Capitulo 3

El cuerpo negro.

e Cuerpo negro: Distribucion de fotones dentro de un recinto cuyas paredes
se mantienen en equilibrio termodindamico (7" = cte.): radiacién del cuerpo

negro (BB).
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Figura 3.1: Cuerpo negro

e Cuerpo negro: cavidad cerrada excepto por un agujero muy pequeno en
una de sus paredes.

— Radiacion que entra tiene probabilidad muy pequena de escapar
— Se absorbe por las paredes de la cavidad o por el gas del interior.
— Si la camara se calienta: paredes emiten fotones.

— Cada foton se reabsorbe; los que escapan son despreciables.

— Hay equilibrio termodinamico si T" =cte. dentro de la camara

— Pequena fraccion de fotones que escapan permite que se mida el espectro
del interior (s6lo depende de la temperatura)



e [otosfera estelar: Basicamente se comporta como un cuerpo negro:

— Escapa una fraccién despreciable de radiacion:

— en lo mas profundo, 7, suficientemente grande para impedir que se
escape la inmensa mayor parte de los fotones emitidos.

— Se reabsorben muy cerca de donde son emitidos.
— Son tantos los que se dirigen hacia afuera como hacia adentro.
— Material cercano al equilibrio termodinamico: radiacion BB

— Las capas mas elevadas se desvian de BB: el “agujero”se vuelve mas y
mas importante.

— Hay una transicion de equilibrio termodinamico local casi perfecto
(LTE) a un situacion de no-LTE en las capas mas altas.



3.1. Funcion de Planck

e Funcion de Planck: Campo de radiacién emitido por un cuerpo negro.

La intensidad es:

(3.1)

2 ehv/kKT _ 1 !

— h = cte. de Planck = 6,626 x 10727 erg s
— k = cte. de Boltzmann = 1,38 x 107 % erg grad="

Alem)

108 10° 107 1 15-° 1078 10 ' 1012

I|I[[|l[l||[1|||l]_
v(Hz) }5*

106 108 100 1012 1014 106 108 1p20 1p22

B L O O N G A
1012 |— 0
= 108° =
- K = Al
108 = 107°K =
= Iy 1035
~ 109°K = e
4 — =
10 I 105°K —10%
| =l 10K — 10%
- 10°%°K o2
1074 = 102°K 3
E —10'8
oeF 10°K =
= 1°K E
10712 |— E i
= =
10716 [— =
= —10°s
20 =
10 [ N | I =
104 108 108 100 1012 1014 10'6 1p'8 1020 1022
i v(Hz)
v

T O O T 5 [ O

1 10* 102 ' 102 104 106 10-® 100 102
Alem)

Figura 3.2: Curvas de cuerpo negro



3.1.1. Aproximacion de Rayleigh-Jeans

o hv < KT

— Linea recta en un diagrama (log B,,, logv).
— Util en radio.

s.1.2. Aproximacion de Wien

o hv > KT

— B,(T') | muy rapidamente con v.

(3.2)

(3.3)



3.1.3. Ley del desplazamiento de Wien

— Frecuencia para la cual B,(T') es maximo.

o [ 2B =0

5VV=Vmax

Vﬂ;x = 5,88 x 10" Hz grad ™" (3.4)

— Umaz S€ desplaza linealmente con la temperatura.

e Con la representacion en A de la funcion de Planck:

Amazd = 0,290 cm grado (3.5)

— ' Maximos de By y B, no ocurren simultaneamente en A y v:
)\max Vmax # &

— Muy util para caracterizar el rango de frecuencias valido para las que las
aproximaciones anteriores:

R=J: v<tp (7<)

W VS Upmaa (k_T > 1)



s.14. Ley de Stefan-Boltzmann

e Flujo de radiacion:

F, :/L, cos 6 dS
Q

— Para un BB: radiacién escapa (F,) y es isotropa:

F,=n1,

e [lujo total de la radiacion de un BB (integrando en v):

00 orh 00 3 2 5/{74
F:/‘EAVZJ% L dy=—"T'=oT" (36
0 C 0 ek_lg _ 1 15h3C2

F=oT" (3.7)

— 0 = cte. de Stefan-Boltzmann = 5,67 x 10 erg s~ grad * em ™2



3.2. Ley de Kirchoff para la emision térmica
— Funcién fuente, S, de un BB es B,(T). La emisividad del material es:

ju = Oy BI/(T) (38)

— Ley de Kirchoff para emision térmica.

— En este caso, la ecuaciéon de transporte:

dl,

- = —ayly+ 0, By(T) (3.9)
dI,

— I, +B,(T 3.10

ir +B,(T) (3.10)

— Nota: Radiacion de cuerpo negro: [, = B,

Radiacion térmica de un material: S, = B,



3.3. Temperatura de brillo (brightness
temperature)

e Para un campo de radiacion 1, se define la temperatura de brillo, T;(v),
a la frecuencia v como:

I, = B,(T}) (3.11)

e Util especialmente en radioastronomia (medio interestelar): aproximacién

de R-J aplicable (hv < kT):

212 2

I, = — kT, T, = I, 3.12
2 "t " 2k (3.12)
— Ecuacion de transporte se puede poner en funcion de Ty
dT;
b T+ T (3.13)
dr,
T, =T,0)e™"+T(1—e ™) (3.14)

— T'= temperatura del medio.
~Sit,>1: 1T, —T

— Unicidad de T} se basa en la condicion mondtona de la ley de Planck.

— En la aproximacion de Wien Tj no es util: no se puede formular una
ecuacion de transporte lineal en Tj,.



3.4. Temperatura de color

e Temperatura de BB a partir de los flujos relativos en dos A distintas:

S) A
S0 N

cr 1 1)

he 1
)5ekT()\2 ¥}

(3.15)

— Util para determinar la 1.d.o.maxima del espectro de radiacion.
— Se utiliza la aproximacion de Wien
— En la practica, hay que tener en cuenta 7, para cada A

3.5. Temperatura efectiva. Luminosidad

e T, se determina a partir del flujo total emitido:
F = / /Iy cos 0dQdy = o (3.16)
v JQ

— Si suponemos un BB de radio R y temperatura T' (por ejemplo, una
estrella), la energfa total emitida por segundo es:

L =47 R*cT" (3.17)

— L = Luminosidad de una estrella de radio R y temperatura efectiva T'



3.6. Comentarios. Otras temperaturas

e [, T} dependen del valor de la intensidad de la fuente.

e 1. solo depende de la forma del espectro.

e Temperatura cinética: relacionada con la velocidad media de las particulas
del gas:

1 3
imUQ = §ka (gas ideal)

— T}, (corona solar) ~ 10°K (— v, ~ 6800km s~1)
— T}, (ionosfera) ~ 2 x 10°K(— v, ~ 300km s 1)

e Temperatura de excitacion, ionizacion

e ['n equilibrio termodinamico: todas las T's iguales.
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Figura 3.3: Distribucion energética de una estrella : No es un cuerpo negro exacto
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3.7.

Cuestiones y ejercicios

Un remanente de supernova tiene un didmetro angular § = 4.3 arcmin y un flujo a 100 M Hz de Fipo =
1,6 x 10~ ¥ergem =2 s7! Hz—1, siendo la radiacién térmica. a) Estimar la temperatura de brillo? b) Si La regién
emisora es en realidad mas compacta que la indicada por el tamano angular observado, indicar el efecto sobre el
valor de Tj

Respuesta: a) La intensidad especifica (brightness) es I, = F,/AQ, donde AQ = 7(Af)%. En nuestro caso
A0 = 0/2 = 2,15arcmin = 6,25 x 10~* radian. Por tanto:

I,=13x10"Bergem 2s ' Hz" 1 ster™!

02

Ty=—1,=42%x 10" K
P2

(aproximacién de Rayleigh-Jeans es apropiada).
b) Ty o< I, x (AB)~2. Si el A verdadero es menor, T}, serd mayor que el dado arriba.
Una nube interestelar de radio R situada a una distancia d de la Tierra tiene una temperatura T y emite
térmicamente a una razén P(v) (energia por unidad de tiempo, volumen y rango de frecuencia). a) Suponiendo
que la nube es épticamente delgada, jcudl es la intensidad de la nube medida en la Tierra? (dar la respuesta en
funcion de la distancia b de un punto de la nube a su centro y suponer que la nube se observa a lo largo de rayos
paralelos) b) ;Cudl es la temperatura efectiva de la nube?

Respuesta:
Nétemos que la emisividad de la nube es:
jv = Pv)/4r

v que podemos suponer que la opacidad es cero. Utilizando la ecuacién de transporte obtenemos:

P
L,(b) = / Jnu(2)dz = ﬂ(m —b%)1/?
27
La potencia total emitida por la nube es:
4
L= §wR?'P
con P = [ P(v)dv. Por definicién L = 47w R%0T? y por tanto:
PR
T, = (=2)1/4
(5,)

La corona interna del Sol emite ondas de radio con un flujo sobre la superficie terrestre de 5 x 10722 W m—2
HZ~! a una frecuencia de 200 MHz. Estimar la temperatura de la corona si suponemos que emite como un
cuerpo negro.

e M =1072/T << 1 — Aprox. de R-J

202
2

I, KT 5 F,=nl,

— La energia emitida por segundo es: L, = Fl,471'R2®

— La energfa recibida es: L, = E, 4nd?

con F, = EU%
2 2 d?
T = = E,— ~10°K
202k 2w2kn R2® 0
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4. Encontrar la relacién entre la energia total de un cuerpo negro y la que irradia a A mayores que una \g dada.
Hipotesis: suponer que la T' es tal que la aproximacion R-J es vélida.

2hc? 1

BA - A5 ehc/AkT -1

— En la aprox. R-J: 2—; = ,\’}TCT << 1

2hc? 1

= 2ckTA™*
N 1+ he/kt—1 ¢

By =

f,\O: Byd\ 2cka;: A—4d\  2ckn
Iy BadX oT4/4 = T30

AT = 0,153\ 374
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