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Resumen

A bibliographic revision about stellar atmospheres is presented, from basic concepts like radiation field, to approzimate
solutions of the equation of radiative transfer. Lastly, an empirical determination of the thermal stratification in the
atmosphere of the sun, and a rough adjustment of this distribution for sun-like stars is presented.
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Se presenta una revision biblogrdfica sobre atmdsferas estelares, desde los conceptos basicos de campo de radiacion
hasta las soluciones aproximadas a la ecuacion de transferencia radiativa. Finalmente se presenta una determinacion
empirica de la estratificacion de la temperatura en la atmdsfera solar y un ajuste aproximado de esta distribucion

para estrellas tipo solar.
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I. INTRODUCCION

la cual se denomina el interior estelar y otra su

atmosfera. Tanto en el interior como en la atmésfe-
ra estelar rigen los mismos principios fisicos, la distincién
entre las dos regiones radica que en la atmésfera estelar
el estudio se limita a las capas més externas de la estrella,
de la cual se recibe radiacion que contribuye directamente
al espectro estelar observado.

LAS estrellas estan formadas por dos partes: una a

Para realmente comprender todos los fenémenos fisicos
que dan lugar a la formacién del espectro, es necesaria la
teoria de atmosferas estelares, que conduce a las ecuacio-
nes que describen la dindmica de la estructura estelar.

El presente trabajo se dedica al estudio de los mecanismos
de transferencia de energia en una estrella, a partir de
los cuales, se puede explicar la formacién del continuo en
el espectro estelar. También se revisa algunas soluciones
aproximadas a la ecuacion de transferencia radiativa y se
estima la variacién de algunas cantidades medibles como
la temperatura en la atmédsfera de una estrella.

II. CAMPO DE RADIACION

El principal objetivo de la teoria de atmosferas estelares
es estudiar el conjunto de radiaciones electromagnéticas
que se emiten desde una estrella. Se sabe que en las capas

superficiales de las estrellas mas tempranas que las tipo F5
predomina la radiacién como mecanismo de transferencia
energético. En los objetos mas tardios el transporte de
energia por conveccién tiene un aporte més significativo.
Esta seccién se enfoca en definir los conceptos basicos
de la radiacién, siendo este el principal mecanismo de
transporte de energia en algunas estrellas de particular
interés que se conocen como «estrellas tipo solar».[4]

Para describir el transporte de energia radiativa, se define
la intensidad especifica de radiacion, la cual proporciona
informacién sobre la distribucion espacial y espectral del
campo de radiacién.

Si se considera la cantidad de energia electroméagnetica
con una frecuencia entre v y v 4+ Av que pasa a través de
un diferencial de area dA, de la superficie de un medio
radiado, en un tiempo dt, que se propaga dentro de un
angulo sélido d(); resulta que esta cantidad de energia es
proporcional al area proyectada en la direccion de propa-
gacion, al angulo sélido d(), al tiempo dt y al intervalo
de frecuencias dv.

E,dv =1, dA cos(0) dQ) dt dv (1)

Esta constante de proporcionalidad es la que se cono-
ce como la intensidad especifica de radiacién, I,,. En el
caso mas general I, depende de la posicién del campo
radiante, la direccién considerada, la frecuencia v y el
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tiempo ¢. Las unidades (cgs) de la intensidad especifica
son (erg cm™2 571 Hz~1 Sr™1).

A partir de la intensidad especifica de radiacién se defi-
nen algunas cantidades fisicas asociadas a los momentos
geométricos del campo de radiaciones. [2]

La intensidad media de radiacién es la integracién de la
intensidad especifica sobre todas las direcciones y dividido
entre 4w Sr EL el angulo sélido encerrado en una esfera.
Sus unidades son (erg cm~2 s~ Hz~1).

1 2T pm
(I,) = —/ / I, sin(0) df d¢ (2)
47 0 0
Para un campo de radiacién isotrépico, (I,) = I,..

La densidad de energia especifica es definida como la
energia con frecuencia entre v y v + Av por unidad de
volumen. Sus unidades son (erg cm ™ Hz™1).

1 27 T 4
w=> /0 /0 I sin(6) o do="" (1) (3

El flujo de radiacién especifica se define como la canti-
dad de energia neta con una frecuencia entre vy v 4+ Av
que pasa a cada segundo a través de un area unitaria
proyectada en la direcciéon de propagacion. Esta canti-
dad frecuentemente se mide de manera observacional. Sus
unidades son (erg cm™2 s™1 Hz ™).

27
F, = /0 /0 I, dv cos(0) sin () dO d¢ (4)

La presion de radiacién se define como la fuerza generada
por los fotones por unidad de drea dA dentro de un angulo
solido dQ). Sus unidades son (erg cm™3 Hz ™).

2 2 /2
Prady = 2 / / I, dv cos?(0) sin(0) d0 dé (5
0 0

La intensidad de radiacién y sus momentos caracterizan
los constituyentes espectrales de un haz de radiacién; sus
cantidades totales pueden obtenerse si se integra sobre
todas las frecuenciad?d

o o o
1= / I, dv, u= / uy dv, F = / F,dv ...
0 0 0

III. RADIACION DE CUERPO NEGRO

Para comprender las interacciones de la materia y la
energia existentes en una atmésfera estelar es necesario
hacer ciertas simplificaciones y hablar sobre equilibrio
termodinamico, condicién en la cual cada proceso es ba-
lanceado exactamente por el proceso inverso. Bajo esta

11 Sr = 1 Esterorradian, unidad derivada del sistema cgs para
medir angulo sélido

2E] formalismo de transferencia radiativa se expresa en términos
de frecuencia, v, como de longitud de onda, A, que se relacionan
por Iy = —(¢/A?) I,

condicién se cumplen ciertas leyes fisicas que son utiles
para describir el estado de la materia en las atmosferas
estelares.

Se sabe que un cuerpo a una temperatura determinada
emite radiacién. Por lo tanto, se denota la potencia de
emisién en una direccién k como P.(k), la potencia de
absorcién de radiacién en direccién opuesta como Py, (—k)
v Kk, como el coeficiente de absorcién que indica la fraccién
de radiacién absorbida por un cuerpo.

Bajo condiciones de equilibrio termodinamico la potencia
de emisién P, y el coeficiente de absorcién k, son funcién
de la temperatura 7'y la frecuencia v. Si ademaés existe
equilibrio entre la radiaciéon emitida y absorbida, se puede
obtener la ley de KIRCHHOFF [2]

Donde j,(T') es la potencia de emisién en funcién de la
temperatura y S, (7) se conoce como la funcién fuente
que describe la distribucién a una frecuencia dada de la
intensidad de radiacién en equilibrio termodindmico. Esta
ley se cumple para cualquier cuerpo bajo esta condicién
de equilibrio, independiente de las propiedades, o de las
radiaciones incidentes.

En 1894, MAX PLANCK se dio a la tarea de buscar la
forma que deberfa tener la funcién fuente S, (T'), para una
situacién particular, conocido como el problema del cuerpo
negro, es decir, un absorbedor ideal donde (r, = 1).

jl/(T) = SV(T)

En 1900, por experimentacién con detectores infrarro-
jos (sensibles entre 12 y 18 um), PLANCK presentd que
la distribucién espectral de la radiacién que emite un
absorbedor perfecto en equilibrio termodindmico a una
temperatura T, esta descrita por la funcién de PLANCK.

2he315

Sy(T) = By(T) = TR (7)

donde h es la constante de PLANCK y k es la constante
de BOLTZMANN. Para conservar el flujo en toda la banda
espectral se cumple

B, dv = B, d\

La radiacién de cuerpo negro es isotrépica y no depende
de la composicién del cuerpo. Los momentos geométricos
de la funcién de PLANCK se calculan directamente bajo
esta consideracién de isotropfa, dando como resultados. [2]

La intensidad media de radiacién

ju = By(T) = J = /0°°jy<T> dv
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La densidad de energia

W:%mm
u(T) = %T“ (9)

El flujo neto de energia bajo la condicién de isotropia es
nulo.

F,=0 (10)

La presién de radiacién, donde se tiene que para emisién
isotrépica p, = u, /3.
4o

pP=_—T*

e (11)

IV. TEMPERATURAS ASTROFISICAS Y
EQUILIBRIO TERMODINAMICO LOCAL

Determinar la temperatura de una estrella resulta algo
complejo ya que estas no son un cuerpo negro. En as-
trofisica existen diferentes mediciones de temperatura,
definidas de acuerdo al proceso fisico que describen. En
la tabla [1| se especifican estos tipos de temperatura.[3]

Tanto en las atmodsferas estelares, como en el interior de
las estrellas, no existen condiciones de equilibrio termo-
dindmico: la temperatura varia con la localizaciéon y a su
vez la distribuciéon de la velocidad; y la energia de los foto-
nes varia con la temperatura. Por eso resulta conveniente
hablar sobre un equilibrio termodinamico local.

En este caso las distribuciones que describen al medio
estelar corresponden localmente con las de equilibrio ter-
modindmico, por lo que definimos la temperatura como un
pardmetro local T'(7). La funcién fuente es la funcién de
PLANCK, evaluada localmente en término de coordenadas
de posicién o de profundidad éptica.

S, = B,(T(7)) 6 S, = B,(T(1))

La profundidad 6ptica se interpreta como un espesor de
la atmosfera estelar, donde existe una reduccion de la
luz o energia emitida desde el interior estelar debido a
la interaccién de los fotones con el medio estelar. Esta
cantidad es adimensional y se define como.

S
Ary =71, —Ty0 = / Ky pds
0
Donde s es la distancia medida a lo largo del recorrido
de un fotén en la direccién del movimiento, x, es el coefi-

ciente de absorcién y p es la densidad del medio estelar.

Si 7, < 1 se dice que el medio es 6pticamente delgado;
mientras que si 7, > 1, el medio es épticamente grueso.
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V. OPACIDAD ESTELAR

Ahora se considera un haz de luz que viaja desde el
interior de la estrella, una parte de la energia que posee
este haz de luz se absorbe en su trayecto. Este cambio
de intensidad dI,, es proporcional a la intensidad I, a la
distancia viajada ds y a la densidad del medio estelar p.

dl, = —ky p I, ds

Donde &, es el coeficiente de absorcién u opacidad. Se
define la opacidad como la seccién transversal en la que
se absorben fotones, con una frecuencia v por unidad de
masa estelar. En general la opacidad de un gas depende
de su composicion, densidad y temperatura.

Se definen dos tipos de opacidades: una asociada al es-
pectro continuo que se determina por la contribuciéon de
varios procesos fisicos; y otra que sélo tiene validez en la
formacién de lineas espectrales que se denota por x, g,
este tipo de opacidad resulta del proceso de excitacién de
un atomo cuando un electrén cambia a un nivel mayor
o menor de energia. Para determinar el valor de k, pp, se
requiere de un estudio mas profundo de espectroscopia
para explicar la formacién de lineas de absorcién en el
espectro estelar.

Esta seccién solo se enfoca en calcular la opacidad aso-
ciada al continuo con la mayor precisiéon posible, como
ya se vio, no es posible definir la opacidad independiente
de la frecuencia; por lo que mas adelante se describe la
relacién de la opacidad con esta variable.[4]

La absorcién continua, que se observa a una determinada
frecuencia en un espectro estelar, resulta de la suma de
las absorciones verdaderas y aparentes producidas en esa
frecuencia por determinados procesos fisicos. Los procesos
fisicos de absorcién verdadera que contribuyen a la opaci-
dad continua se dividen en dos categorias: el proceso de
absorcion ligado-libre y el proceso de absorcion libre-libre.

El proceso de absorciéon ligado-libre ocurre cuando un
foton incidente tiene suficiente energia para ionizar un
atomo, donde se obtiene un electrén libre que puede tener
cualquier energfa; se denota como k¢ la opacidad ligado-
libre. El proceso de absorcién libre-libre ocurre cuando
un electrén libre que se encuentra cercano a un ién ab-
sorbe un fotén causando que la velocidad del electréon se
incremente; se denota como x, r; la opacidad libre-libre.

Los procesos de absorciéon aparente incluyen la dispersion
de la radiacién producida por electrones libres (dispersién
THOMPSON) o bien por sistemas ligados, tales como ato-
mos o moléculas (dispersién RAYLEIGH). En las atmosfe-
ras estelares calientes, donde todo el gas estd ionizado, la
opacidad por la dispersién de electrones, que se denota
por Ky es domina la opacidad del continuo.
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Tipos de Temperaturas Descripcién

Temperatura Efectiva

Se obtiene desde la Ley de STEFAN- BOLTZMANN, es una importante

descripcion global de una estrella, ya que a partir de la temperatura
efectiva se determina su luminosidad.

Temperatura de Ionizacion
de los atomos.

Se define en la Ecuacién de SAHA, que describe el estado de ionizacién

Temperatura de Excitacién

Se define en la Ecuacién de BOLTZMANN, que describe el estado de

excitacién de los dtomos.

Temperatura Cinética

Se define en la distribucion de MAXWELL-BOLTZMANN, que describe la

velocidad de la particulas en funcién de la temperatura.

Temperatura de color

Se define por la funcién de PLANCK, que describe la distribucién con

la frecuencia de la intensidad de radiacién, como consecuencia de la

temperatura del gas.

Tabla 1: Tipos de temperaturas astrofisicas

Otra fuente de opacidad muy importante se da en ciertas
condiciones, cuando el &tomo de hidrégeno captura un
segundo electréon que se mantiene ligado al &tomo. Cuando
esto ocurre, el &tomo de H queda ionizado negativamente,
por lo que se denomina ién negativo del hidrégeno (H™).

En 1939, RUPERT WILDT fue quien por vez primera sugi-
ri6é que los iones negativos del H son los responsables de
la mayor parte de la absorcién continua observada en el
sol. Célculos muy precisos confirman que para liberar el
segundo electréon del H™ se requiere una energia de 0.754
eV, precisamente porque esta energia de ligadura del se-
gundo electrén ligado es muy baja, un pequefio cambio
en las condiciones del gas es suficiente para que el H™
expulse el segundo electrén y se convierta nuevamente en
un atomo de H neutro.

La opacidad total se obtiene de la suma del término de
opacidad asociado a la formacion de lineas espectrales
y de todas las contribuciones a la opacidad asociadas al
espectro continuo:

Ky = Kypb + Kubf + Ko ff + Kues + Ky -

Usualmente se utilizan algunas aproximaciones de la opa-
cidad sobre todas las frecuencias, que dan como resultado
una funcién que depende solo de la composicién, densi-
dad y temperatura. La aproximacién mas conocida es la
opacidad media de ROSSELAND. [3]

1 9B,(T)
P sl )
KRR /OO 8BU(T) dy

0

oT

Las formulas aproximadas para los procesos contribuyen-
tes a la opacidad del continuo se escriben de acuerdo a
la ley de opacidad de KRAMMER, debido a que tienen
la forma & = ko pT 3, donde kg es aproximadamente
constante para una composiciéon dada. Las aproximacio-
nes para la opacidad ligado-libre y la opacidad libre-libre
se escriben como sigue:

_ 9 p -
Fof = 4.34x10°0 TL 7 (14 X) gz m* kg™ (13)

777 = 3.68x108 grp (1— 2) (14 X) o~ m? k™!

T35
(14)
donde p es la densidad, X y Z son las fracciones masa de
hidrogéno y metales EL respectivamente.

Los factores de GAUNT, gyt v gff, son correcciones de la
mecanica cuantica y son aproximadamente 1 para longi-
tudes de onda en el visible y ultravioleta. Una correcciéon
adicional para la opacidad ligado-libre es el factor de gui-
llotina ¢, tipicamente los valores de ¢ estan entre 1 y 100.

La contribucién a la opacidad del proceso de dispersion de
electrones, es independiente de la frecuencia y se calcula
de forma simple

Fres = 0.02 (1 4+ X) m? kg™ ! (15)
Una estimacién de la contribucién del H™ a la opacidad
media, en rangos de temperatura de 3000 K a 6000 K y

densidades entre 1077 kg m™> y 1072 kg m~3. Y valores
de X 2 0.7y Z entre 0.001 y 0.03 E| estd dada por

"= = 7.9x107% (2/0.02) p'/* T?m® kg™'  (16)

La opacidad media de Rosseland total se calcula como
sigue

KR = Kpp T+ Kpf T Kff + Kes + K- (17)

VI. ECUACION DE TRANSFERENCIA
RADIATIVA

Si ahora se consideran los procesos de emisién y absorcién

conjuntamente, se obtiene la ecuacién de transferencia
radiativa. 5]

dl,

ds

3En astronomia, se denomina metales a cualquier elemento dife-

rente de hidrogéno y helio.
4Valores tipicos de X y Z para estrellas de la secuencia principal

=—ky I, +le (18)
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Si expresa la ecuacion anterior en términos de la profun-
didad 6ptica, se obtiene.

dl,

En caso de no absorcién, x;,, = 0, la solucién de la ecuacion
queda en términos lineales.

L(n) = L(0) + /0 " S, (), (20)

En caso de no emisién, j, = 0, la solucién a la ecuaciéon
de transferencia queda como un decaimiento exponencial.

I(s) =1I,(s0) ™ (21)

La solucién formal a la ecuacion de transferencia radiativa
si se toma en conjunto ambos procesos es:

IL(r) =1,0) e ™ +/0 ’ Sy (7)) e~ (=) a7 (22)

Para 7, < 1 se tiene que I,,(7,) — I,(0); mientras que si
7, > 1 se tiene que I,,(7,) — S,. I, pierde su comporta-
miento inicial en escalas de orden 7, ~ 1, y esta tiende
a adquirir las caracteristicas del medio, descritas por la
funcion fuente.

VII. SOLUCIONES APROXIMADAS A LA
ECUACION DE TRANSFERENCIA RADIATIVA

A. Atmosferas plano-paralelas y aproximacion
atmosfera gris

La atmosfera de las estrellas de la secuencia principal
son fisicamente delgadas comparadas con el tamano de
las estrellas, por lo que se pueden considerar como una
atmosfera plano-paralela, es decir que se encuentran es-
tructuradas a lo largo de una sola direccién, que por
conveniencia se elige 2.[3]

En este caso la ecuacién de transferencia radiativa en
términos de la profundidad o6ptica en la direccién 2 se
expresa Ccomo

dI
cos(0) dT:Z =I1,-5, (23)
siendo 6 el angulo de la linea de visién con la normal al
plano del medio.

Para la aproximacién atmosfera gris se supone que el
coeficiente de absorcién k, es independiente de la frecuen-
cia, por lo que la ecuacién de transferencia radiativa, se
expresa como:

dl
cos(6) . =1-5
Si se integra sobre todo el angulo sélido, se obtiene
dFyqq
— = =Ax({I)- S
T — 4n((D) - )

Donde F,qq es constante (dF,.q/d1, = 0), se obtiene

(I)==5 (24)
Si ahora se multiplica la ecuacién por cos(f) y se

integra sobre todo el angulo sélido, se obtiene

1
EFmd 7.+ C (25)

Praqg =

Estas son las condiciones con las que se logra definir la
distribucién de la instensidad especifica de radiacién bajo
la suposicién de atmésfera plano-paralela gris.

B. Primera aproximacion de Eddington

Si se considera una atmoésfera gris, estatica, estratificada
en capas plano-paralelas donde se tiene condiciones de
equilibrio radiativo y equilibrio termodinédmico.

La hipdtesis basica es que en la direccién 2, a la intensidad
de radiacién se le asigna un valor I a cierta profundidad
7, e Iy a la orilla de la atmoésfera donde 7, = 0.

Los momentos geométricos del campo de radiacién se
expresan como

(1) = 5 (1(r:) + 1(0)) (26)
Fraa = m(1(r2) = 12(0)) 27)
Praa = 3 (1(m) + B(0) = 5(1) (29

A partir de estas relaciones y la condicién de flujo neto
radiativo constante se obtiene la funcién fuente S(7T') y la
distribucién de temperatura en funcién de la profundidad

optica. Con la condicién de equilibrio termodinamico,
donde S(T') = B(T), se obtiene

s(r) = 2222 (.4 ) (29)
7'(r) = 1 (+§) (30)

Este resultado es importante ya que en primera instancia
T =T, cuando 7, =2/3 y no en 7, = 0, lo que significa
que el origen de los fotones se observan en realidad pro-
vienen de una profundidad éptica igual a 2/3.

Otro fenémeno cardcteristico que se observa en las atmdsfe-
ras estelares se conoce como ley de oscurecimiento al limbo,
que consiste en una disminucién gradual del brillo obser-
vado de una estrella desde su centro hasta su borde.

Este fenémeno se debe al aumento de temperatura en la
atmosfera estelar con la profundidad éptica. Cuando se
observa su centro, se miran las capas mas profundas y
calientes, las cuales emiten la mayor parte de la luz. En
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el limbo, solo las capas mas altas de la atmoésfera, que
son mas frias y producen menos luz, son visibles. Estas
observaciones se usan para determinar la distribucién de
la temperatura y la funcién fuente en términos de la pro-
fundidad optica.

Para obtener la intensidad emergente en términos de la

funcién fuente se multiplica a ambos lados de la ecuacién
por e~ ¥, donde se obtiene

dL,
dry

Ahora si se reordena la ecuacién anterior y se integra a
ambos lados, se obtiene

e ™ —I,e ™ =-S,e ™

0
I,(0) =1,0 e ™0 —/ S, e~ ™ dr, (31)
Tv,0

Para el caso de una atmosfera plano-paralela, se expre-
sa I,,(0) en funcién de 6, cuando se reemplaza 7, ¢ por
Tv,0 sec(d) (profundidad dptica vertical) que resulta en

1(0) = /0 78, sec(6) e =) d(r, sec(8))  (32)

La forma de la funcién fuente es desconocida, pero resulta
una buena suposiciéon que tenga la forma S, = a4+ b 7,
donde a y b son nimeros que dependen de la frecuencia.

La intensidad emergente en términos de la funcién fuente
es entonces
1,(0,0) = a, + b, cos(6) (33)
De la ecuacién y bajo condiciéon de equilibrio term-
dinamico local
g 4 30 4
TT g e Y 4r "~ €

Con lo que se obtiene la ley de oscurecimiento al limbo,
es decir, la razén de intensidad emergente

1(0,0) 3 2
70.0) 5 (COS(H) + 3) (34)

C. Segunda aproximacién de Eddington

En esta aproximacién se recalcula el valor de la funcién
fuente S(T') en la frontera superior donde (7, = 0), a
partir de la ley de oscurecimiento hacia el limbo obtenida
en la primera aproximacién.

S(0) = J(0) = i / 1(0,6)d0
J(0) = Téid

Bajo condicién de equilibrio termodindmico local y flujo
neto radiativo constante, entonces en 7, = 0 la funcién
fuente S(0) = B[T'(0)].

16\ /4
T, = <7> T, 2 1.230 T(0)

D. Solucién de Simonneau

En 1931, E. SIMONNEAU present6 un tratamiento para
estimar el espectro emergente de una atmésfera estelar,
dado el coeficiente de absorcién k) en funcion de la longi-
tud de ondaﬂ Para 7y, > 1, la ecuacién de transferencia
se escribe como[2]

cos(@)j—ﬁi = I~ B\(T(r)) (35)

donde se puede aproximar

I, =B, + cos(@)%
A

Se propone entonces para la intensidad en la superficie.

0 para 0 < mw/2

B
B (0) + cos(0) (iﬂf‘) para 6 > /2
0

1,(0,0) =

Se calcula el flujo en la superficie

F\(0) = 277/0 Iy cos(0) do

En un atmoésfera plano-paralela el flujo neto de energia es
constante, es decir, independiente de 2. Si se integra sobre
todas las longitudes de onda A; y se toma en cuenta las
definiciones de opacidad media de ROSSELAND (ecuacién
y de PLANCK definida por

1 o0
Rp = W/O R B)\ dA (36)

Se emplea la relaciéon entre el flujo y la temperatura
efectiva, F = o T2; y bajo condicién de equilibrio termo-
dindmico local en la temperatura de superficie, B(Tp) =
(o/7) T(0)%; se obtiene la temperatura fisica en la su-
perficie, To = T'(0) en funcién de la temperatura efec-
tiva siempre y cuando podamos determinar sp(p,T) y

kr(p,T).
_ dm ([ kp
F=nB(0)+ (m) B(0)
T4
4 e
T(O) o 1+4kp/3kR (37)

Para una atmoésfera gris, k) = ctte por lo que K, = kR
de donde, se obtiene

To = (3/7)Y/*T, ~ 0.80917T,

A continuacién se presenta un cuadro resumen de las
diferentes aproximaciones de la relacién entre la tempe-
ratura efectiva y la temperatura superficial de una estrella.

5Recordar que la relacién entre la longitud de onda y la frecuencia
esta dado por A\v = ¢, donde c es la velocidad de la luz en el vacio.
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Aproximaciones To(Te)
Solucién exacta To = 0.81127T;
1¢7% Aprox. Eddington Ty = 0.84097,
24a Aprox. Eddington Ty = 0.81307,
Aprox. Simonneau To = 0.80917T;

Tabla 2: Relacion entre temperatura efectiva y temperatura
superficial con diferentes aprorimaciones

VIII. DETERMINACION EMPIRICA DE LA
TEMPERATURA EN LA ATMOSFERA SOLAR

Hasta ahora se revisarén todos los conceptos importan-
tes que engloba la teoria de atmosferas estelares, en esta
seccién se presenta la determinacién empirica de la estra-
tificacién de la temperatura en la atmésfera solar.

Si se expresa la ecuacion [32] en términos de longitud de
onda y se asume la forma lineal de la funcién fuente.[I]

1,(0,0) = / ay ™ =0 q(r sec(d)) + ...
0
..+/ by e~ ™ %) (7 sec(h))
0

I,(0,0) = A; + B; cos(0) = ay + by cos(6)
En el caso méas general, cuando
S,\(T)\) = Za)\i T)i\
i
Se encuentra

I,(0,0) = ZAAi cost(f) con Ay = ay; i

Si se mide la variacién de la intensidad desde el centro al
limbo solar I,(0,6), se puede determinar la relacién entre
la profundidad éptica y la funcién fuente para todas las
longitudes de onda.

En la tabla [ se muestran mediciones de la intensidad
solar a diferentes longitudes de onda, expresadas en [erg
em™2 s~ em™Y.

1,(0,0) = [ao(\) + a1 (N) cosf + 2aa(N) cos6] 1,(0,0)

Sx(ma) = [ao(N) + a1 (\)7x + a2(A\)73] 1,(0,0)

Por ejemplo a 50104, longitud de onda de mayor emisién
solar. La ley de oscurecimiento al limbo se expresa como

1,(0,0)

L0.0) = [0.2593 + 0.8724 cos § — 0.1336 cos? 0]

En la figura [I] se observa la dependencia de la funcién
fuente en términos de la profundidad 6ptica para distintas
longitudes de onda. A medida aumenta la profundidad

A[A] ao a1 2a2  1,(0,0)x10%3
3737 0.1435 0.9481 -0.0920 42.0
4260  0.1754 0.9740 -0.1525 44.9
5010  0.2593 0.8724 -0.1336 40.3
6990 0.4128 0.7525 -0.1761 25.0
8660 0.5141 0.6497 -0.1657 15.5
12250  0.5969 0.5667 -0.1646 7.7
16550  0.6894 0.4563 -0.1472 3.6
20910  0.7249  0.4100 -0.1360 1.6

Tabla 3: Variacion de la intensidad solar a diferentes longi-
tudes de onda

50 T T T T T T
Longitud de Onda ;
3737

45 4260 —
5010

40 - 990 m
12250

35 Lot _

Funcién fuente, S x 1013

DO O NV S o S S S

N RN N N R
0 0.2 04 06 0.8 1 1.2 1.4
Profundidad Optica

10

Figura 1: Funcion fuente vrs profundidad dptica a diferentes
longitudes de onda para el sol

aumenta el valor de la funcién fuente. Lo que indica que
la relacién emision-absorcién en el medio estelar aumenta.

Ahora bien, para cada longitud de onda se puede encontrar
la relacién de la temperatura con la profundidad éptica,
si se asume condiciones de equilibrio termodindmico tal
que ,

Sx=B\(T(n\)) = %M;T_l
Si se iguala la expresién anterior a la aproximacion que
se derivé a partir de la variacion de intensidad del centro
al limbo solar, se obtiene una correlacién para la tempe-
ratura en términos de la profundidad 6ptica a una cierta
longitud de onda dada. Estos resultados se muestran en

la figura,

En el sol, se puede definir una profundidad geométrica que
se denota por t, en la que se sabe que a cierta profundidad,
cada capa tiene una temperatura superficial constante. Por
lo que se puede encontrar la variacién de la profundidad
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Figura 2: Distribucion de la Temperatura con la profundidad
a diferentes longitudes de onda para el sol

6ptica con la longitud de onda a una temperatura dada.

Donde la profundidad geométrica y la profundidad 6ptica
se relacionan por medio de k).

Ty = K)\ T

De la figura [2| se puede estimar valores de profundidad
Optica a una temperatura determinada, si se traza una
linea horizontal. Por ejemplo para T = 6200 K se estiman
valores de profundidad éptica a diferentes longitudes de
onda que se resumen en la tabla [

o,

AMA]

3737 0.7112
4260  0.7222
5010  0.7889
6990  0.8555
12250  0.2555

Tabla 4: Estimaciones de profundidad éptica a partir de la

figura @

Lo cual proporciona una idea de como es la variacién
del coeficiente de absorcién ) con la longitud de onda a
partir de su relacién con la profundidad geométrica t.

Ahora se utilizard un procedimiento similar para obtener
la distribucién de temperatura en términos de la profun-
didad éptica para otras estrellas. Se sabe que no existen
observaciones en gran escala del oscurecimiento al limbo
en otras estrellas.

Entonces un procedimiento aproximado para estrellas del
tipo solar, es tratar de ajustar la distribucién de tem-

peratura solar que se ha descrito a la nueva estrella, a
través de una manipulacién algebraica. La distribucién de

temperatura encontrada para el caso gris en la solucién
aproximada de EDDINGTON expresada para el sol.

3 2
Ts40l(7_2) = Z Te4,sol <TZ + 3) (38)

Si ahora se divide término a término la ecuacién [30]y
se obtiene

4
T4(7.) = g Thy(rs) (39)
e,sol
Segin comparaciones que se han realizado con otros mo-
delos tedricos para calcular la distribucién de temperatura
en otras estrellas, es posible utilizar la temperatura solar
ajustada para estrellas de hasta dos veces la temperatura
efectiva del Sol, es decir, unos 11,000 K aproximadamente.

IX. CoNCLUSION

Sin duda la teoria de atmosferas estelares da una des-
cripcion completa de los procesos fisicos y del estado de
la materia en esta regién. Actualmente existen muchos
modelos de atmosferas estelares cada vez mas complejos
que incluyen hasta los efectos de la opacidad debido a las
lineas del espectro estelar, con la ayuda de computadoras
mas avanzadas. Es evidente que se estd cada vez mas
cerca de modelar fisicamente todos los procesos en las
atmosferas estelares con una mayor presicion.
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