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I11.7. Atmosfera gri.
111.7.1. Generalitati.

» Atmosfera stelard reprezinta regiunea periferica a unei stele care
determind proprietatile fluxului radiativ emanat de catre suprafata
acesteia.

> Structura atmosferei stelare este definita de dependenta variabilelor
fizice (T, p, ne, etc.) de adancimea optica.

» Cunoasterea variabilelor fizice reprezinta premiza pentru calculul
fluxurilor radiative monocromatice, care pot fi corelate cu
masuratorile spectrelor atmosferelor stelare.

» Limita inferioard a atmosferei stelare este la 7 ~ 10° — 103, unde 7
este 0 adancime optica medie sau pe o frecventd din regiunea
continud (in afara liniilor spectrale).

» Aceast3 limit3 este la ~ 1% din raza stelei.



11.7.2.

>

Definitia atmosferei gri.

In general, ecuatiile care guverneaza structura atmosferei stelare
(echilibru hidrostatic, transfer radiativ, ec. Boltzmann si Saha, etc.)
sunt extrem de complexe.

O analizd calitativd poate fi efectuatd considerdnd opacitatea
independent3 de frecvents (k, = k) = aproximatia atmosferei gri
(spectrul opacitatii este “incolor”, adica gri).

Ecuatia transferului radiativ devine:
dl dl
—~=1,-5, —=1-5, 1
“ dr = udT (1)

unde | = [“dvil, siS= [dvS,.
Conditia de echilibru radiativ fooo dvk,J, = fooo dv k, S, devine:

J=5S. (2)

Pentru cazul cand S,(7) =~ B,(7), rezults J(7) = o T*(7) /7.



11.7.3.

>

>

>

>

Aproximatia Eddington.
Pornind de la ecuatia transferului radiativ, se pot obtine relatiile

dK, dK

dr, =7 G = ()

unde TR = —kgrpdz este adancimea opticd masuratd in baza
opacitatii Rosseland 7g.

in principiu, kg ar putea fi diferit fat3 de 7 din ec. (1), Tnsd pentru

simplitate luam kg = k.
Deoarece Tn atmosfera stelard procesele de productie a energiei sunt
absente, H = 0 T% /41 = const. iar

K(r) = (T + y)H, (4)

unde y reprezinta o constantad de integrare.

Tn aproximatia Eddington, presupunem c3 relatia J ~ 3K (valid3

la adéncimi optice mari) rimane validd pentru orice 7, astfel incat

3 1/4
S =34 = T = T Feen] )
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Fluxul Eddington satisface ecuatia Milne:

Hy () = 1/0°O dt S, (t)Ex(|t — 7 |)sgn(t — 7).

2

Integrand dupa v, H satisface la suprafata stelei:

H(O)_é/ooo dt S(t)Ex(t), Eg(t)—/loo

inlocuind S(t) = J(t) = 3(t + y)H, rezults:

3H /1 'y
H—2<3+2>-

Ecuatia este satisficutd cand y = 2/3. Rezults:

A =3 (” g) LT =Tu B <T+ ﬂm.

La suprafata stelei, T(7 = 0) = T.;/2Y/* ~ 0,84 T,;.
Adancimea opticd la care T(7) = T este 7 = 2/3.

2
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Comparatie intre T(7) obtinut in aproximatia atmosferei gri (linia
punctat3) si profilul temperaturii obtinut folosind un model numeric (linia
continud) pentru T = 10.000 K si log g = 4, presupunind abundenta
solara a elementelor constitutive. Adancimea optica este calculatd pentru

A = 5000 A.



11.7.4.

>
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Intunecarea periferica.
M3suratorile indicd c3 intensitatea radiatiei Tn vecindtatea centrului
discului solar este mai mare decat cea provenind din zona periferica.
Acest lucru se Tntdmpl3 fiindca radiatia care provine din regiunile
periferice nu cadlatoreste pe directie radial3, strabdtand straturile
superficiale mai reci pe o distanta mai lunga.
Intensitatea specifica emisa sub u = cosf se poate calcula folosind
formula:

< dt —t/u
L(r, =0,u) = — S, (t)e . (10)
0 u
Integrand dup3a frecvente si tinand cont ca in aproximatia atmosferei

gri, S(7) = 3(7 + 3)H, rezults:

1(0,u) = 3H (u—|—§>. (11)

Raportul intensitatii emise sub u oarecare si cea emisa pe directie

radiald (u = 1) este:
100,u) 3 2

Radiatia provenind de la periferia extrem3 a stelei (v = 0) are doar
40% din intensitatea provenit3 de la centrul discului:




[11.8. Formarea liniilor spectrale.
[11.8.1. Largimea echivalenta a liniilor spectrale.

» Largimea echivalentd W a unei linii spectrale de absorbtie se
defineste ca largimea unei linii ipotetice avand profil rectangular care
absoarbe toatd radiatia din interiorul s3u, cantitatea totala de
energie absorbita fiind egala cu cea absorbitd de linia careia 7i este
asociata:

FoWy = / dv(For — F), (13)

unde F., este fluxul in ipoteza absentei liniei, n jurul frecventei
naturale 1 a acesteia, iar F, este fluxul monocromatic.

» Definind intensitatea reziduald R, = F,/F, c si addncimea liniei
A, =1—R,, Wj se poate scrie:

W = / A, dv. (14)



111.8.2.

>

Formarea liniilor atomice slabe

Liniile atomice slabe (optic subtiri) au opacitatea k,.;; mult mai mic3
decat opacitatea spectrului continuu k, ¢, adica:

kyij = %a(u) L kyc. (15)

S3 presupunem c3 fluxul monocromatic la suprafata stelei este cel al
corpului negru: F, = wB,.
S3 presupunem c3 acest flux provine de la 7,.;; = 2/3.
Pentru calculul lui Wj; avem nevoie de A,:
BV(ZZI7C) - BV(ZV)

S - CP N (o)

und z, ¢ si z, reprezintd coordonatele la care 7, , respectiv 7, ating
2/3.
La un z oarecare, 7, (z) si 7,(z) satisfac:

Tv.c(2) = /OZ dz p(k, — ky.ij) = 1(2) — ATy, AT, = a(v)Ni(z),

(17)
unde N;(z) reprezintd densitatea de coloand a atomilor in starea i
(capabili s3 efectueze tranzitia i — j prin absorbtie).



>

A, se poate scrie:

A = ‘“”BV(TV)J Ar (18)
dry r,=2/3

L3rgimea echivalentd este:

> dIn B, (1,
Wi :/ dv ni(T) Ni(z,)mcerefio., (19)
0 dr, m,=2/3

unde ¢, este profilul liniei, fiind puternic centrat pe frecventa
naturald a tranzitiei v = 1.

Avand Tn vedere c3 fooo dv, = 1, rezults:

dln Byy(7y,)

Wi = M) 2 2] /
o Th.0=2/3

merefy. (20)

Pentru liniile slabe, Wj; ~ N;.

> in cazul unei plasme izoterme, dIn B, /d7, = 0 iar Wj; = 0.



[11.8.3. Curba de crestere pentru liniile atomice slabe
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2 log N

» W creste liniar cu N; = linii nesaturate.

> Pe misur3 ce creste N;, F,~,, atinge valoarea minim3 7B, (T = 0)
(coresp. echilibrului termic local) = linia devine saturat3.

» In prima fazd, Wj; a liniilor saturate creste conform Wi ~ v/In N;.

» La N; suficient de mare, largirea datorata presiunii devine
importantd = Wj; ~ V' N.

» Dependenta largimii echivalente de abundenta elementului caruia i
corespunde linia se numeste curba de crestere.



Probleme

1. S& se arate cd aproximatia Eddington [J,(7) = 3K, (7)] este valid3
cand (7, u) = a,(7) + b, (7)u.

2. S3 se arate cd, in aproximatia plan-paraleld a unei atmosfere gri
aflatd Tn echilibru radiativ, fluxul Eddington integrat este
H=S5(r=2/3)/4.

3. Functia Hopf. Renuntdnd la aproximatia Eddington, presupunem
cd J(7) = 3H[r + g(7)]. Folosind ecuatia Schwarzschild, s3 se arate
c3 functia Hopf g(7) satisface ecuatia integral3:

rra) = [ e+ a7

4. Pornind de la ec. Schwarzschild, s3 se rezolve urm3toarele cerinte:
a) S3 se calculeze Jsch(7 = 0) pentru cazul cdnd S = J este dat in
ec. (9) si s3 se compare cu J(7 = 0). [R: Jsen(0) = £J(0)]
b) S3 se arate 3 lim; o0 Jsen = J = 3HT ~ 3K, adic3 aproximatia
Eddington devine valida.



Probleme

5. Pornind de la ecuatia Milne, s3 se rezolve urmatoarele cerinte:

a) S¥ se arate c3 functiile E,(x) satisfac 22 = —E,_y(x).

b) S3 se arate cd E,(x) < e”*/x cand x > 1.

c) S3 se calculeze fluxul Eddington integrat Huiine(7) corespunzitor
solutiei (9) pentru J = S.  [R: Huime(7) = H [1 — 3 Ea(7) + E3(7)]]

d) S3 se arate c3 lim; 0,00 Huilne(7) = H.

e) S3 se giseascd adincimea opticd Tmax la care |Huime(7)/H — 1]
atinge valoarea maxima. [R: Tmax ~ 0,43]




Probleme
6. Aproximatia celor doua fluxuri. In aproximatia atmosferei gri,

consideram ca intensitatea specifica se propaga Tnainte si Thapoi de-a
lungul unei singure directii, astfel Tncat
(7, u) = 17(7)0(u — us) + 17 (7)0(u + us).

a) S3 se evalueze momentele cdmpului radiativ. =30"+17),

2
H=%("—17), K="%("+17)]
b) S& se arate c3 aproximatia Eddington este satisfacutd cand

Us = 1/\/§
c) Pornind de la ecuatia transferului radiativ, s3 se arate c§
dJ H ,d*J
—=— — =J-S.
Ysdr us’ s g2

d) Considerdnd propagarea printr-un mediu neabsorbant (S = J), s3 se
arate cd H ramane constant.

e) Impunand ca la iesirea din atmosfera stelard, /7(0) = 0, s3 se
giseascy 15(7) si J(7). R: 1" = (L +2), 17 =1,

J =2z +1)

7. S3 se calculeze I3timea echivalentd a unei linii atomice de absorbtie
avand o form3 triunghiulara, unde fluxul in centrul acesteia este 1/4
din fluxul corespunzator spectrului continuu iar latimea bazei

triunghiului este de 1,1 x 10'2 Hz. [R: 412,5 GHZ]



