete discreto de energia electromagnética
(foton) se puede estimar con la ecuacion de Planck

E = hv
Donde h es la constante de Planck, h = 6.6256 x 1073% Js



Leyes de Kirchhoff

 Un solido o gas incandescente a alta presion produce un
espectro continuo.

* Un gas incandescente a baja presion producira un espectro
de lineas de emision.

* Un espectro continuo visto a través de un gas a baja
densidad y baja temperatura, producira un espectro de
lineas de absorcion.

Espectro continuo

Cuerpo negm - .

Espectro de emision
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e Las estrellas producen un espectro continuo
debido a su naturaleza gaseosa, y la atmosfera
estelar generalmente muestra varias lineas de
absorcion de elementos diversos.

e Esto permite a los astronomos no solo
determinar cuales elementos estan en la
estrella, sino también sus concentraciones.

* Los espectros de emision se ven cuando una
nebulosa gaseosa es excitada por las estrellas
cercanas y proporciona una huella digital de
los gases que |la forman.



La Radiacion de Cuerpo Negro

e Cuando un cuerpo es
calentado, la longitud de onda ki
pico de la luz que emite varia,
alcanzando primero un
maximo en el infrarrojoy
luego moviéndose hacia el
ultravioleta.

e Wein y Planck desarrollaron un
modelo matematico para 12,000 K
dicha transicion, la cual puede
establecerse como: 6000 K
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El espectro del Sol

Solar Radiation Spectrum
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La energia generada en el interior de las estrellas
es absorbida y reemitida por su material mas
exterior.

Las caracteristicas de la luz emitida dependen de
la temperatura y la composicion de las capas
exteriores donde se genera esta emision.

La temperatura de la superficie de una estrella se
estima a partir de la longitud de onda pico:

T(K) = 29,000,000 Angstroms
~ Longitud de onda pico

Un atomo en particular puede absorber fotones
de determinada frecuencia.

Veamos el caso del hidrégeno.




Serie de Balmer para el hidrogeno
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Espectro de absorcion y emisidon
del hidrogeno

Hydrogen Absorption Spectrum
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Hydrogen Emission Spectrum
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El caso del oxigeno
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Espectros de emision




of different ftemperatures

Aca tenemos varios espectros de estrellas de distinto tipo espectral.

Las estrellas BO son tan calientes (35,000 K) que los atomos de oxigeno estan siempre
en algun estado excitado. Como pocos estan en el primer estado de excitacion, pocos
absorben fotones con esa longitud de onda, y por tanto, esas lineas son débiles.

Las estrellas AO estan a la temperatura correcta ( T = 9500 K) para que la mayoria de
los atomos de hidrégeno estén excitados en su primer estado, asi que muchos
absorben estas longitudes de onda y las lineas son intensas.

Las estrellas FO estan a una temperatura mas baja (T = 7300 K), asi que muchos de sus
atomos estan en su estado basal. Estos atomos no absorben fotones con longitudes
de onda de Balmer, y por tanto, esas lineas son débiles.

Las estrellas GO son tan frias (T = 5900 K) que pocos de sus atomos estan excitados.
Esas lineas son muy débiles.



Las clases espectrales

HD 12993
BO HD 158659
B6 HD 30584
A1 HD 116608
A5 HD 9547
FO HD 10032
FS ] _ BD 61 0367
GO R LL HD 28099
G5 e s : HD 70178
KO \B SR < HD 23524
K5 | , SAO 76803
MO HD 260655
M5 Yale 1755

F4 metal poor gl V ’ HD 94028
M4.5 emission SAO 81292
B1 emission HD 13256




El espectro de Vega
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El efecto Dopler

e Se refiere al desplazamiento de las lineas
espectrales debido al desplazamiento de |la
fuente emisora, ya sea acercandose o alejandose.

e Se representa con un parametro z que se suele
calcular con

A_/l 2l (1 + (vCosH/c)) -
. \/(1 — (vz/cz))

* Para mediciones simples, puede usarse también
AL/A =v/c

Z
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