
Cap.	9:	Atmosferas	Estelares	

•  Campo	de	radiação	
•  Opacidade	estelar	
•  Transferência	radia;va	
•  Equação	de	transferência			
•  O	perfil	das	linhas	espectrais	



9.1	Campo	de	radiação	
O	interior	estelar	é	opaco.	A	luz	que	recebemos	é	da	
atmosfera	da	estrela.	A	temperatura,	densidade	(pressão)	e	
composição	da	atmosfera	determinam	a	forma	do	espectro	

Neutrino	Fóton	
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Para	interpretar	as	linhas	espectrais,	precisamos	
descrever	como	a	luz	viaja	através	do	gás	da	atmosfera	

©	Pearson	Pren;ce	Hall	

Nota:	falta	a	
emissão	da	
cromosfera	
no	centro	da	
linha.			



Figura	mostra	um	feixe	
de	luz	com	comprimento	
de	onda	entre	λ	e	λ +	dλ	
que	atravessa	um	
elemento	de	área	dA	a	
um	ângulo	θ,	em	um	
ângulo	sólido	dΩ	

Área	perpendicular	
ao	feixe:	dA	cosθ	

δE	=	Eλdλ	à	Quan;dade	de	
energia	do	feixe:	

Definindo:	



Intensidade	específica	
(ou	Intensidade):	

Energia	δE	(=Eλdλ)	que	atravessa	um	
elemento	de	área	perpendicular	
(dA	cosθ),	por	unidade	de	comprimento	
de	onda,	por	unidade	de	tempo,	por	
unidade	de	ângulo	sólido	

δE	=	Eλdλ	Quan;dade	de	energia	do	feixe	

Unidades	da	intensidade:		
erg	m-2	s-1	nm-1	sr	-1	
W	m-2	nm-1	sr	-1	



Intensidade	específica	
(ou	Intensidade):	 Energia	δE	(=Eλdλ)	que	atravessa	

um	elemento	de	área	
perpendicular	(dA	cosθ),	por	
unidade	de	tempo,	por	unidade	de	
comprimento	de	onda,	por	
unidade	de	ângulo	sólido	

δE	=	Eλdλ	Quan;dade	de	energia	do	feixe	

Energia	δE	=	



Radiação	de	
corpo	negro	
é	exemplo	de	
intensidade	
específica	
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Intensidade	media	<Iλ>			(ou	Jλ)	

Em	um	caso	isotrópico:		

A	radiação	de	corpo	
negro	é	isotrópica:		



Fluxo	específico	 Fλ =
δE

ΔA Δt Δλ
=

Eλdλ
ΔA Δt Δλ

Fluxo	na	superbcie	de	
estrelas, Fλ ~ πBλ	

Iλ ∼ 	Bλ	à 	



Fonte	resolvida	
espacialmente:	
medida	de	

intensidade	

específica	

Fonte	não	
resolvida	
espacialmente:	
medida	de	fluxo	



Intensidade	específica	vs.	Fluxo	
•  Sol:	é	possível	medir	
intensidade	específica	

•  Estrelas:	medida	de	
fluxo	
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Pressão	de	radiação	
Fóton	
carrega	
momento
:	





Integrando	no	hemisfério	dos	fótons	
incidentes	na	superbcie	A	

Para	um	campo	
de	radiação	

isotrópico	não	
existe	o	fator	2	



Pressão	total	integrando	em	todo	o	Ω	



Pressão	total	por	fótons	de	todos	os	λ:	

Para	radiação	de	corpo	negro:	

Pressão	de	radiação	é	muito	importante	para	estrelas	quentes	



9.2	Opacidade	estelar	
Atmosfera	do	Sol	remove	energia	nas	linhas	de	absorção	
(line	blanke6ng)	à		espectro	solar	não	é	um	corpo	negro	



Temperatura	e	equilíbrio	termodinâmico	local	
•  Temperatura	efe6va:	lei	de	Stefan-
Boltzmann	(fluxo	na	“superbcie”	da	estrela)	

•  Temperatura	de	excitação		
(equação	de	Boltzmann)	

•  Temperatura	de	

ionização		(eq.	Saha)	

•  Temperatura	ciné6ca	
(Maxwell-Boltzmann)	

•  Temperatura	de	cor:	pela	cor	da	estrela	devido	à	sua	
distribuição	de	energia	



Equilíbrio	termodinâmico	
Considerando	um	gás	confinado	em	uma	“caixa	
ideal”	à	parqculas	do	gás	e	a	radiação	de	corpo	
negro	em	equilíbrio	podem	ser	descritas	por	uma	
temperatura	
-  Não	existe	fluxo	neto	de	energia	
-  Cada	processo	ocorre	na	mesma	razão	que	seu	

processo	inverso	(absorção	e	emissão	de	fótons)	
-  No	entanto,	existe	um	fluxo	de	energia	e	a	

temperatura	na	atmosfera	estelar	varia	à	não	
existe	equilíbrio	termodinâmico	perfeito	



Equilíbrio	Termodinâmico	

Local	(ETL)	
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Exemplo	9.2.1	
muda	em	escalas	HT	~	100km.	Como	essa	distância	se	
compara	com	o	percurso	livre	médio	de	um	átomo?	

A	temperatura	da	fotosfera	solar	



Percurso	livre	médio	de	um	átomo	
Densidade	da	fotosfera:	ρ	=	2.1	x	10-4	kg	m-3	
Supondo	apenas	H,	o	numero	de	átomos	de	H/m3:			

mH:	massa	do	átomo	de	hidrogênio	

Onde a0 é	o	raio	de	Bohr:	
a0 = 5,291772083 Í10-11 m  
    = 0,0529 nm 

	Átomo	de	Bohr	(Cap.	5):	 Colisão:	centros	
separados	

por	2	a0		a0	

a0	



Equivalente:	átomo	de	H	com	raio	2a0	(e	veloc.	v)	
(supondo	os	outros	átomos	de	H	como	fontes	pontuais	estacionárias)	

Em	tempo	t,	terá	percorrido	distância	d	=	vt	
Volume	coberto:	V	=	d	x	σ = vt	x	π	(2a0)2		

Seção	de	choque	σ =	π	(2a0)2			



A	distância	média	entre	colisões:	l	=	d/#átomos	
Lembrando:	V	=	d	x	σ = vt	x	σ à			nV	=	n	v	t	σ		

Numero	de	átomos	de	H	no	volume	V	=	nV			

l	<<<	HT	(escala	de	Temperatura	na	atmosfera)		
à Temperatura	~	constante	entre	colisões	de	átomos.	

E	os	fótons?	

Átomos	de	hidrogênio/volume:	



Absorção	
Qualquer	processo	que	remove	fótons	do	feixe	de	luz	é	
chamado	de	absorção.	Por	exemplo,	a	absorção	do	
fóton	por	um	elétron,	criando	uma	linha	de	absorção.	

Iλ Iλ - dIλ 

ds 

O	espalhamento	também	
pode	ser	considerado	como	
fonte	de	absorção,	pois	;ra	
fótons	do	feixe	de	luz	



Opacidade	
Mudança	de	intensidade	da	luz	dIλ	ao	atravessar	um	gás	
é	proporcional	à	intensidade	Iλ ,	a	distância	percorrida	ds,	
a	densidade	do	gás	ρ,	e	o	coeficiente	de	absorção	κλ:	

ds 

κλ	também	é	chamado	
de	opacidade.	

κλ	é	a	seção	de	choque	para	absorber	
fótons	por	unidade	de	massa.	[m2	kg-1]			

Iλ Iλ - dIλ 



Exemplo	9.2.2:	qual	a	intensidade	final	de	um	
feixe	de	intensidade	inicial	Iλ,0 	(em	s=0)		após	
atravessar	uma	distância	s?		
Podemos	integrar:	

Para	um	gás	com	densidade	
uniforme	e	κλ	constante:	



Intensidade	vai	diminuir	em	fator	e-1,	se	κλρ	s	=	1	

Para	um	gás	com	densidade	
uniforme	e	κλ	constante:	

Ou	seja,	Iλ	vai	diminuir	em	e-1	
para	uma	distância	caraterís;ca:	

Na	fotosfera	solar:	

Distância	caraterís;ca	
antes	do	fóton	ser	
removido	do	feixe:	

Similar	à	
escala	de	
temperatura!	
Be	careful	with	LTE	
approxima;on!	



Profundidade	óp;ca	
Caminho	livre	
médio	dos	fótons:	

κλρ	e	nσλ	podem	ser	considerados	como	a	fração	de	
fótons	espalhados	fora	do	feixe	em	1	m	de	distância		

É	conveniente	definir	a	profundidade	óp;ca	τλ:	

Iλ Iλ - dIλ 

ds 



Considerando	τλ,0	=	0	para	s=0,	a	
profundidade	ó;ca	na	posição	s:		
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Opaco	(τ	>>	1)	
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Altura	[km]	

τ	
=	
1	
	

τ	
=	
10
	-	
4 		

τ	
=	
10
	-1
		

τ	
=	
10
	-3
		

τ	
=	
10
	-2
		

		600								500									400										300									200								100												0								-100	

9000	
8000	
7000	
6000	
5000	
4000	

τ	
=	
10
		

Sol	sem	manchas,	visto	de	Butantã	
#Sampa,	15/4/2017	©	JM	

Transparente	 Opaco	

“Superficie”	do	Sol,	τ	~	1	

τ	>>	1:	op;camente	espesso	
(opaco)	

τ	<<	1:	op;camente	fino	
(transparente)	



Profundidade	óp;ca	τλ varia	com	λ.	
Exemplo,	a	atmosfera	terrestre	



Exemplo	9.2.3.	Absorção	pela	atmosfera	terrestre	

ln	Iλ	=	ln	Iλ,0	-	τλ,0	secθ		

Coeficiente	
linear	

Coeficiente	
angular	



Fontes	de	opacidade	
Devido	à	interação	de	fótons	com	átomos,	íons,	e-		

Ambos	a	absorção	e	o	
espalhamento	podem	;rar	
fótons	do	feixe	de	luz	



Fontes	de	opacidade:		
Transições	ligado-ligado	
(a)	emissão,	(b)	absorção	
	

Átomo	de	hidrogênio	

Diminuição	
da	energia	
média	dos	
fótons:		em	
alguns	casos	
é	absorbido	1	
fóton	mas	
podem	ser	
emi;dos	2	



Fonte	de	opacidade:	absorção	ligado-livre	
Também	conhecida	como	ionização	

Absorção	 Emissão	

Ionização	

Elétrons	podem	ser	removidos	
por	fótons	com	comprimento:	

χn	:	energia	
de	ionização	
do	nível	n	

Para	H:	



Fonte	de	opacidade:	absorção	livre-livre	
e-	livre	na	vizinhança	de	1	íon	pode	absorver	um	fóton		

Processo	inverso:	e-	passando	perto	de	um	íon	pode	
emi;r	um	fóton	(Bremsstrahlung)	



Fonte	de	opacidade:	espalhamento	de	e-	
	

Fóton	é	espalhado	por	um	e-	livre.	Também	é	
conhecido	como	espalhamento	Thomson,	com	seção	
de	choque:	

É	aproximadamente	2	bilhões	de	vezes	menor	à	seção	de	
choque	para	fotoionização	(σbf)	à	apenas	importante	
quando	existem	muitos	e-	(estrelas	quentes)	

Seção	de	choque	do	espalhamento	Rayleigh	é	propocional	a	1/λ4		



Descon;nuidade	de	Balmer	

Fóton	deve	ter	no	mínimo	
χ2	=	3,40	eV	para	ejetar	e-	
do	nível	n=2	do	átomo	

Fótons	com	λ	<	364,7nm	podem	
ejetar	e-	do	nível	n=2	

F.	LeBlanc,	Stellar	Astrophysics	

8000	K	





Opacidade	do	con;nuo	e	o	íon	H-	

•  Energia	de	ligação	do	segundo	e-	:	0,754	eV	
•  Corresponde	a	λ	=	1640	nm,	ou	seja,	fótons	
com	λ	<	1640	nm	podem	remover	o	e-	do	H-	
(ligado-livre)	

•  Para	λ	>	1640	nm	podemos	ter	absorção	livre-
livre	do	H-	

•  H-	é	importante	para	estrelas	mais	frias	que	F0	



A	baixas	
temperaturas	
(estrelas	M)	
também	temos	
moléculas:		
-  Absorção	

ligado-ligado	
-  foto-

dissociação	
das	
moléculas	



Moléculas	dominam	Anãs	M,	Anãs	Marrons	e	Planetas		



Opacidade	total	

Bound-bound	
(ligado-ligado)	

Bound-free	
(ligado-livre)	

free-free	
(livre-livre)	

Electron	
scafering	
(espalhamento	
de	e-)	

H-	opacity	
(opacidade	H-)	



Opacidade	média	de	Rosseland	

Ás	vezes	é	interessante	
ter	um	valor	médio	da	
opacidade	

t	=	guillo;ne	factor	



Abundâncias	em	fração	de	massa	



A	opacidade	média	de	Rosseland	é	a	média	das	opacidades:	



Opacidade	média	de	Rosseland,	calculada	para	uma	
composição	com	X	=	0.7	e	Z	=	0.02	
Cada	curva	é	uma	densidade	
log	(ρ)	diferente	

•  Para	uma	determinada	
temperatura,	a	opacidade	
aumenta	para	densidades	
maiores	

•  O	1o	máximo	é	devido	à	
ionização	do	H	e	He	

•  O	2o	máximo	é	devido	à	
ionização	de	alguns	metais	(Fe)	

•  A	alqssimas	temperaturas	
domina	espalhamento	e-	


