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Transporte Radiativo

Em certas camadas da atmosfera e do interior das
estrelas, o transporte de energia ocorre por meio de
fotons.

Estas camadas podem ser chamadas zonas radiativas.

Chamamos de emissao qualquer processo gue adiciona
fotons a um feixe de luz.

Para cada um dos quatro processos de absorcao
mencionados antes, ha um processo inverso de emissao:
emissao por transicao entre niveis (bound-bound) por
recombinacao (free-bound), bremsstrahlung (free-free) e
espalhamento por elétrons.

No transporte radiativo, fétons s&o absorvidos e
re-emitidos constantemente.



Transporte Radiativo

O passeio aleatorio

Entre dois chogues, os fotons
percorrem, em media, um
percurso livre médio ¢.

Apos cada choque, os fotons
sao re-emitidos em direcoes
aleatorias, resultando em um
passeio aleatorio.

Por qual distancia um féton se
desloca em media apos N
choques?




Transporte Radiativo

O passeio aleatorio
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Transporte Radiativo
O passeio aleatorio

Os termos com 0S cossenos se cancelam em média.
=> Em media, os fétons se deslocam em N passos por

uma distancia de VN-£.

Ja que a profundidade otica € a distancia percorrida
pelos fétons em unidades do percurso livre medio, temos
qgue, para percorrer uma profundidade otica 1),

é preciso de N = (d/f)? = 1)2 passos.

Este método de transporte pode ser muito lento.
Exemplo: No caso do Sol, a radiacao leva da ordem de
170 000 anos para atravessar a zona radiativa,

de ~0.4 R = 300 000 km (=> aula Sol).



A Equacao de Transporte

O coeficiente de emissao

Analogo a absorcéo, no caso de um ambiente de emisséao
pura a intensidade de um raio passando pelo meio aumenta:

dl = jyp ds,
Onde j) é o coeficiente de emissao do gas [j3] = m s= sr.

Em geral, temos absorcao e emissao:

dh=-kxplhds +j,pds.



A Equacao de Transporte

A Funcao de Fonte
Dividindo por -k, p ds:
-kap - dlh/ds =1, - A /K

A razao entre os coeficientes de emissao e absorcao
determina, se (e por guanto) o raio aumenta ou diminui em
Intensidade, e é chamado funcao de fonte S, = ji/K.

=> Podemos escrever a equacao anterior como:

-kap - dli/ds =1, - Sy,

Que € uma forma da equacao de transporte radiativo, ou
equacao de transporte.



A Equacao de Transporte

-1/K)\,O -dlh/ds = I, - S,

Da para ver que:
-se h <S8, => dl\/ds é positivo, I» aumenta,
-se L > S, => dl\/ds é negativo, I, diminui e
-se L =S, => dl/ds =0, I, &€ constante

(a radiacao esta em equilibrio com o gas)
=> [, tende ao valor local da funcao de fonte.

Supondo um raio com intensidade inicial /5o passando por um
meio com densidade, opacidade e funcao de fonte constantes:

I(S) = o5 + Sy(1 - €5) = S, + (0 - Sp)e™s



A Equacao de Transporte

IA(S) = 0 €% + Sy(1 - ) = S, + (0 - Sp)e™s
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A Equacao de Transporte

No caso de radiacao de corpo negro, /) = B,.
Além disso temos equilibrio termodinamico, /) = By = S,
(localmente).

Como mencionado, uma estrela real nao pode estar em
equilibrio termodinamico perfeito, ha um fluxo de energia de
dentro para fora.

Porém, bem debaixo da superficie a uma profundidade otica
T» » 1, um foéton fazendo um passeio aleatoério leva pelo
Menos 72 passos para alcancar a superficie. Numa
profundidade onde o percurso livre médio é pequeno em
relacido a altura de escala térmica, os fotons séo confinados
a um espaco de temperatura ~constante., e as condicoes
para LTE sao satisfeitas.



A Equacao de Transporte

Em estrelas reais, aplicar a equacao de transporte pode ser
bem complicado, com a intensidade da luz dependendo da
direcao de propagacao, e os coeficientes de absorcao e
emissao dependendo de maneira complicadade pe T.

Para aprender algo sobre atmosferas estelares temos que
saber, onde (em que profundidade) as linhas espectrais sao
formados.

Reescrevendo e equacédo de transporte em termos de 1w:

adl,/dt, = |, - S,

e usamos a aproximacao, gue as atmosferas de estrelas
(da sequéncia principal) sao finas em comparacao aos raios,
e podem ser consideradas planas.



A Equacao de Transporte

A Suposicao da Atmosfera Plana e Paralela

Z Light ray

Tomando como eixo z a direcao vertical,
e z = 0 no topo da atmosfera.

A profundidade otica vertical é
definida como:

T)\,V(Z) — Izo K)\p dZ
Mas, caso o raio nao esta viajando
pra cima, fazendo um angulo 6 com a vertical temos:

L =T./cos B => cos 0 -dh/dt,, =I,-S,.



A Equacao de Transporte

A Suposicao da Atmosfera Plana e Paralela
Para simplificar integramos sobre todos o0s A:
I=fohdAeS=[o"S)dA

A equacao de transporte usando esta “atmosfera cinza™:
cosOdl/dr,=1-S

e integrando sobre todas as direcoes (S é isotropico):
d/dt,[lcos6dQ=[1dQ -S[dQ

mas Frag = [ 1€0s 6 dQ => dFaq/dt, = 411(<I> - S)




A Equacao de Transporte

A Suposicao da Atmosfera Plana e Paralela

Também podemos multiplicar a relacao com cos 6 e de
novo integrar sobre todos os angulos:

d/dt,[1cos20dQ=[lcos8dQ -S[cos O dQ

Calculando a pressao da radiacao usando
Praa = 1/C [ 1 c0s2 0 dQ, Fraa = [1Cc0S 6 dQ e [ cos B8 dQ = O:

dPrad/dTv — 1/C Frad.
Substituindo dt, = -kpdz: dPrd/dz = -KO/C Fiaa.

=> 0 “vento” de fotons vai de alto Prag a baixo Prad.



A Equacao de Transporte

A Suposicao da Atmosfera Plana e Paralela

Numa atmosfera de equilibrio, nenhuma energia é
adicionada ou subtraida do campo de radiacao:

Frad = CcONSt. = Fsuperfl'cie = ol
e (Ja que dFa/dt, =4m(<h-S)=0).<h=S

A intensidade deve ser igual a funcéo de fonte.

Agora podemos integrar a equacao do slide anterior para
achar a pressao da radiacao em funcao da profundidade
Otica:
P.aa = 1/Cc - FiaaTy + C (C = const. de integracao

= P4(7,=0) (na “superficie”))



A Equacao de Transporte

A aproximacao de Eddington

Conhecéssemos P..q(T), poderiamos
usar esta equacao para calcular o perfil
vertical de temperatura T(z) ou T(1.).

V,/.,/'

Usamos a aproximacao de Eddington, < =
gue a intensidade da radiacao tem NS
apenas dois valores, lo (0 < 11/2) e I (0 > 11/2).

=>« = 1/2'(Iout+lin), Frad — n'(’out"in);
Prad — 47-[/30(I) — 27T/3C(Iout+l|n)

Iin



A Equacao de Transporte

A aproximacao de Eddington

Substituindo este ultimo valor na T
equacao do penultimo slide:

Prad — 47-[/30 ' <I> — 1/C ' FradTv + C
e usando /in(1,=0) =0 ‘

(ndo ha radiacao vindo de fora da estrela), — -
entao <(tv=0)> = %2:(lowt0) € Frad = 1T+ (lou-0) f
obtemos «/(1,=0)> = Faa/21T

=>C =2/3C : Fraa, 4m/3 - <b> = Frad(Ty + %5)

e, jJa que Frg = const. = gT.*

<b>=30/4m - Te* (Tv+25) ou P _ = 1/c - Te (T + %5)

W .



A Equacao de Transporte

A aproximacao de Eddington

Derivamos a aproximacao para determinar a estrutura
de temperatura da nossa atmosfera modelo, assumindo
LTE => A funcao de fonte € a de Planck: S, = B,
=>S=B=«<«b=0T4n

=> T4 =% - TATy + %5)

=>J.=Tpara tv= 73!

=> A“superficie” que define a temperatura efetiva se
encontra a uma profundidade otica de 5.

Olhando para uma estrela, vemos até uma profundidade
Otica de 1y = %A.



A Equacao de Transporte

Escurecimento de Bordo

Isto explica, por que as
bordas do disco do Sol
aparacem mais escuras
e avermelhadas que a
regiao central do disco.

Na regiao central enxergamos
mais fundo, até as camadas
mais guentes e luminosas.




A Equacao de Transporte

Escurecimento de Bordo
Partindo da equacao de transporte:
al,/dr, = |, - Sy,

e multiplicando os dois lados por e™ obtemos:
df
i F e L I_;‘E_n st _S:n. g T
dl’;.‘

d
—— (e ML) =S¢
A

d(E_HI;‘} = —S;‘ g d'ﬁ,‘

: _ 0
integrando: 7 ) =, yene f 5,67 dr,

LYY



A Equacao de Transporte

Escurecimento de Bordo : Light ray
Para entender o escurecimento de /
bordo, temos que calcular a

Intensidade em funcao do angulo 6:
Isto Implica em substituir
T) por T,v/cos 6 para obter " f P

(omitindo o A subscrito):

I(O) — Ioe-tv,O/cosH _ J’W 0 S/COS 6 . e-rv/cos@ dTv

0/cos O

Tomando como posicao inicial dos raios T, = oo, ISto vira
I(0) = [o* S/cos O - e™eos b,



A Equacao de Transporte

Escurecimento de Bordo
Supondo que a funcao da fonte esteja da forma
S=a-+ b,

obtemos (colocando os A subscritos de volta)
/)\(O) = a, + b,cos 0,

onde a, e by podem ser determinados fazendo alguns
hipoteses.



A Equacao de Transporte

Escurecimento de Bordo

No caso do Sol, supondo L0
LTE e a aproximacao de
Eddington chega-se em sl

a=0/2m - T4 e b = 30/4m - Te?
Em unidades da intensidade _
no centro, isto se torna:

10)/1(60 =0)

o
=)

04 |

(6)I(6=0) = (a+bcosB)fa+h) " & & b
= 0.4 + 0.6 cos 6, em boa concordancia com as
medicoes.




Os Perfis de Linhas Espectrais

Agora temos 0s meios para fazer a analise de linhas
espectrais.

Largura Equivalente —

Nesta figura vemos uma tipica
linha de absorcao, normalizada |

para o nivel do continuo do

F,/F.

espectro. "
Uma medida pra intensidade da |
linha é a largura equivalente:
W = [ (Fc-F))/Fc dA 0 s

a largura gue teria uma linha de Wavclengh
absorcao retangular com a mesma area, normalmente
da ordem de 0.01 nm.



Os Perfis de Linhas Espectrais

Largura a meia Altura

(FWHM do inglés Full Width at Half Maximum)

Uma outra medida é a largura
da linha, la onde ela tem
metade da sua altura ou
profundidade,

(AA) 1,

entao a distancia entre os
dois pontos, onde
(F-F)/(Fc-F),) = Y2

Esta linha € chamada oticamente fina. N

1.0

F,/F.

0.0

05

\/

.~ | ,. )‘IO L |
ao ha nenhum
comprimento de onda, onde ela satura (absorve toda a luz).




Os Perfis de Linhas Espectrais

O resultado que obtivemos, de que se vé até
profundidade otica %5 vale também para os diferentes A.

|
4

O centro da linha é formado 7 E—— LS
em partes mais altas e frias
da atmosfera, que as asas. -

0.0

F,/F.

|
Ay
Wavelength



Os Perfis de Linhas Espectrais

Processos que alargam Linhas Espectrais

Trés processos principais, cada um
causando um perfil tipico:

1. Alargamento Natural

(=> Fisica Quantica): Alargamento
devido a incerteza intrinseca na ool— .
energia dos dois niveis de energia o
iInvolvidos na linha (=> principio de incerteza de
Heisenberg), sendo At, 0 “tempo de espera” média pra
transicao ocorrer, entao (AA). = A2/rtc - 1/At,
normalmente da ordem de 2-10~ nm.




Os Perfis de Linhas Espectrais

2. Alargamento Doppler

Efeito Doppler refletindo os
movimentos téermicos das
particulas na atmosfera da estrela:
(A1 = 2Mc -V (2ksT In 2)/m < osf
onde T = temperatura,

m = massa das particulas.

0.0

As asas diminuem exponencialmente

por causa da gueda exponencial em altas velocidades na
distribuicao de Maxwell-Boltzmann.

Se houver também turbuléncias na atmosfera (em estrelas
gigantes e supergigantes),

(AA)12 = 2A/C -\/(ZkBT/m + Vunn?) In 2,
onde vun € a velocidade de turbuléncia mais provavel.



Os Perfis de Linhas Espectrais

3. Alargamento por Pressao e Colisoes

Devido a perturbacao dos orbitais
por campos elétricos gerados em
colisbes ou passagens proximas
de ions.

O perfil da linha e similar aquele do | \ /) |
alargamento natural e é as vezes S TR
chamado damping ou Lorentz profile.

Wavelength

Sendo At, o tempo media entre colisbes de uma particula,
Ato = Ov = 1/noV2ksT/m,

entao a lurgura da linha € aproximadamente

A = A2/c - /Tty = A2/c - no/mt - V2ksT/m,

onde n, 0 e m sao as densidade, secao transversal e massa
das particulas.




Os Perfis de Linhas Espectrais

3. Alargamento por Pressao e Colisoes
AX = A2/c - na/m - N 2ks T/m:

Isto explica as classes de luminosidade
de Morgan-Keenan
(Supergigantes a Ands, => aula 3): |
As linhas estreitas nas gigantes
luminosas e supergigantes se ol x |
devem as baixas densidades nas suas et
atmosferas.

1.0

Nas estrelas anas (da Sequéncia Principal) as linhas sao
alargadas por pressao nas atmosferas mais densas.



Os Perfis de Linhas Espectrais

O Perfil de Voigt

O perfil da linha total, chamado
perfil de Voigt, & devido a
combinacao dos efeitos.
Tipicamente, elas tém partes
centrais de Doppler e asas
damping.

0.0




Os Perfis de Linhas Espectrais
O Perfil de Voigt

Os célculos que prevéem
os perfis das linhas usam

como continuo espectros & .}

de corpo negro,

e calculam a absorcao T e TR
levando em conta a Perfis de Voigt da linha K Ca II, variando a
abundéncia, 0s estados abundancia de calcio, gue aumenta da linha

mais fraca até a totalmente saturada.

de excitacao (equacao de

Boltzmann) e de ionizacao (Saha), as probabilidades da
transicao (depende da degeneracao dos dois niveis e
das regras de selecao), e os alargamentos Natural,
Doppler e de pressao.



Os Perfis de Linhas Espectrais

A Curva de Crescimento

Estes calculos fornecem
previsoes para a largura
equivalente W de alguma -
linha em funcao da
abundancia do elemento
gue absorve esta linha
em unidades de numero
de atomos absorventes N;:
chamada curva de
crescimento.

log (W/A)

1

1 | T
Curva de crescimento geral (i.e. de
uma linha de s6dio)

T

log Nf (X /50004)




Os Perfis de Linhas Espectrais

A Curva de Crescimento

A:. Para abundancias bai-
xas, W é proporcional a Na.

-4

B: Aumentando N, mais,
a linha comeca a saturar,

W prop. VIn N, . ST

C:. Com abundancias
(densidades) muito altas, -
0 alargamento de pressao

domina, W prop. VN..

L | 1 I T I
Curva de crescimento geral (i.e. de
uma linha de sodio)




Os Perfis de Linhas Espectrais

A Curva de Crescimento

Comparando a largura  2*[cufva de cfescimertto geral(i.e. de "

equivalente de alguma uma linha de sodio)

linha espectral medida /T
Duas linhas de

no espectro de uma Rl

estrela com a curva
de crescimento, da
para determinar a
abundancia do elemento -sor
correspondente na
atmosfera da estrela.

|
-
L
T

e —— - —— -

Logp (W/A)

] 1 I.I+ 1 | 1 #I

15 16 17 18 19
Log,q [f ¥, (A#500 nm)]



Modelos Computacionais de Atmosferas

Hoje se calcula atmosferas modelos em computadores,
subdividindo a atmosfera em camadas finas e
calculando a contribuicao de cada camada no espectro.

Todos os ingredientes mencionados, mais as equacoes
de equilibrio hidrostatico, termodinamica, mecanica
estatistica e quantica, transporte de energia por radiacao
e conveccao (=> aulas 6 e 7, O Interior das Estrelas)
combinados com bibliotecas extensas de opacidades
calculam n&o apenas as abundancias, mas tambéem
outras informacoes importantes como a temperatura
efetiva e 0 campo gravitacional na superficie da estrela.



Modelos Computacionais de Atmosferas

A comparacao destes modelos com  Os elementos mais abun-

dantes na atomosfera do Sol

dados empiricos levou a um bom Atomic  Log Relatlve
. Element Number Abundance
entendimento das atmosferas Hydogss 1 1200
estelares. mEs W jmen
Vé-se, por exemplo, que a COMPOSICAD w15 sostom

Nitrogen T 792+ 0.06

guimica da atmosfera do Sol € MUIt0  yapedum 12 7582008

14 7.55 +0.05

similar aguela de outras estrelas e do o™ 26 73003
gas interestelar. Aummm 13 6474007
Também acha-se boa concordancia o U < 5
com as abundancias dos elementos S o B
(tirando os volateis) em meteoritos.




Modelos Computacionais de Atmosferas

Abundancias dos Elementos no Universo

INebElements Ei

log [abundance of elements {Universe)ppm by weight]
plotted against atomic number

o
=199% Mark. wWinter@sheffield.ac. uk

T M W,

T T
—_— 1] 1 =20 SEI 4III SIII E-III ?III EIIII EHII 1IIIIII11III
h atoric number —

[ E—




Modelos Computacionais de Atmosferas

Abundancias dos Elementos no Sistema Solar

[ S ———
1 — H
10 [ Abundance of Si
al oHe is nermalized to 10°
8l 0
C.»
= ¥ . P:E Si Fe
8 6 4 . . S .
E M A ® Ar Ca Nl
W 5 ™ - |
= » ! . »
é 4 I Ma » s | 1: Sy ! Zn
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@ 2 LLi . u e
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