Cap. 9: Atmosferas Estelares

* Campo de radiacao
 Opacidade estelar

* Transferéncia radiativa
 Equacao de transferéncia

* O 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

Neutrino

stronomy, The Cosmic Perspective



Para interpretar as linhas espectrais, precisamos
descrever como a luz viaja atraveés do gas da atmosfera

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

|~
i /3/97 nm Wavelength 393 nm

Observer
Photosphere Chromosphere
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Area perpendicular

ao feixe: dA cosO
I)(T)
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Figura mostra um feixe
de luz com comprimento
de onda entre L e A + dA
gue atravessa um
elemento de area dA a
um angulo 6, em um
angulo soélido d€2
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dA energia do feixe:




Quantidade de energia do feixe OE = E;\d)\,
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Quantidade de energia do feixe OF = E?»d}\'
Intensidade especifica

(OU Inten5|dadE): (=E,d\) que atravessa
um elemento de area
I, = E; dA perpendicular (dA cos0), por

dldtidA cos@dS2 unidade de tempo, por unidade de
T comprimento de onda, por
unidade de angulo solido

EnergiadE = E), dA = I, dAdtdA cosO df2
= I, d)dtdA cos6 sin6db do
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Intensidade media <I,> (ouJ,)
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Em um caso isotrépico: (IA) — I)\

A radiacao de corpo
negro é isotropica: <1)\) = B,
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E, d\
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Fonte resolvida B~
espacialmente:
medida de
intensidade
especifica

Resolved source

Fonte nao
resolvida
espacialmente:

medida de fluxo
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Intensidade especifica vs. Fluxo

e Sol: é possivel medir
intensidade especifica

e Estrelas: medida de
fluxo

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

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



Foton

Pressdo de radiac30 crrega P = E/C

momento

dp, dX = [(pk)ﬁnal.z — (pk)initial.z] dA
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Integrando no hemisfério dos fotons
incidentes na superficie A

2
Pgrdh = — / I, d\ cos®0dQ (reflection)
hemisphere

/ / I, d: cos?* 6 sinfdb do.
/¢=0 J6=0

Para um campo
l L n

N de radiacao
isotropico nao
existe o fator 2

dA



Pressao total integrando em todo o Q2

I
Poagsd) = — / I, d) cos’6d2  (transmission)
C Jsphere

] / I, d)\ cos®6 sin6 do do
=0 J6=0

— 3—-1 »dA  (1sotropic radiation field).
c



Pressao total por fotons de todos os A
o0
Prag = / Prad,k dA
0

Para radiacao de corpo negro:

4o T?

3c

4w [
Prag = — / B,(T)dA =
3¢ 0

Pressao de radiacao é muito importante para estrelas quentes



9.2 Opacidade estelar

Atmosfera do Sol remove energia nas linhas de absorcao
(line blanketing) = espectro solar ndo é um corpo negro
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Temperatura e equilibrio termodinamico local

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

* Temperatura de excitacao _° Ne _ &b o~ (Ev—Ed)/kT
(equac3o de Boltzmann) N, &a

. 3/2
Temperaturade y.., 2z, (anekT)/ —

ionizacdo (eq.Saha) N, ~ 7.Z 12

 Temperatura cinética

(Maxwell-Boltzmann) ,,, 4y = ( i

2rkT
* Temperatura de cor: pela cor da estrela devido a sua

distribuicao de energia

32 % /2kT 2
) e V2K A v? do



Equilibrio termodinamico

Considerando um gas confinado em uma “caixa

ideal” = 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



Equilibrio Termodinamico
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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

/ 4 5685 K

|dT /dr| (5790 K — 5580 K)/(25.0 km)

Hy

where the average temperature has been used for the value of 7



Percurso livre médio de um atomo

Densidade da fotosfera: p =2.1 x 10 kg m*3
Supondo apenas H, o numero de dtomos de H/m?3:

P _
n=—=125x%x10"m™’
My
m,: massa do atomo de hidrogénio
Atomo de Bohr (Cap. 5): Colisao: centros
2 separados
In — 5 n = qaopn porzao
ue

Onde g, é o raio de Bohr:
a,=5,291772083 X 10! m
=(,0529 nm



Equivalente: atomo de H com raio 2a, (e veloc. v)

(supondo os outros atomos de H como fontes pontuais estacionarias)

Em tempo t, tera percorrido distancia d = vt

Volume coberto: V=d x 0 = vt x i (2a,)?

Se¢do de choque o =1 (2a,)?




. A P )
Atomos de hidrogénio/volume: 7 = —— = 1.25 x 102 m™’
H

Numero de atomos de H no volume V = nV
Lembrando:V=dxo=vtxo—> nV=nvto

A distancia média entre colisOes: ¢ = d/#atomos
vt l

no vl no
o = 1(2ap)* = 3.52 x 107%" m?

1 |
(= —=227%10*m
no

¢ <<< H; (escala de Temperatura na atmosfera)
- Temperatura ~ constante entre colisdes de atomos.
E os fotons?



Absorcao
Qualquer processo que remove fotons do feixe de luz é

chamado de absorcao. Por exemplo, a absorcao do
foton por um elétron, criando uma linha de absorcao.

O espalhamento também

Qi :> pode ser considerado como
fonte de absorcgao, pois tira

A I, -dl, fotons do feixe de luz

;ds




Opacidade

Mudanc¢a de intensidade da luz dI, ao atravessar um gas
é proporcional a intensidade /, , a distancia percorrida ds,
a densidade do gas p, e o coeficiente de absorgao K;:

dl, = —kpl, ds

j> :I> K, tambeém é chamado

L -dI, de opacidade.

K, é a secao de choque para absorber
ds fotons por unidade de massa. [m? kg™]



Exemplo 9.2.2: qual a intensidade final de um
feixe de intensidade inicial 7, , (em s=0) apos
atravessar uma distancia s?

Podemos integrar: dI, = —k; pl, ds

/’w dI, j “apds
— L A
Lo I 0

I = e~ Jo 204

Para um gas com densidade
- —KLPS
uniforme e K, constante: IA — IA,Oe g




Para um gas com densidade

uniforme e K, constante:

Il == IA,OB—K“}S

Intensidade vai diminuir em fator e, se ;05 =1

Ou seja, |, vai diminuir em e
para uma distancia carateristica:

= 1/k1p

Na fotosfera solar:

p=2.1x10"*kgm™
k500 = 0.03 m? kg™

Distancia carateristica

antes do foton ser
removido do feixe:

K500,0

= 160 km

Similar a
escala de

temperatural
Be careful with LTE
approximation!



Profundidade 6ptica

Caminho livre | |
meédio dos fotons:

K P nao,

K,0 e no, podem ser considerados como a fragao de
fotons espalhados fora do feixe em 1 m de distancia

E conveniente definir a profundidade dptica Ty

j> SN dt, = —Kk;pds

A L, -dI,

ds



dt, = —Kk;pds

Z Light ray
Considerando 7, , =0 paras=0,a A

profundidade 6tica na posicao s:

;
15) :/ K 0 ds
0

I, = I ge~ Jo*ards

I

T)

[) o€
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“Superficie” do Sol, Tt~ 1

= T << 1: opticamente fino
IA — I)b,()e o (transpafente)
T >> 1: opticamente espesso
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Profundidade optica T, varia com A.
Exemplo, a atmosfera terrestre
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FIGURE 6.25 The transparency of Earth’s atmosphere as a function of wavelength.



Exemplo 9.2.3. Absorcao pela atmosfera terrestre

s 0 dZ h
T = / K pds = —/ K 0 = sec9/ Kypdz = 1 05€ech
0 h cos 6 0

Inh, =Inl, ;- 1, ,secO

1)\ —— [A,Oe t)“ i e
Ik - IA.Oe—U..()SCCH In IA.O; T \ I
= Coeficiente-
T\ 0 N angular |
-
= F
- |
Coeficiente
— linear
| | 1 |
0 l 2 3




Fontes de opacidade
Devido a interacao de fotons com atomos, ions, e-

Ambos a absorcao e o
espalhamento podem tirar
fotons do feixe de luz




Fontes de opacidade: -_
Transic¢oes ligado-ligado - -

(a) emissao, (b) absorcao
400 500 600 700

Diminuicao
da energia
média dos
fotons: em
alguns casos
é absorbido 1
foton mas
podem ser
emitidos 2

n=4

(a)
Atomo de hidrogénio



Fonte de opacidade: absorc¢ao ligado-livre
Também conhecida como ionizacao

Eletrons podem ser removidos A< hC/ An :.en.ergiia
por fotons com comprimento: = Kn je |o,n|z|agao
o nivel n
Para H: opr = 1.31 X 1071 : A 3 m?
' n> \ 500 nm
1 T : ~ W4 n=oco
- shao lonizacao Lo
12 ‘ : 4
‘0 ! ‘t THa THB H, ‘ ionisation \n=3
g b A \\
S ~ C e
2 B Absorcao Emissao n=2
D= Lo LB LY
4 ~
2 - n=1
y




Fonte de opacidade: absorgao livre-livre
e- livre na vizinhanca de 1 ion pode absorver um foton

Electron ¢« — — — — — — — _ @

. Photon

Ion
Processo inverso: e- passando perto de um ion pode

emitir um féton (Bremsstrahlung)



Fonte de opacidade: espalhamento de e-

Foton é espalhado por um e- livre. Também é
conhecido como espalhamento Thomson, com secao

de choque: 5 & 2

1
* ) =6.65x 1072 m>

or =
67t6§ m,c?

E aproximadamente 2 bilhdes de vezes menor a secdo de
choque para fotoionizagdo (0,;) = apenas importante
guando existem muitos e- (estrelas quentes)

A photon may also be scattered by an electron that is loosely bound to an atomic
nucleus. This result is called Compton scattering if the photon’s wavelength is much
smaller than the atom or Rayleigh scattering if the photon’s wavelength is much larger.

Compton scattering is usually lumped together with Thomson scattering.
Secao de choque do espalhamento Rayleigh é propocional a 1/A*



Descontinuidade de Balmer

Example 9.2.4. The energy of an electron in the n = 2 orbit of a hydrogen atom is given

by Eq. (5.14): , , .
yEq. (5.19) 13.6 Foton deve ter no minimo
5y = —-—é eV = —3.40eV %, =3,40 eV para ejetar e-
2 do nivel n=2 do atomo
7X101s - Balmer ‘
jump
6 — v
- It
:E;
& | | |

O | L R | L LI L L L LI L UL L
| ! | ! | | ! I

3000 4000 5000 6000 7000
Z(A) F. LeBlanc, Stellar Astrophysics



The wavelength 364.7 nm is right in the middle of the bandwidth of the ultraviolet (U)
filter in the UBYV system, described on page 75. As a result, the Balmer jump will tend
to decrease the amount of light received in the bandwidth of the U filter and so increase
both the ultraviolet magnitude U and the color index (U — B) observed for a star. This
effect will be strongest when N / Nioal, the fraction of all hydrogen atoms that are in the first
excited state, is a maximum. From Example 8.1.4, this occurs at a temperature of 9600 K,
about the temperature of an A0 star on the main sequence. A careful examination of the
color—color diagram in Fig. 3.11 reveals that this is indeed the spectral type at which the

N | | |

o [BOR N value of U — B differs most from its blackbody value.

05k

R ool
|

— 05|

1.0

-0.5




Opacidade do continuo e o ion H-

Energia de ligacao do segundo e- : 0,754 eV

Corresponde a A = 1640 nm, ou seja, fotons
com A <1640 nm podem remover o e- do H-

(ligado-livre) - -
H4+e =H 4y

Para A > 1640 nm podemos ter absorcao livre-
ivre do H-

H- € importante para estrelas mais frias que FO
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Opacidade total

Ky = Ka.bb T Kabf + Ky ff + Kes + KH-

/ EIectron/1 'T‘

Bound-free
(ligado-livre)

Bound-bound
(ligado-ligado)

scattering
(espalhamento

free-free  dee) |
(livre-livre) H- opacity
(opacidade H-)




Opacidade média de Rosseland

> 1 0B, (T)
As vezes é interessante 1 A dv

ter um valor médio da = ky 01
opacidade 3 /00 98,4} d
0 oT

1%
Ko = 4.34 x 107! g;’f Z(1+ X) 5 m’ kg~

i = 3.68 x 108 g5 (1 — Z)(1 + X) % m? kg~

where p is the density (in kg m ™) and T is the temperature (in kelvins). X and Z are the
mass fractions, or fractional abundances (by mass), of hydrogen and metals, respectively.'”
The Gaunt factors, gyr and g, are quantum-mechanical correction terms

t = guillotine factor



Abundancias em fracao de massa

_ total mass of hydrogen

total mass of gas

B total mass of helium

total mass of gas

B total mass of metals

total mass of gas

X+Y+Z=1



Kes = 0.02(1 + X) m* kg™

An estimate of the contribution to the mean opacity provided by the H™ ion may also
be included over the temperature range 3000 K < 7 < 6000 K and for densities between
107kgm™ < p < 1072 kg m™> when X ~ 0.7 and 0.001 < Z < 0.03 (the values of X
and Z are typical of main-sequence stars). Specifically,

Ku- ~ 7.9 x 107°4(Z/0.02)p"*T° m? kg™

A opacidade média de Rosseland é a média das opacidades:

K = Kpb + Kbf + Kff + Kes + KH-



Opacidade média de Rosseland, calculada para uma

composicaocom X=0.7eZ=0. 02 | '_2' o )éz(')j
Cada curva é uma densidade —~ 4 ) Z=002 |
log (p) diferente IOD a |
* Para uma determinada 4 i “ |
temperatura, a opacidade & | | |
aumenta para densidades \; I 4 |
maiores s L § 1
e 0 1°maximo é devido a ) 1\
ionizacdo do H e He 3 N A
e 0 2°maximo é devido a —2 T y
ionizacao de alguns metais (Fe) T
* A altissimas temperaturas 3 ~
domina espalhamento e- T M SN E—

4 5 6 7 8 9
Logy T (K)

FIGURE 9.10 Rosseland mean opacity for a composition that is 70% hydrogen, 28% helium, and
2% metals by mass. The curves are labeled by the logarithmic value of the density (log,, o in kg m™).



