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O Campo de Radiacao

A maioria das estrelas nao podem ser resolvidas
espacialmente. A Unica informacao que conseguimos
medir € o espectro, isto &, o fluxo (e, se conhecemos a
distancia, a luminosidade) da radiacao eletromagnética
provindo da atmosfera da estrela em funcao do
comprimento de onda A ou da frequéncia v.

As propriedades do espectro refletem temperatura,
densidade e composicao das camadas desta atmosfera.
Para conseguir interpreta-lo, precisamos descrever como a
luz se propaga pelo gas/plasma que compOe a estrela.



O Campo de Radiacao

Supondo um raio de luz com comprimento de onda entre
A e A+dA passando por uma superficie dA num angulo 6

V4

dentro de um cone de angulo sélido dQ.
I (T)

=> A area dA projetada num plano

perpendicular ao raio é dA-cos 6. Y il
Definindo E, = 0E/0A, tal que : -
E,dA e a energia carregada para LR

0 cone, a intensidade especifica
dos raios é definida como

_ I E, da
WE =

= - [h] =W m?nmsrt
3% didtdA cosfd2




O Campo de Radiacao

=> E,dA = 1, dA dt dA cos 6 dQ
Em coordenadas esféricas:
E,dA =1, dA dt dA cos 6 sen 6 d6 do \

-

I (T)

Aintensidade media € a ,
intensidade especifica integrada o LA | s ds
sobre todas as direcoes,
E dividida por 41 sr
dp = VAT [ 1) dQ i AN
= 1/ATT [o=0""[o=0" hSEN B dO dD
Para um campo de radiacao isotropico: < = I,
Exemplo: radiacao de corpo negro: <y = ) = B,
onde B, = 2hc2A> /(e T — 1)
(=> EdM, Fisica Quantica,...)




O Campo de Radiacao

Quanta energia esta contida no campo de radiacao?

Supondo um cilindro com area de base dA e “altura” dL:
A radiacao percorre dL no tempo dt =dL /c-cos 6

=>E,dA=1,dAdtdA cos 6dQ =1,dA dA dQ dL/c
mas dA-dL é o volume do cilindro

=> densidade de energia especifica:
urdA = [ (ExdA/dAdL) dQ = 1/c | I dA dQ
= 1/C [0=0"" [o=0" A dA sen 6 dB d® = 4r1/c <> dA



O Campo de Radiacao

Para um campo isotropico: uxdA = 4rt/c I, dA,

- 4 Brhc/A®
e para radiacao de corpo negro: u,da = —HB;.,dJ. = :::::;k? ; di
L A =
resp. em termos Ay B kv /3
da frequéncia da radiacdo: u.dv = ?Budl’ = dv

densidade de energia total: u = [o*urdA = [0 u,dv

corpo negro: u = 4rt/c [0 BA(T) dA = 4a/c T4 = a- T4,
onde a = 7.565767-10* J m= K* constante de radiacao



O Campo de Radiacao

Outra grandeza de interesse € a energia entre A e A+dA
por unidade de area e tempo passando na direcao +z,
o fluxo radiativo especifico:

FrdA =] 1hdA cos 8 dQ = [o=0°"Jo=o" A dA COS B sen 6 d6 d®

I O fator cos 6 faz, que radiacao passando na direcao -z
conta negativamente.
Num campo de radiacao isotrépico, F,dA = 0.



O Campo de Radiacao

O que é medido por um telescopio, a intensidade especifica,
ou o fluxo radiativo especifico?

Depende, se a fonte é espacialmente resolvida ou nao.

No caso de uma fonte resolvida,
medimos a intensidade especifica,
a poténcia por unidade de area
(perp. a linha de visada) da fonte.
Esta independe da distancia, tal
gue medimos o0 mesmo valor para

Airy disk
fontes proximas e para fontes °.W<G
similares distantes. Unesohedsouee L
Mas a fonte proxima ocupa um ®)

angulo solido maior, tal que a intensidade especifica
iIntegrada sobre a imagem observada inteira (somada sobre
0s “pixels” da imagem) cai com o quadrado da distancia.



O Campo de Radiacao

Fonte Resolvida

Andromeda vista de uma distanciad  de 2d

Intensidade especifica
iIndepende da distancia

Intensidade especifica
integrada sobre a imagem
Inteira diminui com a
distancia



O Campo de Radiacao

O gque é medido por um telescopio, a intensidade especifica,
ou o fluxo radiativo especifico?

Depende, se a fonte é espacialmente resolvida ou nao.

No caso de uma fonte nao-resolvida,
medimos o fluxo radiativo especifico,
a poténcia por unidade de area

do observador/telescopio.

Este também cai com o

guadrado da distancia.

‘ Airy disk

Unresolved source

Aperture
(b)



A Pressao da Radiacao

Como sabemos da fisica quantica, fotons tém momento

linear p = E/c = hv/c = h/A e podem transferir este para outras
particulas.

=> podem excercer pressao.

Supondo radiacao com poténcia \ /
E,dA sendo refletida por uma placa
de area dA sob um angulo 6. &

Esta radiacao muda de momento linear por )
| dpa| dA =2cos 6 pydA = 2cos 6 E,/c d)

= 2/c - I, dA dt dA cos20 dQ (na direcao 2)
Pela 32 lei de Newton, ela exerce a forca -dp,/dt na placa
=> pressao exercida por esta radiacao (em modulo):
Praay dA = | dpa| dMdt/dA = 2/c - I, dA cos20 dQ




A Pressao da Radiacao

Integrando esta pressao sobre a radiacao vindo de todas as
direcoes incidindo em dA “de cima” (0 < 1/2):

Prady dA = 2/C - [o<nr2 Ih dA €0S20 dQ
= 2/C - [o=0""[o=0""% I, dA c0S28 sen 6 d6 d® s

dQ/
. . 11 1 , ‘
Substituindo a “placa” por uma
superficie matematica, a radiacao nao oo
é refletido => temos que remover v
o fator 2, e ela vem “de cima” e “de baixo”:

Praax A = 1/C - [ ) dA c0s260 dQ

= 1/C - [o=0""[o=0" I dA C0S20 sen 6 dO dP

= 4m/3c - ) dA para um campo de radiacao isotropico
Para um campo nao-isotropico, a pressao dependera da
orientacao da superficie matematica dA.

dA



A Pressao da Radiacao

A pressao radiativa total é obtida integrando sobre todos 0s
comprimentos de onda:

Prag = _[Ooo Prad,/\ adA

Para o corpo negro:

Praa = 411/3C - [0® BA(T) dA = 40T4/3c = Y5-aT* = Y3-u,

um terco da densidade de energia

(para comparacao: para um gas ideal, a pressao é 2 tergos
da densidade de energia

=> Estrutura da Matéria, Fendbmenos Térmicos).



Opacidade Estelar

Como definir a temperatura de uma estrela?

— 2.5

Na figura superior, o £
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Opacidade Estelar

Como definir a temperatura de uma estrela?

- Temperatura Efetiva: T = (L/Aog)Y%, baseada na lei de
Stefan-Boltzmann.

- Temperatura de excitacao, definida pela equacao de
Boltzmann.

- Temperatura de ionizacao, definida pela equacao de
Saha.

- Temperatura cinética, contida na distribuicao de
Maxwell-Boltzmann.

- Temperatura de cor, obtida ajustando a forma do
espectro continuo a funcao de Planck.



Opacidade Estelar

Como definir a temperatura de uma estrela?

Com excecao da temperatura efetiva, que depende da
definicdo de uma superficie, todas estas medidas de
temperatura variam com a posicao dentro da estrela.

Mas, se 0 gas esta em equilibrio termodinamico, isto &,
cada processo ocorre na mesma taxa que o seu
processo inverso, nao ha fluxo de energia, todas as
medidas de temperatura concordam e temos uma
temperatura bem-definida.



Opacidade Estelar

Como definir a temperatura de uma estrela?

Na pratica, equilibrio termodinamico nao pode existir
numa estrela. Ha gradientes de temperatura e transporte
de energia de dentro para fora.

Mas se as distancias, naguelas as mudancas de
temperatura ocorrem sao grandes comparadas as
distancias percorridas pelas particulas e fotons entre
choques (0s seus percursos livres medios), a idealizacéao
de uma temperatura bem-definida pode ser mantida
localmente.

Temos equilibrio termodinamico local (LTE).



Opacidade Estelar

Como determinar o percurso livre médio?

Collision cross section o

Supondo gue o gas tenha e
densidade de particulas
n=p/my. (0 =densidade, | | /4 o
my = massa do atomo de H), HERPTRLIS
e que a secdo transversal para - \
0 tipo de choque de interesse seja g =

(l.e. para choques H <=> H, m(2a0)?, ao = raio de Bohr).
Se as particulas viajam com velocidade v,

em um tempo t, elas varrem um volume V = gvt.

Neste volume ha novt atomos, com aqueles a particula
colidiu => distancia média entre choques

(= percurso livre meédio): ¢ = vt/navt = 1/na0.

° * e e
Point atoms
[) ° L]

A



Opacidade Estelar

Chamamos de absorcao qualquer processo que remove
fotons de um raio de luz, I. e. a absorcao para fazer uma
transicao entre niveis de energia, mas tambéem processos de
espalhamento, (Thomson, Compton, ...).

A mudanca de energia, dl,, de um raio viajando pelo gas é
proporcional a sua intensidade I, a densidade dogasp e a
distancia percorrida ds:

dly = -kxp I, ds, onde k) € chamada coeficiente de absorcao,
ou opacidade (monocromatica), [kx] = m? kg™.

Em geral, a opacidade k) de um gas depende das suas
composicao, densidade e temperatura.

I Alguns autores definem como opacidade o inverso do per-
curso livre médio (que difere da nossa definicdo por um fator p).



Opacidade Estelar

dih =-kxplrds

=> Para calcular a intensidade de um raio de intensidade
inicial /,0, temos que integrar:

fﬂ.f df;.,_ f.-.n
= Ky 0 ds
o A 0

=> [, = o eXp(-IoS K)p ds)

Para um gas uniforme com opacidade e densidade
constantes:

= lho eXp(-K)\ pS)

Em um percurso livre medio, I, diminui por um fator e:
=> { = 1/kp.



Opacidade Estelar

Profundidade Otica (?, Optical Depth)

E dtil definir a profundidade 6tica, 1, de volta ao longo do
raio de luz usando: dny = - kap ds

=> A diferenca em profundidade oOtica entre as posicoes
inicial (0) e final (f) apo6s viajar a distancia s é:

ATy = Tar - Tao = -Jo°Kap dS.

Tomando 1) = 0 na superficie da estrela, 1,; = 0, (a partir
de |4, a luz viaja desobstruidamente até o observador na
Terra) conseguimos calcular a profundidade otica na
posicao de partida da luz, To:

T = [o°Kap ds (omitindo o “0")



Opacidade Estelar

Profundidade Otica

Combinando com I, = l,oexp(-[o® ki p ds), obtemos que

um raio viajando da profundidade otica 1) até o
observador é: I, = [,pe™.

A profundidade oOtica pode ser interpretado como o
numero de percursos livres medios da posicao inicial ate
a superficie ao longo do caminho do raio.

=> nao vemos muito mais fundo que 17, = 1.

Se 1) » 1 => gas Oticamente espesso

Se 1) « 1 => gas oticamente fino

Exemplo: A atmosfera da Terra é oticamente fina em luz
visual, e espessa em raios-X.



Opacidade Estelar

Profundidade Otica

Caso a raio faz um angulo 8 com :
a perpendicular a camada de gas, \
temos ds = -dz / cos 6: | ol : i
Ih = lyo@™0kos 6 e

Entre parénteses: A atmosfera da Terra também absorve
luz, afetando observacoes astrondmicas.
Com uma observacao unica de um corpo celeste,

[, (@ intensidade chegando no topo da atmosfera)
e 1, , (a profundidade otica da nossa atmosfera na

vertical) sao incognitas, mas da para determina-los
enguanto a Terra gira e 6 varia.



Opacidade Estelar

Ha 4 fontes de opacidade:

3

- Transicoes entre estados ligados
(bound-bound,
excitacoes e de-excitacoes): 2
responsavel pelas linhas de absorcao
Kipp € baixa para comprimentos de
onda outros que os das linhas
espectrais. Nao ha uma formula simples para K pb.
As de-excitacoes podem ser diretamente de volta pro
estado inicial (da no mesmo que o espalhamente do
foton), em varios passos (degrada a energia dos fotons)
ou por colisdes (energia vira energia termica do gas).

¥4 ¥4 Série de Paschen (IV)

11111 Série de Balmer (visivel)

PO A AAAJ Serie de Lymann (UV)




Opacidade Estelar

- TransicOes estado ligado => estado livre
(bound-free, foto-ionizacao): Electron

pode ocorrer, se a energia do foton
é maior que a energia de nic 5

lonizacao do gas a partir do .
n-ésimo orbital, x.: f N O
hv = x, ou A < hc/x.

=> Kot € Uma fonte de opacidade continua.

Secéo transversal: g, = 1.31-10*° n~ (A/500 nm)3 m?
Pode causar descontinuidades no espectro em A = hc/x,
(por exemplo o “Balmer jump” => daqui a pouco).

O processo inverso, a recombinacao com emissao de
um foton em geral também degrada a energia de fotons.



Opacidade Estelar

- TransicOes entre estados livres
(free-free):.

Um eletron livre absorve um foton, ./ W

acelerando o eletron. N

E preciso de um ion por perto

para conservar energia e P

momento linear. fon

ki tambeém e uma fonte de opacidade continua.

O processo oposto, um elétron desacelerando e

emitindo um foton ao passar perto de um ion é chamado

Bremsstrahlung (“radiacao de frelamento” em alemao).



Opacidade Estelar

- Espalhamento por elétrons i pepes
(- Thomson, Compton, Raylelgh)

Um foton é espalhado (nao ‘

absorvido) por um elétron . /:

livre (Thomson) ou ligado fracamente
a um atomo (A « atomo: Compton, A » atomo: R. )
A secao de choque € pequena e independe de A:

= 1/611602 (€¥/MeC?)2 = 6.65-10%° M2

=> Kes NOrmalmente é pequeno, com excecao de quando
ha muitos e livres, em altas temperaturas.

O espalhamento Rayleigh tem o prop. A* e € importante
nos envelopes extendidos de estrelas supergigantes e
em situacoes de avermelhamento.



Opacidade Estelar

O “Balmer jump” (absorcao de fétons pela ionizacao de

hidrogénio inicialmente no estado n=2)

E,=-13.6/22 eV
— '34 eV — 'X2 11: _15‘45 i [ ] " lk = F| _
A < he/xz = 364.7 nm’, \
w =15.5F =
, = : | :
J& que o no. de : Fitl ‘l' |
atomos de Hcom 5 -1s6f A
n=2dependeda | "'[‘""‘p'ﬂw‘“,ﬂ ﬂ
temperatura (aula & 157 ‘Mﬂ T )
anterior), I 7 A
a “altura” do Balmer 3500 3600 3700 3800 3900 4000
» (A)

jump pode ser usado

para estimar a temperatura.



Opacidade Estelar

Outras contribuicoes importantes

- lonizacao de H: importante para estrelas quentes, dos
tipos A e B.

- Espalhamento de elétrons: estrelas mais quentes ainda,
tipo O

- O ion de H™ (atomo de H com um elétron extra),

energia de ligacao baixa, de 0.754 eV correspondendo a
1640 nm. Aremocao do 2° eletron € uma importante fonte
de absorcao continua para estrelas frias a partir do tipo F,
para A maiores tambem responsavel por espalhamento
free-free.

- Moléculas: bound-bound e bound-free em estrelas frias,
causando bandas de absorcao (nao linhas).



Opacidade Estelar

A opacidade total € a soma de todas as contribuicdes:
Kx = Kabb + Kapt + Kiafi + Kes T Kh-

e depende, além de de A, das composicao, densidade e
temperatura do material estelar.

As vezes é (til usar uma opacidade mediada sobre
todos os comprimentos de onda. A mais usada € a

(opacidade) média de Rosseland: j-m L aBu(T)
T L v oT

uma media ponderada, que — ;aﬂu(r} -

depende da taxa de variacao fu ar o~

do espectro de corpo negro com a temperatura e dando
peso alto para valores baixas de opacidade.



Opacidade Estelar

Definimos

X = massa do hidrogénio / massa total do gas (~0.73),

Y = massa do helio / massa total do gas (~0.26), e

Z = massa dos demais elementos / massa total do gas*
entre 0.000 000 1 e 0.1 para estrelas até hoje
observadas (Z» = 0.019)

Obviamente X+ Y+Z=1

*Ja que, em primeira aproximacao, os elementos mais
pesados do que hélio (“metais”) sempre sao formados
juntos da mesma maneira em estrelas, eles ocorrem
sempre na mesma abundancia relativa, tal que o
parametro Z, tambéem chamado de metalicidade, é
suficiente para quantificar a composicao quimica do gas
(e n&o precisamos de um parametro para cada elemento).




Opacidade Estelar

Metalicidade

Frequentemente € usado um parametro logaritmico para
guantificar a metalicidade:

[Fe/H] = loguo [(Fe/H)/(FeH)s] (= [ZH] = [OM] = ...)

uma “unidade” de um fator 10 em Z é, as vezes, chamada de dex,

com Z variando entre 0.0000001e 0.1 e Zo =0.019,
Fe/H] varia entre -5 e +0.3.

Fe/H]o e, por definicao, zero.



Opacidade Estelar

Usando estas definicOes existem as seguintes
aproximacoes pra maioria das opacidades:

e £ 2
Ko = 4.34 x 10% gT"fzu +X) oz ' kg

=368 x 108 s (1 — Z)(1 + X) % m’ kg™’
onde gu € g Sao termos de correcao guanto-mecanicos
da ordem de 1 chamados fatores de Gaunt.

t € chamado fator de guillotine por descrever o fim da
contribuicao de um atomo na opacidade apos ser

lonizado. t é entre 1 e 100.



Opacidade Estelar

Para as contribuicoes do espalhamento de eletrons:

Kes = 0.02(1 + X) m? kg™

e do ion H”
(valida entre 3000 K e 7000 K):

g 2 19x 107420000 T ml kg™

A média de Rosseland é a média
da soma das contribuicoes
individuais:

I T I T I T I T l L)

Logm K (m kg‘l)

4 5 6 7 8 9

T =R T Fhn ke F ko e

K, 0S rotulos das curvas significam
o logaritmo da densidade (em kg m)



Opacidade Estelar

Para uma dada temperatura, a opacidade aumenta com
a densidade.

2 L -2 X=10.7

Para uma dada densidade,

K aumenta primeiro com a
temperatura, devido ao aumento 2
do nimero de elétrons livres <
(lonizacao de H e He em torno g _
de 10 000 K). 2 :
A queda em seguinte, Ll '
de K prop. T3>, e
é devida a absorcao bound-free Logi 7 (K)

e free-free de fotons K, 0S rétulos das curvas significam

_ o logaritmo da densidade (em kg m=)
(Lel de Kramer)




Opacidade Estelar

A subidinha em 40 000 K é devida a segunda ionizacao
de Hélio.

Outra subidinha , a > 100 000 K,
é o resultado da ionizacao de
certos metais (especialmente Fe).

—_—

Para as mais altas temperaturas, 3
K & praticamente constante.
Aqui espalhamente em elétrons

livres domina, e o numero destes ML

—

iIndepende de densidade e R
lemperatura K, 0s rotulos das curvas significam

(nestas tempera’[uras)_ o logaritmo da densidade (em kg m=)



Introducao a Fisica Estelar
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FIM PRA HOJE

Bt .\ /. v ':_j—)
Q‘ 10% years ‘ ™
T PR E 1 second
®

zH\ .

1
i 1ll years

sHe\

| o ., e /
1y H AT
./“—_;;;;—;—4/' 1 second ﬁ_’

Bt ° v
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