Atmosferele stelare sunt descrise de obicei pe baza modelelor teoretice, aceste
modele fiind confirmate sau infirmate de observatii si masuratori. In ultimul caz este
necesara o modificare sau o schimbare a modelului matematic propus.

Un model de atmosfera trebuie sa permita interpretarea teoretica a tuturor
fenomenelor produse in atmosfera si in primul rand variatia parametrilor fizici cu
adancimea atmosferei:

T=T(x), P=P(x), p=p(x)

Atmosfera stelara este, in general, un mestec de gaz si radiatie. Gazul atmosferic
este fierbinte, partial ionizat (plasma) si suficient de rarefiat pentru a fi considerat un
gaz ideal.
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Ecuatia transferului radiativ

Energia stelei este produsa in interiorul ei prin reactii termonucleare de unde este
transferata atmosferei stelare si apoi spre exterior.Transferul energiei se face prin:
conductibilitate termica(conductie), convectie(prin curenti) si radiatie.

Conductia: - transferul energiei se face din aproape in aproape, de la une element
de volum la altul vecin. Energia este transportata prin intermediul particulelor.
Deoarece transferul prin conductie presupune o densitate mare, pentru majoritatea
stelelor, care au densitati mici, este neglijabil. Exista totusi stele pentru care acest
tip de transfer de energie este important: pitice albe, stele neutronice, etc.

Convectia: - transferul de energie se face prin intermediul curentilor de materie
stelara. In regiunile adanci, datorita temperaturii ridicate, se formeaza curenti
ascendenti care transporta energia spre exterior, iar la suprafata se formeaza
curenti descendenti care transporta energia de la suprafata la interior. in general nici
convectia nu joaca un rol important.
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Radiatia: - este principalul fenomen de transfer din interiorul stelelor. Cuantele de
radiatie transporta energia dinspre interior spre exterior. Reactiile termonucleare au
loc in nucleul stelei, temperatura acestuia fiind foarte ridicata (aproximativ 1.000.000
K) si deci nucleul emite radiatia de mare energie. Radiatia emisa de nucleu este
absorbita de straturile mai reci din vecinatatea nucleului, care la randul lor emit
cuante de radiatie cu energie mai mica.

Transferul radiativ din atmosfera stelara este descris de ecuatia transferului radiativ.

A

n Consideram un strat de materie de
i adancime x din fotosfera stelei, pe
care o consideram formata din straturi
plan-paralele (fotosfera este subtire in
raport cu raza stelei). Consideram in

X
acest strat un substrat de grosime dx
si in substrat un element cilindric de
X volum cu baza 1 m? si indltime ds,
dx formand unghiul © cu normala la

suprafata stelei.
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Energia emisa de baza cilindrului in frecventa v este: | (x, 6) - dw. Considerand

densitatea gazului din cilindru p si coeficientul de absorbtie al gazului k,, energia
absorbita pe drumul ds va fi:

—x.pl (x,60)dsda 1)

In acelasi timp materia din interiorul cilindrului emite in unghiul solid d energia:

1P dS4— )
T

unde j , este coeficientul de emisie pe unitatea de masa.

Atunci variatia energiei va fi data de:

dIV(x,H)da):—KVpIv(x,é?)dsda)+4ijvpdsda) @
7T
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Daca materia este in echilibru termodinamic atunci are loc legea lui Kirchhoff:

b 478 (M)

K (4)

14

care ne da legatura dintre coeficientul de emisie si coeficientul de absorbtie. Dar, in
general acest echilibru nu este indeplinit si de aceea in ecuatia (4) se foloseste in
locul funcsiei lui Planck, B, o functie sursa, J (x):

j, =4rx, J,(x) ©)

Utilizadnd (5) in (3) obtinem:

dl (x,0)=—xk,p!l (x,0)ds+x,pJ (X)ds (6)
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Tinand cont de faptul ca:  ds = —dXx ——

si introducand adancimea optica monocromatica:
X
dr, =x, pdx TV:_[O K, p dX (7)

Ecuatia (6) devine:

(8)

Ecuatia (8) poarta denumirea de ecuatia transferului radiativ pentru radiatia
monocromatica.
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in cazul in care coeficientul de absorbtie K, nu depinde de frecventa:

K=K T,=T

spunem ca atmosfera stelara este gri. Atunci ecuatia (8) se inmulteste cu dv si
integrand pe intreg spectrul avem:

dl(z,0)

dr

cosd =1(7,0)—-J(7) (9)

Ecuatia (9) poarta denumirea de ecuatia transferului radiativ pentru radiatia integrala. Ecuatia
(9) se poate folosi si in cazul atmosferelor “non-gri”, dar coeficientul de absorbtie din (9) —
care intervine in adancimea optica, t, se inlocuieste cu o valoare medie: , _

in cazul echilibrului radiativ un element de volum emite in unitatea de timp o energie egala
cu energia absorbita, atunci fluxul integral nu depinde de adancimea optica, T:

F = J'I(r,é?) cos & dw = const. (10)
4
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Inmultim (9) cu j—a) si integram dupa toate directiile:
T

J‘COS@C“(T,H) dw _ 1 Il(T,Q)da)— Ij(f)d—a)

I dr  4r 4rn ;. 47[/‘ 47
nu depinde de w
d | do| 1
—| |cos@I(r,0)— |(7,0)dw—-J (7
df_i ( )47[_ ar) (z,0) (2)
N o Y
=F
btinem: o o . o= . 12)
; 9()=— [1(r,0)doo = (2)
Ar
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Din relatia (12) deducem ca functia sursa se reduce la intensitatea medie (dupa toate
directiile) J a radiatiei integrale.

Ecuatia (12) se numeste ecuatia echilibrului radiativ sau ecuatia continuitatii radiatiei,
exprimand conservarea energiei radiatiei integrale.

Tinand contca: dw =SIiN @ dO d@ ecuatia (12) devine (0 < ¢ <2 )
1 ¢~ .
j(T)ZEIo 1(z,0)sin0dO = §(z) (13)

Utilizand (13) in (9) obtinem:

dl(z,0)

dr

cosd = I(r,@)—%_‘? | (7,0)sin6dE (4

Ecuatia (14) se numeste ecuatia integro-diferentiala a transferului radiativ. Gasind
solutia ei se poate determina distributia temperaturii in fotosfera.
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Solutia aproximativa a lui Eddington

Rescriem (9) punand J=% :
dl(z,0)

T

cCosd

=1(z,0) - J(7) (15)

Eddington a considerat urmatoarele valori medii:

1 (16)
1(7)_Eil(r,9)da)
1
F(r)=— j |(z,0)cosOdw (47)
4ﬂ4ﬂ

H(r) = 1 j | (r,6) cos® Odw (18)
Ar ;-
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unde J(t) este intensitatea medie dupa toate directiile, #(t) este fluxul mediu, iar K(t) este
produsul dintre presiunea de radiatie medie si viteza luminii.

. w
Inmultim (15) cu —— si integram dupa toate directiile:

Ar
di(z,0) dw dw dw
cosd =1(r,0)— — =
dr 4x (7.6) A 2 A i[[

d 1 1 1
——|cos@l(r, ) do=— | 1(7r,0)dow—— d
dr 4774’[; (7.0)do 47z4'[[ (7.0)do A 4'[:‘1(7) @

Avem:
C;—gc:]-]: 0 F€ = const. (19)
.
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" (0]
Inmultim (15) cu  COSE&—— si integram dupa toate directiile:

T
coszedl(f’e) dw:cosﬁl(r,e)d—w—cosej(r)d—w j
dr 4r 47 4 ;-
d 1
1. ﬂjcos 01(zr,0)dw =
—jcos@I(r,@)da)—ij(r)jcosé’da)
A ;- 4 i
Dar,

do=sin0dddp; 0<¢p<2r, —%Sgps% = [cosfdw
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si atunci obtinem:

%: F(7) (20)

dr

Eddington a facut presupunerea ca la adancimi mari intensitatea / este independent
de unghiul 0 si atunci avem:

| (7 —
H(7) _1@) [ cos? 0dw =1(r)cos’ 6 21)
Az
unde
1
coszé?:ijcoszﬁda):— (22)
A ;- 3
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Analog avem:

| (7
jzﬂjda):l (7) (23)
Ar ;-
Atunci din (21) —(23) :
1 (24)
H(r) = J(7)
3
si din (24) si (20) obtinem:
df
d T (19)
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Pentru a determina constanta A din ecuatia (25) punem conditiile la limita:

F-lH, o0<9<”
OZI(T:O,9)=< Q 72_ 2 (26)
0, 5= <06<0

unde F este fluxul integral mediu spre exterior (fluxul integral mediudinspre exterior spre
interior este nul).

Din (12) si (26) obtinem:

1 ¢~ ] 1 en _ 1
Jo=F(r=0)=" [ losin0do="[ Fsingdg="F
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Din (17) si (26) obtinem:

T

27 72[ 27 2
F, = F(r =0) —ij jl(r,&)cosesinedezijdgp_[FCOSQSiﬂHd@z
72- 0 o 472. 0 0
2

2 z (28)
2 2
EJ' S|n26’d¢9_£F cos20 =£F
4 4 2 , 4
Deoarece #, = F€ (fluxul constant), rezulta ca la t = 0 (din (27) si (28)) obtinem
conditia la limita pentru .
¥, =25¢€ (29)
Din (29) si (25) avem:
A=25 (50)
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Obtinem deci din (25), (28) si (30):

3 F 3
J=2F1+—7|=—|1+—=1 (31)
2 2 2
Din definitia densitatii medii a radiatiei integrale
1
u=2[1do @2)
C 4
si (16) avem:
A 27 F 3
e 0 U R Sy 3
C G) C 2 ‘\
aproximatia de 4o
corp negru > a= c
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Stindca 7F = o'Te4 unde T, este temperatura efectiva a stelei, atunci (33) devine:

4
T(r)= T; (1+27j (34)

iar relatia (34) este cunoscuta sub numele de distributia Eddington a temperaturii.

La suprafata stelei (a atmosferei stelare) avem t = 0 si din (34) obtinem:

T, =T.42
T =5770K, T

eSoare

=4850K

OSoare

Curs 5. Solutia aproximativa a lui 18
Eddington



Cilindrul elementar considerat initial emite intr-un sterradian energia integrala:

ijpdxsecé’
Ar

Punand | = 47[%37(X) (analog cu ecuatia (5)) energia emisa va fi:

Kk pJdxsecd =JsecOdr (35)
Tinand cont c& sl&birea radiatiei pentru drumul optic de grosime 7 SEC O este:
| _ | ) e—rsece
Din energia (35) ajunge la suprafata stelei energia:
dl =Je "™“secOdr (36)
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Intensitatea radiatiei emergente se obtine atunci daca integram (36) dupa toate
adancimile optice:

1(0,0) = IOOO J(r)e ™’ secddr (37)

Ecuatia (37) reprezinta legea generala de intunecare spre margine.
Utilizand (31) si (37) avem:

1(0,6) = F[ 14> cos 9
2 2

Atunci in centrul discului 1(0,0) = % F sidin (38) se poate obtine:
1(0,6) 3

—— 21— y+yC0SH, y=— (39)
00 =~ 4 £75

unde y este coeficientul de intunecare spre margine.
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