Cap. 9: Atmosferas Estelares
* 9.1 Campo de radiacao

* 9.2 Opacidade estelar

- Equilibrio termodinamico local

- Percurso livre médio dos atomos

- Opacidade, profundidade 6ptica AT =8

- Fontes de opacidade [ = \\i; v

* 9.3 Transferéncia radiativa | /- \ CL
* 9.4 Equacao de transferéncia \_ﬁ ,___,//'. '

* 9.5 0 perfil das linhas espectrais




9.1 Campo de radiacao

O interior estelar é opaco. A luz que recebemos é da
atmosfera da estrela. A temperatura, densidade (pressao) e
composicao da atmosfera determinam a forma do espectro
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Para interpretar as linhas espectrais, precisamos
descrever como a luz viaja através do gas da atmosfera

Nota: falta a
~emissao da
cromosfera
no centro
da linha.

|~ I
;é’g? nm Wavelength 393 nm

el
¥

Observer

Photosphere Chromosphere
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Area perpendicular
ao feixe: dA cos0

>

Figura mostra um feixe
de luz com comprimento
de onda entre A e A + dA
que atravessa um
elemento de area dA a
um angulo 6, em um
angulo soélido dQ2

™dQ = sin 0 db do

>y

dA

Definindo: 3 .
E, = o - Energia do feixe: OE = E}\dk




Quantidade de energia do feixe OE = Ekdk
Intensidade especifica (ou Intensidade):

E, d\
dldtidA cosd2

I}LE

I)\(T)

dQ = sin 0 d6 d
(=E,d\) que atravessa um sin 0 d6) ddb

elemento de area perpendicular
(dA cosB), por unidade de comprimento
de onda, por unidade de tempo,
por unidade de angulo solido

>y

dA

Unidades da intensidade: x
erem?stnmisrt ou Wm?nmlsrt



Quantidade de energia do feixe OE = Exd},
Intensidade especifica

(ou Intensidade): (=E, d)\) que atravessa
lemento de area
E‘ )\. um e
I, = »d perpendicular (dA cos6), por

dAdtidA cos8)dS2 unidade de tempo, por unidade de
T comprimento de onda, por
unidade de angulo solido

Energia OE = E.dA = | dA dt dA cos6 dQ2
= 1. dA dt dA cos6 sin6 db d¢
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Intensidade media <,> (ouJ,)

1
L) = [, dS2
(1) 471]1

1 2 T
= — f IA sin 6 db d(b
4 Jp=0 Jo=0

Em um caso isotréopico:  (/;) = [,

A radiacao de corpo
negro é isotropica: (IA> = B,



 O8E  E,dA
CAAAtAL AAAf AL
B E; d)

" drdtdA cos6dQ

F;

Fluxo especifico
Fluxo passando na direcao do eixo-z

I;

Z
A

F, dA =f1ldl cos 0 dS2

2 m
- f f I, d) cos6 sinf db do o
¢=0 JO=0

gs [ ™dQ = sin 0 d6 do

dA o % >



Fonte resolvida S
espacialmente:
medida de
intensidade
especifica

Resolved source

Fonte nao
resolvida
espacialmente:

medida de fluxo
Unresolved source

Aperture

(a)

Aperture
(b)

Airy disk
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Intensidade especifica vs. Fluxo

* Sol: é possivel medir
intensidade especifica

* Estrelas: medida de
fluxo

http://solarscience.msfc.nasa.gov/surface.shtml

http://www.twanight.org/newtwan/photos.asp?ID=3001503



Foton

Pressdo de radiac30 carrega P = E/C

momento
dp; d) = [(pl)ﬁnal.z - (pl)iﬂilial-z] dA
Z
A
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dA
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_Ek cos 6

dpl A = .
B 2F, -0059

C

dA

V4
A

(

E)k COSQ):I Jda
s

9
ZL,d)dtdA cos’0dS
C
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Integrando no hemisfério dos fotons
incidentes na superficie A:

2
Pod s dh = —f I, dh cos’0d) (reflection)
hemisphere

f f I, d) cos’6 sin6 df do.
/=0 J6=0

N Para transmissao,
nao existe o fator 2
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Pressao total integrando em todo o Q2

]
Prag.) dA = — f [, dA cos’ 0 dS (transmission)
sphere

f f I, d)\ cos* 0 sin@ do d¢
$=0 J =0

— 3——] »dA  (1sotropic radiation field).
C
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Pressao total por fotons de todos os A:
Prad — f Prad,k dA
0

Para radiacao de corpo negro:

4o T?

S

4o [
Py = T f B, (T) d) =
3C 0

Pressao de radiacao é muito importante para estrelas quentes
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9.2 Opacidade estelar

Atmosfera do Sol remove energia nas linhas de absorcao
(line blanketing) =2 Sol ndo é um corpo negro

Energy (10* W m™?sr™})

|
Calcium K

| | | I | | ] | | | E | I
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Temperatura e equilibrio termodinamico local

. . ] 4
Temperatura efetiva: lei de Stefan- g . — oT.
Boltzmann (fluxo na “superficie” da estrela)

* Temperatura de excitacao _° Ne _ &b e (Ev—Ea)/kT
(equacao de Boltzmann) N, 8a

o 3/2
Temperaturade n.., 2z, (anekT)/ —r

ionizacdo (eq.Saha) N, ~ 7.Z ¥

* Temperatura cinética

3/2 i
(Maxwell-Boltzmann) », dv = » (2 ”;(T) e~V /2T 4002 4y
I 4

* Temperatura de cor: pela cor da estrela devido a sua
distribuicao de energia
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Equilibrio termodinamico

Considerando um gas confinado numa “caixa ideal” =2
particulas do gas e a radiacao de corpo negro em
equilibrio podem ser descritas por uma temperatura

- Nao existe fluxo neto de energia

- Cada processo ocorre na mesma razao que seu
processo inverso (absorcao e emissao de fotons)

- No entanto, existe um fluxo de energia e a
temperatura na atmosfera estelar varia =2 nao existe
equilibrio termodinamico perfeito
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Equilibrio Termodinamico Local (ETL):

Equilibrio termodinamico em uma determinada camada
de temperatura aproximadamente constante

Solar photosphere

=Bl

—400 —300 —200 -100 0

Profundidade [km]

100
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Exemplo 9.2.1 Atemperatura da fotosfera solar
muda em escalas H, ~ 100km. Como essa distancia se

compara com o percurso livre médio de um atomo?

Example 9.2.1. The photosphere is the surface layer of the Sun’s atmosphere where the
photons can escape into space (see page 253 and Section 11.2). According to a model solar
atmosphere (see Cox, page 348), the temperature in one region of the photosphere varies
from 5580 K to 5790 K over a distance of 25.0 km. The characteristic distance over which
the temperature varies, called the temperature scale height, Hr, is given by

f 5685 K

dT/dr| _ (5790 K — 5580 K)/(25.0 km) m

Hr

A temperatura média (5580 + 5790)/2 foi adotada
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Percurso livre médio de um atomo

Atomo de Bohr (Cap. 5): Colisao:
e B2 —> centros
r, = 31'602 n? = agn? separados
He por 2a,

Onde a, € o raio de Bohr: <

a,=5,291772083 X10" m =0,0529 nm
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Percurso livre médio de um atomo

Atomo de Bohr (Cap. 5): Colisao:
1 B2 — centros
TTEQ
r, = > n® = agn’ separados
He por 2a,
..‘_

Onde a, € o raio de Bohr:
a,=5,291772083 X 10" m = 0,0529 nm

Equivalente:
atomo de H
com raio 2a,

(e velocidade v)




Equivalente: atomo de H com raio 24, (e veloc. v)
(supondo os outros atomos de H como fontes pontuais estacionarias)

Em tempo t, tera percorrido distanciad =v t

Volume coberto: V=dx o =vtxm(2a,)?

Secao de choque o = it (2a,)?
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Densidade da fotosfera: p =2.1 x 104 kg m®

Supondo apenas H, o numero de atomos de H/m?:

n P _ 1.25x 10 m> = #atomos/V

my

m,,: massa do atomo de hidrogénio
Numero de atomos de H no volume V: #atomos = nV

ComoV=do=viro—> #atomos=nV=nvto
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A distancia média entre colisoes: ¢=d / #atomos

t 1
(= = = -227x10%m
nvto no

n=125x102m> o=23.52x107%"m?

¢ <<< H, (escala de Temperatura na atmosfera)

— Temperatura ~ constante entre colisoes de atomos

E os fotons?
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