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Radiacion (parte Il)

Curso “Introduccion a las Ciencias de
la Tierra y el Espacio Il”

NOTA: las figuras fueron tomadas de “Fundamental Astronomy, 5. Ed.
y de “Astronomy Today” (ver bibliografia del curso) .
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Conceptos vistos

 La radiacioén (o luz) es energia transportada
por ondas electromagnéticas, las cuales son
generadas por perturbaciones del campo
electromagnético originadas en la fuente de
radiacion.

* Al pasar un haz de luz por un prisma aquella
se descompone en sus longitudes de onda
constitutivas (colores) formando un espectro.
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Conceptos bdsicos sobre Fotometria: Intensidad,
Densidad de Flujo y Flujo (Luminosidad) de radiacién

/
/

Fig.4.1. The intensity /,, of radiation is related to the energy
passing through a surface element dA into a solid angle dw,

in a direction 6

Intensidad: término utilizado para
caracterizar “cuanta radiacion” se

recibe en un punto dado del espacio.

Sea una cierta cantidad de radiacién
que pasa a través de un elemento de
superficie dA.

Parte de la radiacidn a través de dA
se ird dentro de un angulo sélido dw.
dEv = cantidad de energia con
frecuencias en el rango [v v +dv] que
sale por dA y entra al dngulo sélido
dw en un intervalo de tiempo dt.
Sea © el angulo que forma nuestra
visual con la normal a la superficie
dA.

La intensidad se define como:
d,-— 9
" cos GdAd vd cdt
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* Ivrepresenta la intensidad monocromatica (es la

intensidad para la frecuencia v).

* | representa la intensidad total (intensidad integrada en

todas las longitudes de onda):

I=Thdv

0
* [W]=)s"m ™2 Hz sterad™

* [Il]=Js"m ™ 2sterad™

* Desde el punto de vista observacional son mas
importantes otras cantidades como la Densidad de
Flujo (Fv, F) o el Flujo (o Luminosidad Ly, L).
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La densidad de flujo se define como la potencia emitida por
unidad de area, en todas direcciones (recordar que la
potencia es la energia por unidad de tiempo):

e __ 1
" dAd vt

jdEv:jlvcosédco F:jFVdv
0
[FV] =W Hz'm™2, [F]=W m™

Cuando observamos una fuente de radiacién estamos midiendo
la energia colectada por el detector durante cierto intervalo
de tiempo. Esto equivale a la densidad de flujo integrada
sobre la superficie colectora y sobre el intervalo de tiempo.
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El flujo o luminosidad se define como la densidad de flujo
integrada sobre una superficie que encierra a la fuente:

L:des
S

[LW]=WHz™", [L]=W
La luminosidad representa entonces la potencia de la radiacién
emitida por la fuente.
Si la fuente (p.ej. una estrella) radia isotrépicamente, su
radiacion se distribuira isotrépicamente sobre una superficie
.. , ) .
esférica de area 4nr®. Luego se tendra: L = A7r2F
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La luminosidad no depende de la
distancia a la fuente (suponiendo
que la luminosidad no se crea ni
se destruye fuera de la fuente),
mjentas la densidad de flujo si:

1
Foc—
r.2
Brillo Superficial: se define para

objetos extendidos como:

B=—
o w
Fig. 4.3. An energy flux which at a distance r from a point Se cumple que B es contante

source is distributed over an area A is spread over an area 4A (independiente de la distancia a
at a distance 2r. Thus the flux density decreases inversely
proportional to the distance squared la fuente)'
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En efecto:
L
F_4m?®_ L
B:—: = —
@ A 4 77A

r2

donde w es el angulo sdélido subtendido por la
superficie de drea A sobre una esfera de radior.
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Fig.4.4. An observer sees

radiation coming from
® a constant solid angle w.

\%‘ J: The area giving off ra-
%\\ 0 §_: :=:>§> diation into this solid

angle increases when the

\Zﬁ) = source moves further away
! \1 (A o< r?). Therefore the
/W > surface brightness or the
\A/‘ " observed flux density per
&Z. o unit solid angle remains
/ A\é_“\_ ‘-_}L constant
< 49) i______-—~—-—— TE_-‘ %
7774/’\/\%Q
2r
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Ejemplo: calculo del brillo superficial del Sol

Supongamos que el Sol radia isotrépicamente. Sean R el radio solar, y F la densidad de
flujo a una distanciar.

A una distancia r>>R, el Sol subtiende en el ojo del observador un angulo sélido w = A/r?,
donde A = TTR2 es la seccion eficaz del Sol. Tendremos entonces: w = (R/r)2

Por otro lado, a partir del diametro aparente del Sol (a = 32’) podemos estimar R/r = a/2 =
0.00465 rad.

Entonces: w = m(R/r)? = 6.81x107° sterad™ (NOTA: sterad™ = rad™2).

Finalmente, conociendo F = 1370 W m™ (para r = 1 UA), obtendremos el brillo superficial
del Sol;_B = F/w = 2.01x10” w m~ sterad"* .

NOTA: [B]=[l] — Podemos interpretar al brillo superficial como la intensidad de la
radiacion.
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Magnitudes Aparentes

Siglo Il A.C.: Hiparco divide a las estrellas visibles a simple vista en 6 clases de
brillo.

1856: Pogson define con mas precision las clases de magnitud aparente
introducidas por Hiparco, en términos de la densidad de flujo de la radiacién
emitida por la estrella.

La respuesta del ojo humano al brillo no es lineal sino logaritmica: cocientes
iguales de brillo (o de densidad de flujo) son percibidos por el ojo como diferencias
iguales de brillo aparente.

F
m =—2.5I0g10F

0 An
Con esta definicidn una estrella de magnitud m resulta }/100
veces mas brillante que una estrella de magnitud m+1 (y por lo tanto una de
primera magnitud resulta 100 veces mas brillante que una de sexta magnitud).
Las magnitudes dependen de la sentividad del ojo o del instrumento con el cual se
miden.
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Durante el dia el ojo humano es mas sensible a la radiacion con A ~ 550 nm (amarillo). Las
magnitudes medidas en este rango de longitudes de onda se denominan magnitudes
visuales.

Las mediciones mas precisas de magnitudes se hacen mediante fotometros
fotoeléctricos. Se utilizan filtros para que solamente la radiacion de una cierta banda de
longitudes de onda llegue al detector. Uno de los sistemas de filtros de banda ancha de
uso mas extendido es el sistema UBVRI desarrollado por Johnson y Morgan.

B
10f AN AN
A
0.8- \| \ l'\ \ f/\

|
|
Table4.1. Wavelength bands of the UBVRI and uvby filters i ‘ \ | \ | “
and their effective (A~ average) wavelengths 0.6 | ‘] \' \ '\,\| .
Magnitude Band width Effective 04 ,J ' \'l l \ l
[nm] wavelength [nm] \ ‘ ‘
| \
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Magnitudes Absolutas

* La magnitud absoluta mide el brillo intrinseco (real) de
la estrella. Se define como la magnitud aparente que
tendria la estrella a una distancia de 10 pc.

F(__(10pc) m-M =5log,,| ——
F(10pc) ( : j = T %10l 70

Modulo de distancia
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Extincion

* Siel espacio entre la fuente de radiacidn y el observador no esta vacio (por ej.
contiene medio interestelar), parte de la radiacidn sera absorbida por el medio (y
usualmente re-emitida en otras longitudes de onda), o dispersada en otras
direcciones distintas. Todas estas pérdidas de radiacién se conocen como extincién
(u opacidad) .

* Debido a la extincidon del medio interestelar, hay que introducir una correccion al
médulo de distancia: r
m—-M =5log,,——+A
10pc
donde A > 0 representa la extincion medida en magnitudes.

*  Otro efecto causado por el medio interestelar es el enrojecimiento de la luz,
debido a que la luz azul es mas absorbida y dispersada que la roja.

* Laatmosfera terrestre también causa extincion de la luz.

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
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éPor qué el cielo es azul?

* S. XIX: Rayleigh explicé que
la dispersién causada por
las moléculas en la
atmadsfera es inversamente
proporcional a la cuarta
potencia de la longitud de
onda.

¢ En consecuencia, la luz solar
azul resulta mas dispersada
que la roja.

* El mismo fendmeno explica
el enrojecimiento del Sol
cuando se pone sobre el
horizonte.

Introduccion a CTE 11 (2011), Depto. de
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Pasaje de la radiacion a través de la
atmosfera

Algunas longitudes de onda son fuertemente absorbidas por la atmdsfera
terrestre. La region transparente mas importante es la ventana dptica (300 a 800
nm) la cual comprende a la regién sensible al ojo humano (~400 a 700 nm).

En el dptico la luz es dispersada por moléculas y polvo atmosférico. El efecto
combinado de la absorcién y la dispersion se conoce como extincion. Como
resultado de la extincidon atmosférica la radiacién es atenuada.

A A <300 nm la absorcién por el ozono atmosférico impide que la radiacién UV
dafiina alcance la superficie. El ozono se concentra en una capa delgada a una
altitud de ~20-30 km. También son absorbedores importantes el O,, el N, y dtomos
libres. Casi toda esta radiacion es absorbida por las capas superiores de la
atmdsfera.

AN >700 nmy hasta 1.3 um la atmésfera es bastante transparente, con algunas
absorciones por parte del vapor de agua y del O,.

Para A > 1.3 um se vuelve mas opaca, y para 20 um < A < 1 mm la radiacién es
totalmente absorbida.

En 1 mm < A < 10-20 m se ubica la ventana de radio.
AN >20m laiondsfera refleja toda la radiacion.

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
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stellar gas, as shown in the lowermost very schematic figure.

Fig. 3.2. The transparency of the atmosphere at different wave-
The interstellar absorption also varies very much depending

lengths. 100% transmission means that all radiation reaches
the surface of the Earth. The radiation is also absorbed by inter-  on the direction (Chap. 15)
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La distribucidn espectral de energia de
un cuerpo negro

Cuerpo Negro: se define como aquel objeto que absorbe toda la radiacion que incide
sobre él. Para estar en equilibrio termodinamico debe re-emitir la misma cantidad de
energia que absorbe. Por lo tanto, ademas de ser un absorbente perfecto, debe ser

también un emisor perfecto.

Ningun objeto en la Naturaleza absorbe y emite como un cuerpo negro. No obstante,
en muchos casos, los objetos (como las estrellas) se aproximan muy bien a un cuerpo

negro.

Intensiky

Frequency

Figure 3.12 The blackbody, or Planck, curve represents the distribution of the intensity of radiation
emitted by any heated object.
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La distribucion espectral de energia de

un cuerpo negro

* Laradiacién de cuerpo negro también se conoce como
radiacion térmica.

* Ladistribucidn espectral de la intensidad de radiaciéon de un

cuerpo negro depende de su temperatura (y no de otras

propiedades fisicas como tamafio, forma o composicién), y se

representa mediante la funcién o curva de Planck Bv(T) o
BA(T):

2hv? 1 2hc? 1
BV(T):72T Bﬁ,(-l—)= 25 hc
© e g el —1

donde: v =c/A, h es la constante de Planck, k es la constante de
Boltzmann y c es la velocidad de la luz.

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
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Las curvas de Planck se caracterizan por presentar un maximo bien definido a una

cierta frecuencia (longitud de onda). No son curvas simétricas sino que la intensidad

decae mas lentamente desde el maximo de emision hacia frecuencias menores.

A medida que la temperatura del cuerpo aumenta, el maximo de la curva se desplaza
hacia frecuencias e intensidades mayores, aunque la forma de la curva se mantiene.

Visible
spectrum
n Infrared 7 Ultraviolet
T 106} | |
- 7000 K
8
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Frequency (Hz)
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Figure 3.13 As an object is heated the radiation it emits peaks at higher and higher frequencies.
Shown here are curves corresponding to temperatures of 300 K (room temperature), 1000 K
(beginning to glow deep red), 4000 K (red hot), and 7000 K (white hot).
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Aplicaciones a la astrofisica: Leyes de
Wien y de Stefan

Ley de Wien:  29x10'mm/k
TK)

“Cuanto mas caliente se encuentra un objeto, mas azulada se vuelve su radiacion”.

Ley de Stefan: E_oT

o =5.67x10"°Wm?K™

“Cuanto mas caliente se encuentra un objeto, mayor es la cantidad total
de energia que emite (por unidad de tiempo y de area superficial)”.

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
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Figure 3.15. Comparison of blackbody
curves for four cosmic objects having
different temperatures. Peak frequencies
and wavelengths are marked. (a) A cool,

invisible galactic gas cloud called Rho
Ophiuchi. At a temperature of 60 K, it
Frocueney = 62 101410 ; emits mostly low-frequency radio
| 1 radiation. (b) A dim, young star (shown

here in red) near the center of the Orion

) 1 i Nebula. The star's atmosphere, at 600 K,

O | radiates primarily in the infrared. (c) The

Sun's surface, at 6000 K, is brightest in the
visible region of the electromagnetic
spectrum. (d) A cluster of very bright
stars, called Omega Centauri, as observed
by a telescope aboard a space shuttle. At a
temperature of 60,000 K, these stars
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El Efecto Doppler

Es el cambio en la longitud de onda
observada inducido por el movimiento
relativo del observador con respecto a
la fuente.

Para las ondas electromagnéticas:

Aobservada =1+ X

ﬂ\/erdadera c

donde v es la velocidad radial relativa
al observador.

Si la fuente se acerca al observador, su
espectro mostrara un corrimiento al
azul, y si se aleja, un corrimiento al
rojo.

Figure 3.17 (a) Wave motion from a source toward an observer at rest with respect to the source.
The four numbered circles represent successive wave crests emitted by the source; at the instant

Introduccion a CTE 11 (2011), Depto. de
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La Espectroscopia

All req light from
the siit s focused

orter

Figure 4.1 Diagram of a simple spectroscope. A small slit in the mask on the left allows a narrow
beam of light to pass. The light passes through a prism and is split up into its component colors. The
resulting spectrum can be viewed through an evepiece or simply projected onto a screen.
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Analisis espectral

* En astronomia analizamos la radiacién electromagnética
proveniente de objetos distantes para obtener informacién de
dichos objetos.

* Paraanalizarla, la luz es descompuesta en sus longitudes de onda
constitutivas, obteniéndose su espectro.

* Silos objetos radiaran exactamente como cuerpos negros, los
espectros obtenidos serian continuos, y su distribucion espectral de
intensidad seria una curva de Planck.

* Enlarealidad ningln objeto cdsmico emite exactamente como un
cuerpo negro: los objetos reales muestran mayores o menores
desviaciones respecto a la emisidon de un cuerpo negro, y dichas
desviaciones también nos proporcionan informacidn acerca de las
propiedades fisicas de los objetos.

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
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Espectros continuos vs. espectros de emision

El espectro producido por el
filamento caliente de una
lamparita es un espectro
continuo cuya distribucién
espectral de intensidad esta
bien descripta por la curva de
Planck correspondiente a su
temperatura.

Si sustituimos la lamparita por
un recipiente con gas de
hidrégeno, y excitamos el gas
mediante una descarga
eléctrica, el gas emitira
radiacidn cuyo espectro estara
caracterizado por algunas

Figure 4.2 When passed through a slit and split up by a prism, light from a source of continuous lineas brillantes sobre un

radiation (a) gives rise to the familiar rainbow of colors. By contrast, the light from excited hydrogen

gas (b) consists of a series of distinct spectral lines. fondo oscuro: eSpectro de
emision.

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
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Helium
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todas las longitudes 650 600 550 500 450 400 as0

por el elemento Figure 4.3 The emission spectra of some well-known elements.

en cuestion.

Experimentando un poco veriamos que podemos alterar la intensidad de las lineas
de emisidn (por ej. variando la cantidad de H en el recipiente, o variando la
intensidad de la descarga eléctrica), pero no asi las longitudes de onda de las lineas
espectrales: cada elemento quimico tiene sus lineas espectrales caracteristicas.

Introduccion a CTE 11 (2011), Depto. de

Astronomia, IFFC, UDELAR 27

ESPECtFOS de abSOFCIén Al pasar la luz solar a través de un

prisma, a primera vista parece formar
un espectro continuo. Pero al
inspeccionarlo mas detalladamente se
encuentran un gran numero de lineas
oscuras.

Estas lineas oscuras fueron notadas en
1802 por Wollaston, y estudiadas
posteriormente por Fraunhofer quien
midid y catalogdé mas de 600.

Hoy sabemos que estas lineas obscuras
representan longitudes de ondas que
han sido removidas (absorbidas) por
gases presentes en las capas externas
del Sol o en la atmdsfera terrestre. En
consecuencia se denominan lineas de
absorcion.

Figure 4.4 This visible spectrum of the Sun shows hundreds of dark absorption lines superimposed
on a bright continuous spectrum. Here, the scale extends from long wavelengths (red) at the upper
left to short wavelengths (blue) at the lower right.

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
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Espectros de absorcion

En el laboratorio se pueden producir lineas de absorcidn haciendo pasar la luz de una
fuente que produce un espectro continuo a través de un gas frio.

Se descubrié que las lineas de absorcidn asociadas con un gas dado ocurren exactamente
a las mismas longitudes de onda que las lineas de emisidn producidas al calentar el gas.

—; Cool gas
Het bulb

Figure 4.5 When cool gas is placed benhween a source of continuous radiation, such as a hot light
bulb, and a detector, the resulting spectrum consists of a continuous spectrum crossed by a series of
dark absorption lines. These lines are formed when the intervening gas absorbs certain wavelengths
(colors) firom the original beam. The absorption lines appear at precisely the same wavelengths as
the emission lines that would be produced if the gas was heated to high temperatures.

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
Astronomia, IFFC, UDELAR
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Espectros de emision vs. espectros de absorcion

Figure 4.6 (a) The characteristic emission lines of sodium. The two bright lines in the center appear
in the yellow part of the spectrum. (b) The absorption spectrum of sodium. The two dark lines appear
at exactly the same wavelengths as the bright lines in the sodium emission spectrum.

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
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Leyes de Kirkhhoff

En 1859 Kirchhoff resume las relaciones obervadas entre
los tres tipos de espectros (continuos, de emisidon y de
absorcion):

— Un sélido o liquido luminoso, o un gas suficientemente denso,
emiten luz de todas las longitudes de onda produciendo un
espectro continuo de radiacion.

— Un gas caliente poco denso emite luz cuyo espectro muestra
una serie de brillantes lineas de emisién, caracteristicas de la
composicion quimica del gas.

— Un gas frio de poco espesor absorbe ciertas longitudes de onda
de un espectro continuo produciendo lineas de absorcién
superpuestas sobre el espectro continuo. Tales lineas son
caracteristicas del gas, y se producen exactamente a las mismas
longitudes de onda que las lineas de emision producidas por e
gas a mayores temperaturas.

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
Astronomia, IFFC, UDELAR
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Leyes de Kirkhhoff

Ateopiior Enjbiztl
perie: ein

ot it . 5

Cud s !

Figure 4.7 A source of conti radiation, here repr d by a light bulb, is used to illustrate
Kirchhoff’s laws of spectroscopy. (a) The unimpeded beam shows the familiar continuous spectrum of
colors. (b) When the source is viewed through a cloud of hydrogen gas, a series of dark hydrogen
absorption lines appears in the continuous spectrum. These lines are formed when the gas absorbs

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
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¢Como se forman las lineas espectrales?

* Parala segunda mitad del siglo XIX los espectroscopistas ya habian
identificado casi todas las lineas observadas en los espectros de objetos
extraterrestres, e identificddolas con elementos conocidos (por ej. las
lineas de Fraunhofer fueron identificadas con el Hierro).

* Algunas lineas en el espectro solar fueron relacionadas con elementos no
conocidos, como el Helio (1868). Recién en 1895 fue descubierto dicho
elemento en la Tierra.

* Para entender como los espectros pueden ser usados para extraer
conocimiento sobre los objetos que los producen, debemos estudiar los
procesos que generan las lineas espectrales.

* (En el diagrama anterior: la energia absorbida por la nube fria de gas de H
es re-radiada al espacio en todas direcciones — no solamente en la
direccién original del haz. Luego, al observar la nube contra un fondo mas
oscuro, se observa una serie de lineas de emisidn débiles. Si el gas fuera
calentado hasta la incandescencia, produciria lineas de emisién mas
fuertes en las mismas longitudes de onda).

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
Astronomia, IFFC, UDELAR

El modelo atdmico de Bohr para el H

Para comienzos del siglo XX ya habia suficiente evidencia de que a veces la luz
mostraba un comportamiento que no podia ser explicado suponiéndola como una
onda continua.

Experimentos mostraban que, a escalas pequefias, la luz interactuaba con la materia
no en forma continua (como predecia la mecéanica de Newton), sino de forma
“discreta”.

Electron
Electron

(a) Ground state (b) Excited state

-

Figure 4.8 An early conception of the hydrogen atom pictured its electron orbiting the central proton
in a well-defined orbit, rather like a planet orbiting the Sun. Two electron orbits of different energies
are shown. The left-hand figure represents the ground state, the right-hand figure an excited state.
Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
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Segun el modelo de Bohr, existe, en primer lugar ,un estado de minima energia - el
estado base — que representa la condicion “normal” del electron orbitando al nucleo.

En segundo lugar, existe una energia maxima que el electrén puede tener y continuar

ligado al nucleo. Si el electrén adquiere una energia mayor que dicha energia maxima,

el atomo se ioniza.

En tercer lugar, entre ambos niveles de energia el electron solamente puede existir en

ciertos estados de energia bien definidos conocidos como “orbitales.” Se dice que las

energias orbitales estan cuantizadas. Los dtomos y particulas subatémicas se rigen por

las leyes de la mecanica cuantica.
Electron
“cloud”

el

R
oA
e
%

“Average” distanc
of the electron
from the proton

(a) Ground state (b) Excited state

Figure 4.9 The modern view of the hydrogen atom sees the electron as a "cloud” surrounding the
nucleus. The same two energy states are shown as in Figure 4.8.
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Las “reglas” de la mecanica cuantica

* Ensu estado base, la distancia media del electrén al protén en el atomo
de Hes~ 0.05 nm.

* Un 4tomo se dice en estado excitado cuando el electrén esta ocupando un

orbital de mayor energia (mas lejos del nucleo) que el estado base.

* Un atomo puede excitarse de dos formas: absorbiendo energia de una
fuente de energia electromagnética, o colisionando con otra particula.

* Un electrén no puede permanecer en un estado excitado
indefinidamente: luego de unos 1072 s retorna al estado base. El estado
base es el Unico estado en el cual el electron puede permanecer
indefinidamente.

* Dado que los electrones pueden existir solamente en orbitales de energias
especificas, los dtomos solamente pueden absorber cantidades especificas

de energia (al saltar sus electrones a estados excitados) o emitir
cantidades especificas de energias (el retornar sus electrones al estado
base). La cantidad de energia electromagnética absorbida o emitida en
estos procesos atdmicos debe corresponderse exactamente con las
diferencias de energia entre orbitales.

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
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* La naturaleza cudntica de la energia atdmica requiere que la luz sea
absorbida y emitida en la forma de pequenos “paquetes” de
radiacién electromagnética, cada uno portando una cantidad
especifica de energia, denominados fotones (idea propuesta por
Albert Einstein en 1905 para explicar el efecto fotoeléctrico, entre
otros).

* Mientras a nivel macroscépico es util describir a la luz como onda, a
nivel microscépico atédmico la luz se caracteriza mejor como un haz
de “particulas” o fotones.

* Los dtomos absorben y emiten radiacion en longitudes de onda
caracteristicas determinadas por sus respectivas estructuras
internas.

* Como la estructura interna del 4tomo es Unica a cada elemento, las
lineas espectrales observadas seran caracteristicas de ese
elemento y sélo de ése.

Introduccién a CTE 11 (2011), Depto. de
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Figure 4.10 (a) Diagram of a photon being absorbed by a hydrogen atom (left), causing the
momentary excitation of that atom (center) into its first excited state. Eventually, the atom returns
to its ground state, accompanied by the emission of a photon of the same energy as the original
photon (right). (b) Absorption of a higher-energy photon may also boost the atom into a higher
excited state, from which there may be several possible paths back to the ground state. (The sharp
lines used for the orbitals here and in similar figures that follow are intended merely as a
schematic representation of the electron energy levels and are not meant to be taken literally. In
actuality, electron orbitals are "clouds," as shown in Figure 4.9.) As ultraviolet photons from a hot
star pass through surrounding hydrogen gas, many are absorbed by the gas, boosting its atoms into
excited states. Electrons in the second excited state can fall to the first excited state on their way
back to the ground state (the upper path in part b). This transition produces radiation in the
visible region of the spectrum — the 656.3-nm red glow that is characteristic of excited hydrogen
gas. The object shown in the inset, designated NGC 2440, is an emission nebula: an interstellar
cloud )consisting largely of hydrogen gas excited by an extremely hot star (the white dot in the
center).
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Las leyes de Kikchhoff “explicadas”

* Sea un haz de radiacidon continua brillando a través de una
nube de gas de H.

* El gas sélo puede absorber aquellos fotones con la energia
justa para causar transiciones electrdnicas.

* Los fotones que no pueden interactuar con el gas pasaran a
través de él sin consecuencias.

* Los fotones con las energias justas seran absorbidos,
excitaran al gas, y seran removidos del haz de radiacién,
causando las lineas oscuras de absorcion en el espectro.

* Los atomos excitados retornardn rapidamente a sus estados
originales, emitiendo uno o mas fotones en el proceso.

Las leyes de Kikchhoff “explicadas”

* Los fotones re-emitidos pueden salir en cualquier direccion,
por lo cual se pierden del haz que viaja en la direccidon del
observador.

* Los fotones pueden re-emitirse “en cascada” y por lo tanto
se pierden del haz fotones con energias iguales a los
fotones absorbidos en primera instancia.

* Los espectros de emision y de absorcidn son creados por
los mismos procesos atémicos, y por lo tanto contienen la
misma informacién acerca de la composicion de la nube de
gas.

* Eltipo de espectro que veamos dependerd de nuestra
ubicacién tanto con respecto a la fuente como con respecto
a la nube de gas que produce las lineas.
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