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O Campo de Radiacao

A maioria das estrelas nao podem ser resolvidas
espacialmente. A Unica informacao que conseguimos
medir € 0 espectro, isto &, o fluxo (e, se conhecemos a
distancia, a luminosidade) da radiacao eletromagnetica
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 viaja pelo gas que compo0s 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

dentro de um cone de angulo solido dQ.

=> A area dA projetada num plano
perpendicular ao raio € dA-cos 6.

Definindo E, = 0E/dA, tal que
E dA e a energia carregada para .«
0 cone por intervalo de tempo dt,

y
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(T

dQ = sin 6 dO do

>

a intensidade especifica dos raios e definida como

_ a3l E, da
WE =

3%  didtdA cosbdQ

[1]=W m™nm=sr?



O Campo de Radiacao

=>E dA =1 dAdtdA cos 6 dQ

Em coordenadas esféricas:
EAd)\ = IA dA dt dA cos 6 sen 6 d6 do

A intensidade média € a

iIntensidade especifica integrada

sobre todas as direcoes,

E dividida por 41 sr

d>=1Am [ dQ A

=1/4rc | [ "|sen 6 dOd®

®=0 6=0 A

Para um campo de radiacgao isotropico: </ > =1/ ..
Exemplo: radiacao de corpo negro: </> =1 =B

> 24

(T

dQ = sin 6 dO do

onde B, = 2hc’A® /("7 - 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

=> EAd)\ = IA dA dt dA cos 6 dQ = IA dA dA dQ dL/c
mas dA-dL é o volume do cilindro

=> densidade de energia especifica:
u dA=J(E dA/dAdL) dQ =1/c [l dA dQ

=1/c[, ] _ "1 dAsen 6 dbd® = 4rmic < >d)



O Campo de Radiacao

Para um campo isotropico: u, dA = 4r/c |, dA,

. 4 8hc/a’
e para radiacao de corpo negro: u; di = —Hﬂkdl = EH-F‘( d3
r p cfddT _ 1
resp. em termos 4 B hvd /3
da frequéncia da radiacao: u,dv=—B,dv = ST | dv
C A e

densidade de energia total: u = [ "u,dA =] "u dv

corpo negro: u = 4rt/c [ "B,(T) dA =4alc T*=a T,
onde a = 7.565767-10"° J m™ K* constante de radiacéo



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:

FdA=[ldAcos@dQ=[ _*[ "I dAcos6senbdddp

=0 6=0 A

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



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 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 0 mesmo valor para

Airy disk
fontes proximas e para fontes o.w<0
similares distantes. Uesotvedsouee L
Mas a fonte proxima ocupa um ®

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

dA

Esta radiacao muda de momento linear por
| dp, | dA =2cos 6 p,dA =2cos 6 E, /cd)

=2/c - | dA dt dA cos®6 dQ (na dire¢éo -2)
Pela 3° lei de Newton, ela exerce a for¢a -dp,/dt na placa
=> pressao exercida por esta radiacao (em modulo):
P  dA=| dpA\ dA/dtldA = 2/c - | dA cos“6 dQ

rad,A



A Pressao da Radiacao

Integrando esta pressao sobre a radiacao vindo de todas as
direcoes incidindo em dA “de cima” (6 < 11/2):

P . dA=2/c-[ __ | dAcos’6dQ
=2lc-[,_*"[ I dAcos°6 sen 6 d6 do

. . \dQ dQ/
Substituindo a “placa” por uma & S
superficie matematica, a radiacao nao .

é refletido => temos que remover J

o fator 2, e ela vem “de cima” e “de baixo”:
P dA=1lc- [l dAcos’6dQ

=1/c-[_“"[ ™| dA cos’0 sen 6 df do

®=0 6=0 A
=4n/3c - |, dA para um campo de radia¢ao isotropico

Para um campo nao-isotropico, a pressao dependera da
orientacio da superficie matematica dA.



A Pressao da Radiacao

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

Prad = I Ooo Prad,)\ dA

Para o corpo negro:
P =4mn/3c [7B(T)dA= 40T*3c = 1/3-aT* = 1/3-u,

r

um terco da densidade de energia

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

=> Estrutura da Materia, Fendmenos 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/IAog)"*, 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, gue 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 gque 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 idealizacao de uma temperatura bem-
definida pode ser mantida localmente. Temos equilibrio
termodindmico local (LTE).



Opacidade Estelar

Como determinar o percurso livre médio?

Supondo que O gés tenha Collision cross section o
densidade de particulas Y O

. 2a,
n=p/m .. (p = densidade,

m = massa do atomo de H),

e que a secao transversal para 4R
0 tipo de choque de interesse seja o - z
(l.e. para choques H <=>H, n(2a0)2, a = 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 agueles a particula
colidiu => distancia média entre choques

(= percurso livre medio): £ = vt/navt = 1/na.

. ¢ e e
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Opacidade Estelar

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

A mudanca de energia, d/,, de um raio viajando pelo gas e
proporcional a sua intensidade / , a densidade do gas p e a

distancia percorrida ds:
dl, = -k,pl ds, onde K, € chamada coeficiente de absorcao, ou

opacidade (monocromatica), [,] = 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

Iy, r dfﬁ- f.i
dl. = -k plds => inteqra — Ko ds
A ,\lo A 9 ‘/;Alu I . e

=>1 =1, ,exp(-f,° K, p ds)

Para um gas uniforme com opacidade e densidade
constantes:

I =1, ,eXp(-K, ps)

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



Opacidade Estelar
Profundidade Otica (?, Optical Depth)

E atil definir a profundidade otica, T, de volta ao longo
do raio de luz usando: dt, = - k p ds

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

AT, =T,,-T,,=- Kk pds.

Tomando 1, = 0 na superficie da estrela (a partir de la, a

luz viaja desobstruida até o observador na Terra)
conseguimos calcular a profundidade 6tica na posicao

de partida da luz, 7, ,: 7, = | °k, p ds (omitindo o “0”)



Opacidade Estelar

Profundidade Otica

Combinando com I, =1, ;exp(-J,° k, p ds), obtemos que
um raio viajando da profundidade otica 7, ate o
observador e:/ =1 e™.

A profundidade otica pode ser interpretado como o
numero de percursos livres médios da posicao inicial até
a superficie ao longo do caminho do raio.

=>nao vemos muito mais fundo que 7, = 1.

Se 1, » 1 => gas oticamente espesso
Se 1, « 1 => gas oticamente fino

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



Opacidade Estelar

Profundidade Otica

Caso a raio faz um angulo 6 com :
a perpendicular a camada de gas, \
temos ds = -dz / cos 0. | ol i i
| =1 g™0lcosd e
A A0 . @ SZ)

Com uma observacao unica de um corpo celeste,
| €T, saoincognitas, mas da para determina-los

engquanto a Terra gira e 6 varia.



Opacidade Estelar

Ha 4 fontes de opacidade:

=]

- Transicoes entre estados ligados
(bound-bound,
excitacoes e de-excitacoes): 2
responsavel pelas linhas de absorcéao
é baixa para comprimentos de

K
/\,bb ; YIYYY Seérie de Lymann (UV)

onda outros que os das linhas
espectrais. Nao ha uma formula simples para k, .

As de-excitacoes podem ser diretamente de volta pro
estado inicial (da no mesmo gue o espalhamente do
foton), em varios passos (degrada a energia dos fotons)
ou por colisbes (energia vira energia térmica do gas).

Y¥¥ ¥y Série de Paschen (IV)

11111 Série de Balmer (visivel)




Opacidade Estelar

- Transi¢Oes estado ligado => estado livre
(bound-free, foto-ionizacao): Electron

pode ocorrer, se a energia do foton o
€ maior que a energia de nuclel” ﬁ

lonizacao do gas a partir do &
n-esimo orbital, x : f N O

hvzx ouA<hc/x .

=>K, é uma fonte de opacidade continua.

Secdo transversal: = 1.31-10™ n™ (A/500 nm)* m*
Pode causar descontinuidades no espectro em A = he/x

(por exemplo o “Balmer jump”).
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. NP

E preciso de um ion por perto

para conservar energia e ®

momento linear. fon

K, . também & uma fonte de opacidade continua.

O processo oposto, um elétron desacelerando e
emitindo um foton ao passar perto de um ion € chamado
Bremsstrahlung (radiacao de freilamento em alemao).



Opacidade Estelar

- Espalhamento por elétrons Ames pepess
(- Thomson, Compton, Raylelgh)

Um foton é espalhado (nao 8

absorvido) por um elétron @ /:

livre (Thomson) ou ligado fracamente

a um atomo (A « atomo: Compton, A » atomo: R. )

A secao de choque € pequeno e independe de A:

o = 1/6me * (e°/m c*)* = 6.65-10% m’

=> Kk__normalmente € pequeno, com excecao de quando

ha muitos e’ livres, em altas temperaturas.

O espalhamento Rayleigh tem o prop. A* e é 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 =-13.6/22eV [T g
=-3.4eV = X, T -154f y ﬂ Ak ~ p| ;
A<hclx =3647nm% | ' dla'als
. W, =19 Bk
Ja que o no. de S i BE
atomos de Hcom 2 -1ss6f 1 M
n>2ependeda = Ll ]
temperatura (aula & -'s7f A :
anterior), o Balmer jump | T
pode ser usado para 3500 3600 3700 3800 3900 4000
N (A)

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 (dtomo de H com um elétron extra),

energia de ligacao baixa, de 0.754 eV correspondendo a
1640 nm. Aremocéao do 2° eléetron € uma importante fonte
de absorcao continua para estrelas frias a partir do tipo F,
para A maiores também 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 contribuicoes:

= + K +
K K)\ bb K)\,bf K Kes K

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 ¢é a

(opacidade) média de Rosseland: fm L 3Bu(T)
i 1 _Jo ky af

uma media ponderada, que x fm 9B,(T)

depende da taxa de variacao ¢ 9T

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 hélio / 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+ 2Z2=1

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



Opacidade Estelar

Metalicidade

Frequentemente é usado um parametro logaritmico para
guantificar a metalicidade:

[Fe/H] = log, [(Fe/H)/(Fe/H)_] (= [2/H] = [O/H] = ...)
uma “unidade” de um fator 10 em Z €, as vezes, chamada de dex,

com Z variando entre 0.000'0001 e 0.1 e Z_= 0.019,
Fe/H] varia entre -5 e +0.3.

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



Opacidade Estelar

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

g bf 2 -
Ty = 4.34 x 10% 372(1 +X) 252 m’ kg!

o

5 =3.68 x 10% g (1 — ZM1 +X) 733 m’ kg™

onde g_ e g, sao termos de corregao quanto-mecanicos

da ordem de 1 chamados fatores de Gaunt.

t € chamado fator de guillotine por descrever o fim da
contribuicdo de um atomo na opacidade apos ser
lonizado. t € entre 1 e 100.



Opacidade Estelar

Para as contribuicbes do espalhamento de elétrons:
Kes = 0.02(1 + X) m* kg™ :

e doion H q
(valida entre 3000 K e 7000 K):

t- 2 19x 107420020 T m kg™

A meédia de Rosseland € a média
da soma das contribuicoes :
iIndividuais: s N

Loglo k (m* kg™

N L 4 5 6 7 8 9

k= K bh + K bf '|' Kff '|' r‘fes '|' EH- EeRIREE

K, os rétulos das curvas significam
o logaritmo da densidade (em kg m™)




Opacidade Estelar

Para uma dada temperatura, a opacidade aumenta com
a densidade (logico). —

5 ~2 X=0.7

Para uma dada densidade,

K aumenta primeiro com a _
temperatura, devido ao aumento =
do nimero de elétrons livres :
(lonizacao de H e He em torno g - _
de 10000 K). B 2 .
A queda em seguinte, de k prop. T=°,,| '
é devida a absor¢ao bound-free R TR
e free-free de fotons Logio 7 (K)

i K, os rétulos das curvas significam
(Lel de Kramer) o logaritmo da densidade (em kg m™)




Opacidade Estelar

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

Outra subidinha , a > 100'000 K,
é o resultado da ionizagao de o
certos metais (especialmente Fe). 2 of |

S
Para as mais altas temperaturas, : -1t
K € praticamente constante. ~
Aqui espalhamente em elétrons
livres domina, e o numero destes -

independe de densidade e Y e 7
temperatura- K, os rétulos das curvas significam

o logaritmo da densidade (em kg m®)



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 qualguer 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, fotons sao absorvidos e
re-emitidos constantemente.



Transporte Radiativo

O passeio aleatorio

Entre dois choques, os fotons
percorrem, em média, um
percurso livre médio ¢.

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

Por qual distancia um foton se
desloca em media apds N
choques?




Transporte Radiativo

O passeio aleatorio

d=8 +& + 8+ - +&y.
O produto escalar de d consigo mesmo:
d-d=¢& -& +&-&:+---+ &, - €y
F 8yl F Ly
SRR Y JYRY SUE Y SRR ST JYRY Y

N N
-y e

i=1l j=I1

d? = N&* + £*[cos b3 + cos b3 + - - - + cos Bry
4+ cosdy, +cosbys + - - -+ cos By
+ .- cosly; Foosfyy -+ cos By v ]

= N# +Eziicusﬂ'-
= ifs

i=1 =t
'




Transporte Radiativo
O passeio aleatorio

Os termos com 0S cossenos se cancelam em média.
=> Em meédia, os fétons se deslocam em N passos por
uma distancia de VN-?.

Ja que a profundidade otica é a distancia percorrida
pelos fotons em unidades do percurso livre medio,
temos que, para percorrer uma profundidade otica 7,

é preciso de N = (d/f)* = T,* passos.

Este metodo 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_ = 300000 km (=> aula Sol).



A Equacao de Transporte

O coeficiente de emissao

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

dl, = pds,
Onde j e o coeficiente de emissao do gas [j] =m s® srt.
Em geral, temos absorcao e emissao:

dl, =-kpl ds +]pds.



A Equacao de Transporte

A Funcao de Fonte
Dividindo por -k,p ds:

Uk, p - difds =1 -jlK,

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

=> Podemos escrever a equagao anterior como:
AUk, p-difds=1 -5

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



A Equacao de Transporte
Ak p-difds=1 —S

A

Da para ver que:
-se | <S, => dl/ds e positivo, | aumenta,

-se/ >S => dl/ds e negativo, /| diminuie
-sel =S, => dl/ds=0,] e constante

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

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

1 (S) = IA’Oe'KAps + S (1-e)



A Equacao de Transporte

[(5) =1 %% +S (1-e)

T ' T
S, =21
o~ ATTA
Lo I, S /
— e =
o
1 —
| | | | 0 | |
0 1 2 3 4 0 1 2 3



A Equacao de Transporte

No caso de radiacao de corpo negro, | =B..

Alem disso temos equilibrio termodinamico, |, =B =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 foton fazendo um passeio aleatorio leva pelo

menos T/\Z passos para alcancar a superficie. Numa

profundidade onde o percurso livre médio € pequeno em
relacao a altura de escala térmica, os fotons sao 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 gque profundidade) as linhas espectrais sao
formados.

Reescrevendo e equacgao de transporte em termos de 7.

dijdt, = | - S,
e usamos a aproximacao, que 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.
0

A profundidade otica vertical é
definida como:

T, (2) = [’k paz.

Mas, caso o raio nao esta viajando
pra cima, fazendo um angulo 6 com a vertical temos:

T=T1,, /cos O => cos 0 - d’/dTA,V =1 -S.



A Equacao de Transporte

A Suposicao da Atmosfera Plana e Paralela
Para simplificar integramos sobre todos 0s A:
I=]" dre S=["S dA

A equacao de transporte usando esta “atmosfera cinza”:
cosOdlldt =1-S

e integrando sobre todas as direcfes (S € isotropico):
didt [Icos @dQ=[1dQ -S[dQ

mas £ =[lcos 6dQ=>dF _[dt =4mn(b -S)



A Equacao de Transporte

A Suposicao da Atmosfera Plana e Paralela

Também podemos multiplicar a relacdo com cos 6 e de
Nnovo integrar sobre todos os angulos:

didt [1cos*6dQ=[1cos 8dQ -S|cos0dQ

Calculando a pressao da radiacao usando
P =1/c[lcos’60dQ,F =[lcos8dQe [cosHdQ=0:

dP_Jdt =1cF._
Substituindo dr, = -kpdz: dP_/dz = -kplc F_.

=> O “vento” de fotons vai de alto P__a baixo P_ .



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:

F_=const. = F —O'T4

superficie

e (JaquedF [dt =A4m(<h-S)=0): b=

A intensidade deve ser igual a funcao de fonte.

Agora podemos integrar a equacao do slide anterior
para achar a pressao da radiacao em funcao da
profundidade otica:

=1llc-F_t +C (C=const. deintegracao
= P_(t=0) (na “superficie”))

rad



A Equacao de Transporte

A aproximacao de Eddington

Conhecessemos P_ (T), poderiamos T

usar esta equacao para calcular o perfil
vertical de temperatura T(z) ou T(7).

o | =\
Usamos a aproximacao de Eddington, ——/’,r*—’

que a intensidade da radiagao tem ’”//“\\\
apenas dois valores, | (6 <m/2) el (0> m/2).

=>«¢> = 1/2-(I0ut+lin), F =TT (-l ),

out in

P _ =2mn/3c-(I +I)=4mn/3c-<)>

ra



A Equacao de Transporte

A aproximacao de Eddington

Substituindo este ultimo valor na T
equacao do penultimo slide:

4r1t/3c-<> = 1/c - FradTV +C \

—_— — *-'///}Jltii{\\-\
e usando / (1 =0) =0 Z/IN

(nao ha radiacao vindo de fora da estrela),
obtemos «/(t =0)> = F_ /21

=> C = 2/3c - Frad, A1t/3 - <> = Frad(TV + 2/3)
e, jaque F_ =const.=aT*
<> =30/41 - T * (T + 2/3)

.
=)



A Equacao de Transporte

A aproximacao de Eddington

Derivamos a aproximacao para determinar a estrutura
de temperatura da nossa atmosfera modelo, assumindo
LTE => Afuncao de fonte e a de Planck: S =B,

=>S=B=0T%m=<«

=>T*= 3/4-Te4(rV + 2/3)

=>T =Tpara 1 = 2/3!

=> A “superficie” que define a temperatura efetiva se
encontra a uma profundidade otica de 2/3.

Olhando para uma estrela, vemos até uma profundidade
otica de T = 2/3.



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:
dijdt, = | - S,

A
e multiplicando os dois lados por e™ obtemos:
dh .

— g L= _§ g™
t:f'.'.';.‘

d
(e h) = —Sie ™
A

d(E_nIh} = —S;‘ g E-f'l';‘

L
integrando: 50} =1, gg ™™ — f S, dr;
T

L



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 7 S
T por TA,V/COS 6 para obter “ f P

(omitindo o A subscrito):

I(O) — Ioe-rv,O/cose _ Irv 0 S/cos @ - @ vicos Gd-l-v

0/cos O

Tomando como posi¢ao Inicial dos ralos T = oo, ISto vira

I(0) = [,” Slcos 6 - e™=°dt.



A Equacao de Transporte

Escurecimento de Bordo
Supondo gue a funcao da fonte esteja da forma
S=a+br,

obtemos (colocando os A subscritos de volta)

(0)=4a, +b,cos 6,

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



A Equacao de Transporte

Escurecimento de Bordo

No caso do Sol, supondo 10
LTE e a aproximacao de oo |
Eddington chega-se em os |

a=al2rm - Te4 e b =3ag/4rT - Te4 W:‘

Em unidades da intensidade ll
no centro, isto se torna:

=0)

16)/

0.5

04

1(0)/1(8=0) = (a+bcos8)a+b)’

10 20 30 40 50 60 70 80
Angle 0 (deg)

= 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

. ;. 10— T ==
Nesta figura vemos uma tipica
linha de absorcao, normalizada | _
para o nivel do continuo do

espectro. sk
Uma medida pra intensidade da
linha é a largura equivalente: -

F,/F.

0.0

W=][(F-F)/F_dA
a largura que teria uma linha de -

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 € a largura

da linha, la onde ela tem Y] R
metade da sua altura ou \[ |/
profundidade, - -
(AA)

entao a distancia entre os | \/

dois pontos, onde
(F -F)I(F-F ) =1/2

0.0 '

| ! AO !
Esta linha é chamada oticamente fina. Nao 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 ate
profundidade otica 2/3 vale também para os diferentes A.

O centro da linha é formado L

. . L0 T ==
nas partes mais altas e frias
da atmosfera, que as asas. _ _

0.0

F\/F
o
n

T |

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 ook -
energia dos dois niveis de energia et
iInvolvidos na linha (=> principio de incerteza de
Heisenberg), sendo At o “tempo de espera” media pra

transicao ocorrer, entao (AA) = AITic - 1/At
normalmente da ordem de 2-10® nm.




Os Perfis de Linhas Espectrais

2. Alargamento Doppler

Efeito Doppler refletindo os
movimentos térmicos das
particulas na atmosfera da estrela:
(AA),, = 2Alc V(2kT In 2)/im , Sl

onde T = temperatura,
m = massa das particulas. ol |
As asas diminuem exponencialmente
por causa da queda exponencial em altas velocidades na
distribuicao de Maxwell-Boltzmann.

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

(AA),, = 2Alc V(2kT/m + vturbz) In 2,

onde v € 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 é similar aquele do | \ /) |
alargamento natural e é as vezes AV
chamado damping ou Lorentz profile.

Wavelength

Sendo At o tempo media entre colisoes de uma particula,
At = {lv = 1/Ingv2kTIm,

entao a lurgura da linha € aproximadamente
AA = Nlc - Ut = A°lc - nalmt - V2kT/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 = A°[c - nalmt - V2KkT/m:

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

=
05

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.




Os Perfis de Linhas Espectrais
O Perfil de Voigt

Os calculos que prevéem
os perfis das linhas usam

como continuo espectros £,

de corpo negro,

e calculam a absorcao T e TR—Y
levando em conta a Perfis de Voigt da linha K Ca II, variando a
abundéncia, os estados abundancia de calcio, que 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

T

Estes Cé-ICUIOS fornecem ICIIurva de cresciménto gerai (l.e. de |
previsdes para a largura  |umalinha de sodio)
equivalente W de alguma <
linha em funcao da
abundancia do elemento
gue absorve esta linha
em unidades de numero
de atomos absorventes Na,-s—

chamada curva de

log (W/A)

crescimento.

log Nf (X /5000R)



Os Perfis de Linhas Espectrais

A Curva de Crescimento

A: Para abundéncias bai' ICIIurva} de 'crescim_elnto gerall (l.e. de |
xas, W é proporcional a N_.|uma linha de sodio)

B: Aumentando Na mails,

a linha comeca a saturar, . |
W prop. vin N_.

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

domina, W prop. \/Na. ” | g 0000



Os Perfis de Linhas Espectrais

A Curva de Crescimento

Comparando a largura  2*Iculva de crescimerito geral(i.e. de '

equivalente de alguma uma linha de sodio)

linha espectral medida _,,f T
Duas linhas de

no espectro de uma | ctdio do Sl

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

I
5
Ly

T

e —— - —-_— e

Logp (WiA)

] 1 I.I+ 1 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 nao apenas as abundancias, mas
também outras informacoes importantes como a
temperatura efetiva e o 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 Relative
. Element Number Abundance
entendimento das atmosferas Hydogsn 1 1200
estelares. s B igswEnng
Vé-se, por exemplo, que a COMPOSICAD w15 sostos

Nitrogen T 792+ 0.06

guimica da atmosfera do Sol € MUt yapedum 12 73582008

14 7.55 +0.05

similar aquela de outras estrelas e do ™ % 7321003
gas interestelar. Aummm 13 647 £007
Também acha-se boa concordéancia o T B 5
com as abundancias dos elementos S N B
(tirando os volateis) em meteoritos.




Modelos Computacionais de Atmosferas

Abundancias dos Elementos no Universo

WebElements D—"—0——————

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

= 1997 Mark.winter @sheffield.ac. uk

A o

T T
—_— 1] T 2 3E| 4III SIII ED ?III EIIII EHII 1IIIIII11III
h atoric number —

[ —




Modelos Computacionais de Atmosferas

Abundancias dos Elementos no Sistema Solar

L R B R e L I S B
1‘I—H
10 '-'__ Abundance of Si
s oHie is normalized to 10"
B o
g C_»
— ?. b TE Si Fe
8 sf by ..5 .
| = L N .,.Arca NI
B 5 * - i
E | - \ . L ]
é 4t | Na o 1:'-- 1
& 2FLi | u e
o - % B lv . 'h'Er Te Xeg oh
ot il Sc Ga g & g ,®Mo gy "o, J° Pt -
oF & As ..' . . LRAVAY W ee Hg
FE Be MG T e Ry -"‘-.--._ ;u'-. Th
- In Pr LI s .
al * b Bi
.3. i s ie l i M PO I I ..‘
0 5 10 15 20 25 30 35 40 45 a0 55 &0 65 T0 TS B8O 85 o0 as

2, Atomic number



Introducao a Fisica Estelar

Universidade Federal do ABC

FIM PRA HOJE

pr .\ /. v ':_j—)
Q‘ 10% years ‘ H
i W 1 second

zH\ .

1
H lll years

sHe\
o n® /
h

: 1H‘m/'} 1 second
O

ar LI
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