Atmosteras estelares

= Regién de transicion entre el interior estelar y el medio interestelar

- Lugar donde se origina la informacion (interior estelar invisible)

= Fotosfera: capa donde se origina el espectro estelar observado
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Figura 1: Distribucion de temperatura en las capas externas del Sol en funcién de la
profundidad geométrica. Centro del Sol hacia la derecha

= Parametros que definen la fotosfera
T,
-9

- Composiciéon quimica, y

- secundarios: rotacion, B,...



# Descripcion de una atmosfera estelar:
e Distribucién de T'(r) y P(r) para unos valores de T,, g y x.

# Modelos de atmosferas < Magnitudes observables:

» Fcuacion de transporte de energia (radiativo, conveccion, conduccion
mecanica, magnética) — distribucion de T'.

- Radiativo: Modo dominante

- Conwveccion: estrellas frias y pre-secuencia principal

= Fcuacion hidrostatica (hidrodindmica, magnetohidrodinamica) — dis-
tribucion de P.

= Composicion quimica: ionizaciéon, poblacion de estados, constantes del
material.



Transporte radiativo en una atmosfera estelar

# Ecuacion de transporte radiativo:

dI,
— _Iy v 1
dr, 5 (1)
I(7,) = L,(0)e™™ + /O S, (t,)e" g, (2)

= Expresa I,,(7,) a lo largo de la linea de visién

= Acopla los parametros fisicos del material atmosférico al espectro emer-
gente.

= Hay que conocer S, (t,)

= Hay que suponer una geometria apropiada y las direcciones z relevantes
para el observador



Geometria esférica (no dependencia azimutal)

Figura 2: Fistrella con geometria esférica

dl, (fﬂyﬂ N Glyd_e 3)
dz  Ordz 00 dz
01, cos 6 B dl, sin 6
or kyp 00 Kypr

=—1,+ 5, (4)

—dr = cosfdz, rdd = —sinfdz (en la figura -d6)

= Atmdsferas extensas: supergigantes (interiores estelares).

= Secuencia principal: R, >> espesor fotosfera = Atmosfera plano-
paralela

# o Eri: 7¢ ~ 1,5 (VINCIL VLTI, 2003)

(www. eso. org/poutreach/press—rel/pr—2003’/])7’—14—03’. html)



Atmoéstfera plano-paralela

e Estrellas SP (V): R, >> espesor fotosfera () : Ry =~ 0,1 % Rg)

e 0 independiente de z

observer

Figura 3: Geometria atmoésfera plano-paralela

dl,
Ky, pdr

= —1,+ 5, (5)

cos 0

e Usualmente se utiliza la profundidad en la atmosfera:

xr=-r dx = —dr
dl,
cos 0 =1,-5, (6)
Ty
Iir) - — / S, (1, e~ tmsecd qoc oy, 7

# (c reemplaza a I,(0). Se elige debido a las condiciones son diferentes
para la radiacion entrante (6 > w/2) y saliente (6 < 7/2).



# Intensidad entrante (cosf < 0):

I'"(r,) = —/ S, (t,)e~ m)secl sec ot
0
# Intensidad saliente (cos 6 > 0):

1) = = [ Sut e e, = [ 8, 0)e 0 e,

(0. 9]

— En la superficie estelar (7, = 0):

L,(0) =0 (8)
1°"0) = / S,e 5l sec fdt, (9)
0

e Fcuacion de transporte relevante para el Sol

e Listrellas: Flujo



Caso sencillo: Aproximacion de Eddington-Barbier

IF(1,=0,0)= / S, (t,)e > Vd(t, sec §) (10)
0

e Suponemos que S, depende 7, en la forma:
S,(1) = ap + a1, + ap7E + ... 4+ a, T (11)

e Usando: fooo x"e *dr = n!
LM (1, =0,0) = a, + a;cosf + 2a; cos* 0 + ... +nla, cos™ 0 (12)
e Si la dependencia es lineal
I['(1,=0,0)=a,+aj;cosf =S,(1, = cosb) (13)

# Dependencia I,,(0) — oscurecimiento en el limbo observable en el Sol.

m En el centro (0 =0, cos@ = 1): I, = ap(v) + a1(v). Se ve la funcion
fuente S, a1, =1

= En el borde (§ = 7/2, cos@ = 0): I, = ap(v). Se ve la funcién fuente
S, en la superficie

= Eddington-Barbier — se ve la atmosfera hasta 7, = 1
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Flujo estelar emergente

e Flujo de radiacion:
F, = / I, cos BdS2 (14)
Q

# df) = sin 0d0de.

o Si I, # f(¢) y tomando IF(0 <0 <w/2)e [ (m/2 <60 <m):

5 T
F, = 27r/ [T cos O sin 0df + 27r/ I, cos 6 sin 0d (15)
0 3

3 [ . 3 [T ;
F,=2n / / Sye~ trmmlseclsin gdt, dg—2m / / Sye” sl sin odt, df
0 Jn o Jo
(16)
e ['n la superficie estelar: 1, =0

e Cémo d(cosf) = —sin 0d6:

1
F,(0) = 277/0 I7 cos Od(cos 6) (17)



Aprox. Eddington-Barbier
* Sy(1) =ay+ by,
Fy(0) = 27 /0 (a4 b, c036) cos 6d(cos ) = (a, + %by)w 18)
e Comparando F, con S,:

F(0) = nSy(7, = 2) (19

e Flujo emergente es 7 veces la funcién fuente en 7, = 2/3

FA0) = 7B,(T(r, = 2) 20
F(0) = nB,(T(r = ) (21)

= F,(0) corresponde a un bb cuya temperatura es la de la atmoésfera
estelar a 7 = 2/3

F(0)= 0T} (Ty=T(r =) )

# Por definicion T, corresponde a la Temperatura efectiva de la estrella



Equilibrio radiativo

= La energia se produce en el interior estelar y se conserva en su paso por
la atmosfera

= En la atmosfera no hay fuentes ni sumideros

\|%
DivF =0

# Se deben incluir todas las formas de transporte de la energia rele-
vantes (por ejemplo, conveccion en algunos tipos de estrellas). Aqui sélo
consideramos transporte radiativo

Atmosfera plano-paralela

e Conservacion de energia;

d ]
- Fz)=0— Fx)=F=ce ; F= / E,dv =0T (23)
L 0
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» 1. Ecuacion de Milne

e La eq. de transporte radiativo:

dl,
cos@—=1,—15, (24)

Ty

e Integrando en angulos sélidos:

/cos@dlde—/Ide—/Sde (25)
Q dr, Q Q

e De otra forma (dr, = k,pdx):

d

— cos@Ide://fyplde—//i,,pSde (26)
dr Jo 0 Q

e Integrando en frecuencias y suponiendo S, isotropa:

d o0 oo oo
— F,dv = 47'(',0/ Ky J,dv — 47Tp/ K, S,dy = 0 (27)
0 0

d.flf 0
/ /{VJVdV:/ K, S, dv (28)
0 0

# Significado: Lado i1zquierdo describe la cantidad total de radiacion
absorbida; lado derecho describe la radicion total emitida.

# Fqs. (23) y (27) son equivalentes
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= 2. Ecuacion de Milne

e Fl flujo integrado en frecuencias en equilibrio radiativo (F(z) = Fy =
cte.) escrito explicitamente - ecuacién (16):

o0 5 [ 5 [Ty
/ [/ / Sye_(tz/_ﬂ/) sec 0 sin thyde—/ / Sye—(tV—Ty) sec 6 sin Hdtydﬁ]dy :
0 0 Ty 0 0

(29)

# En equilibrio radiativo S, debe satisfacer esta condicion
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= 3. Ecuacion de Milne

e Multiplicamos por cos6 la ecuacion de transporte e integramos en
angulos solidos:

dl,
/0082(9 dQ:/COSQL,dQ—/COSHSde
0 dr, Q Q

e La integral de la izquierda corresponde a la integral K, multiplicada

por 4m (relacionada con la presién de radiacion).
e La primera integral de la derecha es F),

e La segunda integral de la derecha es cero (S, se puede considerar
isotropa

# Integrando en frecuencias:

*dK, Fy
dy = — 30
/0 dr, - (30)

# Las ecuaciones de Milne (28), (29) y (30) no son independientes:
misma S,
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Caso gris. Aproximacion de Eddington

# k # f(v): Opacidad independiente de la frecuencia, (unica fuente de
opacidad gris: dispersion por electrones).

e Integrando la ecuacién de transporte en frecuencias y haciendo (I,.5) =

[ (1L, Sy)dv -

dl
— — T 1
cos@dT S (31)

e Las ecuaciones de equilibrio radiativo quedan:

F=F, (32)
J=2S (33)
IK F, 2
o LKy =20 . 4
= — K(7) 47TT + cte (34)
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e Aproximacion de Eddington: Campo de radiacién isétropo
S1=J

1 1
K(t)= —J/ cos?dQ = ~.J (35)
41 0 3
o (35) en (34):
1dJ  F
e Integrando
J() = 2 Fyr + et (37)
T) = . 0T cle
e Como J = S (equilibrio radiativo)
3
S(t) = —FyT + cte (38)

47

# Da la dependencia de la funcion fuente con la profundidad optica

e Si suponemos que la funcion fuente es la funcién de Planck:

S(r) = B(r) = 21" (39)
7r
4 3
olT*(1) = ZF()T + cte (40)
4 3 3
1) = ZTe T + cte = ZTQ (7 + cte) (41)

e La constante tiene que ser determinada.
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# Hipdtesis (Eddington): I~ = 0, I no depende de la direccion (0 <
0 < m/2). La integracién sobre el dangulo sdlido se reduce a la semi-esfera
(I = cte):

[dQ 1 [* 1 [7
J(1) = d :—/ ]+Sil’19d9—|—§/ I~ sin 0do (42)

Ar 2/, r
1 . 1
J(r) = Sl (@) + 17 (7)) = 517(7) (43)

s

9 s
F(r)=2m / I cosOsin0df + 27 / I~ cosBsin6df (44)
0 2

™

F(r)=all"(r) = I"(7)] = =I"(7) (45)

e Fn la capa limite (7 = 0):

Fy = 27J(0) (46)

e operando con las ecuaciones anteriores:

1 F, 1
3 2
J(T) = E(T + g)FO
3 2
S(T) = E(T + g)FO
3 2
T ="THr + =

Parang—>T:Te
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Grey case

Figura 4: Comparacion de la distribucion de temperaturas para el caso gris con
la observada a A = 5000 A(Gray 1992).
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Ejercicio: Oscurecimiento en el limbo en una atmosfera gris

# La intensidad en la superficie:

1,(0,6) = / S,e” 5 sec 0df
0

o En el caso gris:  S(1) = (7 + 2)Fy

# Por tanto, la intensidad es de la forma:

1(0,0) =a+bcosd

3 2
](O, 9) = E(COSQ + g)FO
— Para 6 = 0:
3 2
1(0,0) = —(1+ =)F]

— Y de aqui se obtiene una relacién simple para el oscurecimiento en el
limbo:

1(0,0) 2+ 3cosf
100,6) 5
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Ejemplo:
Suponer una estrella con una atmosfera plano-paralela gris en donde la aproximacién de Eddington es valida:

3 2
T =1 =
4 e(T+3)

Hallar la fraccién de la intensidad emitida en la direccién @ = 0 que se origina a distintas profundidades 6pticas,
suponiendo que la estrella radia como un cuerpo negro.

e En general, la intensidad de radiacién que emite la estrella es:

L,(@):/ S, e3¢0 soc fdr,
0

e En nuestro caso (0 = 0; sec = 1)

1(9:0):/ Be_TdT:g/ T4e_TdT=—UTe4/ (14 5)e Tdr
0 T Jo 4m 0 3
S50
I==—T!
dr = ©

— es la intensidad que sale para todas las profundidades épticas

e La que sale a partir de una profundidad 7:

30, [T 2 __. 30,5 5. .
167) = 27! [ e = TG~ e
1(r)

T == 1 - (O,GT + 1)6_7—
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