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Σχήματα από Carroll και Ostlie



Αστρικά φάσματα
 Ένα από τα πρώιμα αποτελέσματα της παρατηρησιακής αστροφυσικής/αστρονομίας, ήταν το ότι 

υπάρχει σχέση μεταξύ των ιδιοτήτων της αστρικής επιφάνειας  (π.χ. επιφανειακή θερμοκρασία) και 
της έντασης συγκεκριμένων γραμμών απορρόφησης στα αστρικά φάσματα. 

Ήδη από το 1863 ο Ιησουίτης αστρονόμος Αngelo Secchi ταξινόμησε τα άστρα σε 4 κατηγορίες 
ανάλογα με κάποιες έντονες γραμμές απορρόφησης στα φάσματά τους. 

 2-3 δεκαετίες αργότερα αναπτύχθηκε το σύστημα ταξινόμησης Harvard (Pickering, Fleming, Maury) 
που χαρακτήριζε τα φάσματα με κεφαλαία γράμματα βάσει της έντασης των γραμμών απορρόφησης 
του υδρογόνου, ξεκινώντας με το γράμμα A για τις πιο ευρείες γραμμές.

 Το σύστημα αυτό τελειοποιήθηκε και έφτασε στη σημερινή του μορφή από την Annie Jump Cannon
που αναδιάταξε την ακολουθία των φασμάτων τοποθετώντας τους τύπους O και B πριν τους τύπους 
A, προσέθεσε δεκαδικές υποδιαιρέσεις (π.χ. A0–A9) και συγχώνευσε πολλές από τις τάξεις. 

Με αυτές τις αλλαγές, το σύστημα κατηγοριοποίησης του Harvard των «O B A F G K M» μετατράπηκε 
σε ακολουθία θερμοκρασιών, η οποία εκτείνεται από τα πιο θερμά μπλε άστρα τύπου Ο έως τα πιο 
ψυχρά κόκκινα άστρα τύπου M. 

Η κατανόηση της σχέσης μεταξύ φασματικών χαρακτηριστικών και θερμοκρασίας (χρώματος, επήλθε 
με την ανάπτυξη της κβαντικής θεωρίας, και  βασίζεται σχεδόν αποκλειστικά σε συνδυασμό των 
νόμων Boltzmann και Saha.

Γνωστά από Εισαγωγή 
στην Αστροφυσική 



Τα άστρα που βρίσκονται πιο κοντά στην αρχή αυτής της ακολουθίας αναφέρονται ως 
προγενέστερου τύπου άστρα, ενώ αυτά που είναι προς το τέλος, μεταγενέστερου τύπου 
(οι όροι αυτοί χρησιμοποιούνται και για τους υπο-τύπους, 0-9 σε κάθε τάξη)

Στο σύστημα του Harvard οι γραμμές Balmer φτάνουν στη μέγιστη έντασή τους στα 
φάσματα των άστρων τύπου Α0, τα οποία έχουν ενεργό θερμοκρασία Te = 9520 K.

Οι ορατές φασματικές γραμμές του ουδέτερου ηλίου (He I) είναι ισχυρότερες για τα 
άστρα τύπου B2 (Te = 22000 K)

Οι ορατές φασματικές γραμμές του ασβεστίου που έχει ιονιστεί μία φορά (Ca II) είναι πιο 
έντονες για άστρα τύπου Κ0 (Te = 5250 K). 

Συμβολισμοί: ΟΙ    ουδέτερο άτομο οξυγόνου
ΟΙΙ   μονά ιονισμένο άτομο οξυγόνου
ΟΙΙΙ  διπλά ιονισμένο άτομο οξυγόνου κ.ο.κ.

Βλ. Παράρτημα στο τέλος του μαθήματος

Γνωστά από Εισαγωγή 
στην Αστροφυσική 



Αστρικές ατμόσφαιρες

Το φως που παίρνουμε από ένα άστρο προέρχεται από την ατμόσφαιρα του άστρου, δηλ. τα 
στρώματα του αερίου που βρίσκονται πάνω από το αδιαφανές εσωτερικό του άστρου. 

Ένας τεράστιος αριθμός από φωτόνια διαπερνάει αυτά τα επίπεδα, απελευθερώνοντας την 
ενέργεια που παράγεται στο εσωτερικό του άστρου (θα μιλήσουμε για αυτό σε επόμενα 
κεφάλαια).

 Η θερμοκρασία, η πυκνότητα και η χημική σύσταση των ατμοσφαιρικών στρωμάτων, που 
διαπερνούν τα φωτόνια αυτά , καθορίζουν τα χαρακτηριστικά του φάσματος του άστρου 

Προκειμένου να ερμηνεύσουμε σωστά τις παρατηρούμενες φασματικές γραμμές, πρέπει να 
περιγράψουμε πώς μεταβάλλεται η ενεργειακή κατανομή των φωτονίων  που προέρχονται από 
το εντελώς αδιαφανές εσωτερικό του άστρου (Βν) καθώς αυτά διαδίδονται μέσα από το αέριο 
που συνιστά την αστρική ατμόσφαιρα  δηλ. να  λύσουμε την εξίσωση διάδοσης ακτινοβολίας 
μέσα από την αστρική ατμόσφαιρα.



Περίληψη τύπων που θα χρειαστούμε

Η Ειδική  Ένταση

𝑑𝐸 = 𝐼ఔcos 𝜃𝑑𝜈𝑑Ω𝑑𝐴𝑑𝑡 ⇒ 𝐼ఔ =
ௗா

ୡ୭ୱ ఏௗఔௗஐௗௗ௧

(ή με λ αντί ν)

Ένταση

     𝐼 = ∫ 𝐼ఔ𝑑𝜈

Μέση ειδική Ένταση

𝐽ఔ ≡
ଵ

ସగ
∫ 𝐼ఔ𝑑Ω =

ଵ

ସగ
∫  

ଶగ

థୀ ∫  
గ

ఏୀ
𝐼ఔsin 𝜃𝑑𝜃𝑑𝜙

(= 𝐼ఔ για ισοτροπικό πεδίο)

Μέση ένταση  𝐽 ≡
ଵ

ସగ
∫ 𝛪𝑑Ω

(στο βιβλίο C&O συμβολίζεται με < 𝛪 >)

Ειδική πυκνότητα ενέργειας

𝑢ఔ𝑑𝜈 =
ଵ


∫ 𝐼ఔ𝑑𝜈𝑑Ω

Πυκνότητα ενέργειας

𝑢 =
ଵ


∫ 𝐼𝑑Ω =

ସగ


𝐽

Ροή ακτινοβολίας 

𝑓 = ∫ 𝐼cos 𝜃𝑑Ω

Πίεση ακτινοβολίας   Pୄ =
ଵ


∫ 𝐼 cosଶ 𝜃𝑑Ω 

Εξίσωση διάδοσης ακτινοβολίας

ௗூഌ

(ఈഌାఙഌ)ௗ௦
= 𝑆ఔ − 𝐼ఔ        (∗)

Αδιαφάνεια – opacity 𝜅ఔ  𝛼ఔ = 𝜌𝜅ఔ

Προσοχή οι C & O oρίζουν 𝑑𝜏ఔ = −𝛼ఔ𝑑𝑠 = −𝜌𝜅ఔ𝑑𝑠 (εμείς το έχουμε ορίσει με +) , οπότε γράφουν τη ΕΔΑ   ௗூഌ

ௗఛഌ
=

−𝑆ఔ + 𝐼ఔ.  Εδώ θα εξακολουθήσουμε να χρησιμοποιήσουμε τη μορφή (*) της Ε.Δ.Α.



Υπενθύμιση: Πίεση ακτινοβολίας
Ορμή φωτονίου 
Πίεση ακτινοβολίας είναι η ροή της ορμής της ακτινοβολίας (δηλ. ο ρυθμός με τον οποίο 

μεταφέρεται ορμή από τα φωτόνια ανά μονάδα επιφάνειας δύναμη ανά μονάδα 
επιφάνειας.
Η πίεση κάθετα στη στοιχειώδη επιφάνεια είναι   ( )

ୄ
ௗ

ௗ௧ௗ

ௗா

ௗ௧ௗ

ଵ


ଶ

ୄ
ଵ

 ସగ
ଶ

Για ισοτροπική ακτινοβολία

ୄ
ସగ

ଷ

௨

ଷ
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Η έννοια της τοπικής θερμοδυναμικής ισορροπίας (Local 
Thermodynamic Equilibrium – LTE)

 Στα προηγούμενα μαθήματα είδαμε πως μπορούμε να χρησιμοποιήσουμε τον νόμο
Boltzmann και την εξίσωση Saha για να εξάγουμε συμπεράσματα για την θερμοκρασία,
την πίεση ηλεκτρονίων κλπ.
Η βασική προϋπόθεση για να εφαρμόσουμε τους νόμους αυτούς είναι να είναι το αέριο

σε θερμοδυναμική ισορροπία. Κάτι τέτοιο δεν μπορεί να συμβαίνει σε όλη την έκταση
της ατμόσφαιρας ενός άστρου.
Αν όμως η κλίμακα ύψους της θερμοκρασίας (Temperature scale height),

ఁ είναι πολύ μεγαλύτερη από τη μέση ελεύθερη διαδρομή των
σωματιδίων που απαρτίζουν το αέριο, τότε μπορούμε να υποθέσουμε ότι έχουμε μέσα
σε αυτό το χαρακτηριστικό μήκος ΘΙ Τοπική Θ.Ι. (LTE)
Για άστρα της Κύριας Ακολουθίας (όπως ο ήλιος) η συνθήκη αυτή γενικά ικανοποιείται

και μπορούμε να υποθέσουμε ότι τοπικά έχουμε ΘΙ.
Βλ. παράδειγμα 6.2.1 από C&O.



Η εξίσωση διάδοσης ακτινοβολίας σε αστρικές ατμόσφαιρες
Έχουμε δει ότι η Ε.Δ.Α έχει τη γενική μορφή

ௗூഌ

(ఈഌାఙഌ)ௗ௦ ఔ ఔ (*)

Θα υποθέσουμε ότι οι ιδιότητες του υλικού
εξαρτώνται μόνο από το βάθος μέσα στο
μέσο. Αυτή είναι η λεγόμενη προσέγγιση της
παραλληλεπίπεδης ατμόσφαιρας (plane-
parallel atmosphere approximation).

Η ατμόσφαιρα ενός άστρου στη Κύρια
Ακολουθία είναι πολύ λεπτή σε σχέση με την
ακτίνα του άστρου, δηλ. η ακτίνα
καμπυλότητας είναι πολύ μεγαλύτερη από το
πάχος d, οπότε μπορούμε να τη
προσεγγίσουμε με ένα παραλληλεπίπεδο.

Με αυτό τον τρόπο το πρόβλημα
μετατρέπεται σε μονοδιάστατο πρόβλημα.

Σχήμα από Novotny Introduction to Stellar Atmospheres
and Interiors

 Σε μια ατμόσφαιρα μεγάλου βάθους (σχ. στα αριστερά)
η γωνία θ μεταξύ της ακτίνας και της καθέτου 
(δηλ. της ακτίνας της σφαίρας) δεν είναι σταθερή.
 Σε μια λεπτή ατμόσφαιρα (σχ. στα δεξιά) – plane parallel 
Approximation – μπορούμε να υποθέσουμε ότι η γωνία είναι
σταθερή.



Plane parallel atmosphere approximation

Σχήμα από Novotny Introduction to Stellar Atmospheres
and Interiors

Σε αυτή τη προσέγγιση έχουμε στην ουσία υποθέσει ότι οι 
ιδιότητες του υλικού (της ατμόσφαιρας), όπως η θερμοκρασία, ο 
συντελεστής απορρόφησης κλπ, εξαρτώνται μόνο από το βάθος, 
z.
Σε αυτή τη περίπτωση, λόγω συμμετρίας, η ένταση μπορεί να 
εξαρτάται μόνο από τη γωνία θ που δίνει τη διεύθυνση της 
φωτεινής ακτίνας σε σχέση με την διεύθυνση που είναι κάθετη 
στα επίπεδα με σταθερές ιδιότητες.



Η Ε.Δ.Α (*) γράφεται (χρησιμοποιώντας το 𝑑𝑠 =
ௗ௭

ఓ
)

ఓௗூഌ

(ఈഌାఙഌ)ௗ௭
= 𝑆ఔ − 𝐼ఔ ⇒ 𝐼ఔ(𝑧, 𝜇) = 𝑆ఔ −

ఓ

ఈഌାఙഌ

డூഌ

డ௭

(η ένταση είναι συνάρτηση του βάθους z και της γωνίας 𝜃)

 Σαν μία πολύ χοντρική προσέγγιση («μηδενικής τάξης») μπορούμε να
υποθέσουμε ότι డூഌ

డ௭
≅ 0, που σημαίνει ότι είμαστε αρκετά βαθιά μέσα

στην ατμόσφαιρα.

Τότε, 𝛪ఔ
()

 (𝑧, 𝜇) ≅ Sఔ
()

 (𝑇)

Εφόσον αυτή είναι ανεξάρτητη της γωνίας (ισοτροπική) η μέση ένταση
μηδενικής τάξης προσέγγισης είναι

𝐽ఔ
()

= 𝑆ఔ
()

Από τη σχέση 𝑆ఔ =
ఈഌഌାఙഌഌ

ఈഌାఙഌ
προκύπτει ότι σε αυτή τη προσέγγιση έχουμε:

𝑆ఔ
()

= 𝐵ఔ = 𝐼ఔ
()

 Τώρα μπορούμε να κάνουμε μία καλύτερη προσέγγιση («πρώτης τάξης»)
υποθέτοντας ότι 𝐼ఔ

()
= 𝐵ఔ, οπότε

𝐼ఔ
(ଵ)

(𝑧, 𝜇) ≈ 𝐵ఔ(𝑇) −
ఓ

ఈഌାఙഌ

డഌ

డ௭

Σχήμα από Rybicky & Lightman

𝑑𝑧 = 𝑐𝑜𝑠𝜃 𝑑𝑠 ⇒ 𝑑𝑠 =
𝑑𝑧

𝜇
, 

όπου 𝜇 = cos 𝜃

(στην ουσία εδώ θεωρούμε ότι η θερμοκρασία μεταβάλλεται
με το βάθος, αλλά εξακολουθεί να ισχύει η υπόθεση του LTE)



Τώρα θα υπολογίσουμε την (μονοχρωματική) ροή για αυτή τη προσέγγιση της ειδικής έντασης:

𝑓ఔ(𝑧)  = ∫ 𝐼ఔ
ଵ

𝑧, 𝜇 cos 𝜃 𝑑Ω = ∬ 𝐼ఔ
ଵ

𝑧, 𝜇 cos 𝜃 𝑠𝑖𝑛𝜃𝑑𝜃𝑑𝜑 =

 = 2𝜋 ∫  
ାଵ

ିଵ
𝐼ఔ

(ଵ)
(𝑧, 𝜇)𝜇𝑑𝜇

όπου 𝐼ఔ
(ଵ)

(𝑧, 𝜇) ≈ 𝐵ఔ(𝑇) −
ఓ

ఈഌାఙഌ

డഌ

డ௭

Το 𝐵ఔ(𝑇) δεν εξαρτάται από το 𝜇, και το αντίστοιχο ολοκλήρωμα είναι 0. 

Οπότε, τελικά, για τη μονοχρωματική ροή έχουμε

𝑓ఔ(𝑧)  = −
2𝜋

𝛼ఔ + 𝜎ఔ

𝜕𝐵ఔ

𝜕𝑧
න  

ାଵ

ିଵ

𝜇ଶ𝑑𝜇

 = −
4𝜋

3 𝛼ఔ + 𝜎ఔ

𝜕𝐵ఔ(𝑇)

𝜕𝑧

 = −
4𝜋

3 𝛼ఔ + 𝜎ఔ

𝜕𝐵ఔ(𝑇)

𝜕𝑇

𝜕𝑇

𝜕𝑧



Για τη βολομετρική ροή προκύπτει:

ஶ

 ఔ

ସగ

ଷ

డ்

డ௭

ஶ

 ఔ ఔ
ିଵ డഌ

డ்

Μπορούμε να γράψουμε αυτή τη σχέση πιο βολικά, ως εξής:
ଵఙ்య

ଷതೃ

డ்

డ௭

όπου χρησιμοποιήσαμε τον ορισμό

ଵ
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బ
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ങ

ௗఔ
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బ
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και το ότι ஶ
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డ

డ்

ஶ

 ఔ
డ(்)
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ସఙ య

గ

όπου σ η σταθερά Stefan-Boltzmann

Προσέγγιση Rosseland για τη ροή ακτινοβολίας 



Μπορούμε να γράψουμε:
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బ
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ഉഌ
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ങ
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∫  
ಮ

బ
ങಳഌ()

ങ
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που είναι η λεγόμενη μέση αδιαφάνεια Rosseland

Η μέση αδιαφάνεια Rosseland είναι ο σταθμισμένος αρμονικός μέσος της αδιαφάνειας σε
διαφορετικές συχνότητες (δίνοντας έτσι μεγαλύτερο βάρος στις χαμηλότερες τιμές της
αδιαφάνειας) με στατιστικό βάρος τον ρυθμό με τον οποίο το φάσμα του μέλανος σώματος
μεταβάλλεται με τη θερμοκρασία στη συγκεκριμένη συχνότητα.

Η μέση αδιαφάνεια Rosseland εξαρτάται εξαρτάται μόνο από τη χημική σύσταση, την πυκνότητα 
και τη θερμοκρασία της ατμόσφαιρας.

Σημείωση: Αυστηρά, το 𝛼ఔ (αλλά όχι το 𝜎ఔ) πρέπει να πολ/στεί με τον παράγοντα 1 − 𝑒ఔ/் για να συμπεριληφθεί η 
εξαναγκασμένη εκπομπή – θυμηθείτε από προηγούμενο μάθημα 𝛼ఔ =

ఔ

ସగ
𝑛ଵ𝐵ଵଶ 1 − exp 

ିఔ

்
𝜙(𝜈)



H χημική σύσταση μιας αστρικής ατμόσφαιρας
Η χημική σύσταση της ατμόσφαιρας ενός άστρου παίζει σημαντικό ρόλο στη

διάδοση της ακτινοβολίας μέσα από αυτήν και επομένως στη τελική διαμόρφωση
του φάσματος που λαμβάνουμε.
Η χημική σύσταση μιας αστρικής ατμόσφαιρας καθορίζεται από τη χημική

σύσταση του μοριακού νέφους από το οποίο δημιουργήθηκε το άστρο (αυτό ισχύει
για άστρα της ΚΑ και για τις περισσότερες εξελικτικές φάσεις των άστρων.
Υπάρχουν όμως περιπτώσεις που θα συζητήσουμε αργότερα που υλικό από το
εσωτερικό του άστρου –προϊόν θερμοπυρηνικών αντιδράσεων- καταλήγει στην
ατμόσφαιρα μέσω ρευμάτων μεταφοράς).
Ορίζουμε ως Χ το λόγο της μάζας του υδρογόνου ενός άστρου προς τη συνολική

μάζα του άστρου
 ως Υ τον λόγο της μάζας του ηλίου ενός άστρου προς τη συνολική μάζα του

άστρου
ως Ζ τον λόγο της μάζας όλων των στοιχείων που είναι βαρύτερα από το ήλιο

«μέταλλα») προς τη συνολική μάζα του άστρου
Προφανώς Χ+Υ+Ζ=1



Πηγές αδιαφάνειας στις αστρικές ατμόσφαιρες
(α) bound-bound transitions: παράγουν φασματικές γραμμές. Στις ψηλές θερμοκρασίες
που συναντάμε στο εσωτερικό των άστρων, είναι αμελητέες, αλλά στις ψυχρότερες
περιοχές (ατμόσφαιρα) μπορεί να είναι σημαντικές. Ακόμα και σε ψηλές θερμοκρασίες
(106Κ), όπου ο ιονισμός είναι υψηλός και αναμένονται λίγες διακριτές μεταβάσεις, σε
κάποιες πυκνότητες το  μπορεί να είναι μεγαλύτερο από το  Δεν υπάρχουν
αναλυτικοί τύποι για το .
(β) bound-free transitions: (φωτοϊονισμός): η απλούστερη περίπτωση είναι ο ιονισμός του
ατόμου του υδρογόνου ( + ି ). O Kramers χρησιμοποιώντας κλασική φυσική
υπολόγισε τον συντελεστή απορρόφησης για bf transitions για το Η και για ιόντα με ένα
μόνο ି. Κατά προσέγγιση, ο ίδιος τύπος μπορεί να χρησιμοποιηθεί για πιο πολύπλοκα
συστήματα (όπου χρησιμοποιείται μία τιμή ενεργού πυρηνικού φορτίου Z’ για να λάβει
έστω μερικά υπόψη το electron screening). Aργότερα, ο Gaunt υπολόγισε κβαντομηχανικές
διορθώσεις  Gaunt factor
Τελικά, ο συντελεστής απορρόφησης είναι


ସగరభబ

ଷ ଷరల
ସ ್

ఱ
ଷ ଷ ିହ ( 𝑛)

όπου 
యమ

ଶగమర௭ᇱమ 

είναι το μ.κ. του φωτονίου που έχει την ελάχιστη ενέργεια που απαιτείται για ιονισμό από
το επίπεδο διέγερσης



Υπενθύμιση - Σειρά Balmer του Υδρογόνου

ଵ

ఒ
= 𝑅ୌ

ଵ

ଶమ −
ଵ

మ  for 𝑛 = 3,4,5, … 



Συντελεστής  για υδρογονοειδή άτομα

Από Νovotny Introduction to stellar atmospheres
and stellar interiors

edges



Πως θα υπολογίσουμε την αδιαφάνεια 𝐛𝐟 από τον συντελεστή απορρόφησης:

Για να την υπολογίσουμε, χρειαζόμαστε τα: 
ே,

ே ௭ᇲ
,

ே

∑ே ௭ᇲ
,

ଵ

ᇲಹ
, 𝑋௭ᇲ ,  όπου

ே,

ே ௭ᇲ
=

ఘ.ఈఛఖఓఠఔ ఓఌ ఉఈఏఓఖ ఐఖఔఐఙఓఖజ ୧ சங க சதத ஔஙகஓகண ୬

ఘ.ఈఛఖఓఠఔ ఓఌ ఉఈఏఓఖ ఐఖఔఐఙఓఖజ ୧ (ఋఎఒ.ఈఏఘఖఐఙఓఈ ఊఐఈ όఒఌచ ఛఐచ )

ே

∑ே ௭ᇲ
=

ఘ.ఈఛఖఓఠఔ ఓఌ ఉఈఏఓఖ ఐఖఔఐఙఓఖజ 

ఘ.ఈఛఖఓఠఔ (ఋఎఒ.ఈఏఘఖఐఙఓఈ ఊఐఈ όఒఈ ఛఈ )

ଵ

ᇲಹ
=

ଵ

 μαζικός αριθμός του ατομου  ௭ᇲ× μαζα του ατομου του ୌ (=μάζα ατόμου του στοιχείου z’) 

𝑋௭ᇲ =
ఙజఔఖఒఐఎ ఓఈఈ ఛఖజ ఙఛఖఐఞఌఐఖజ ௭ᇱ

ఙజఔఖఒఐఎ ఈఙఛఘఐఎ ఓఈఈ

Το γινόμενο των παραγόντων αυτών δίνει τον αριθμό των ατόμων με βαθμό ιονισμού 𝑖 και σε κατάσταση 
διέγερσης 𝑛 ανά μονάδα μάζας του άστρου.

Εξ. Boltzmann

Εξ. Saha (διαδοχική χρήση 
της)

Χημική σύσταση του άστρου



Για να βρούμε την αδιαφάνεια, πρέπει να αθροίσουμε το παραπάνω γινόμενο για όλες 
τις καταστάσεις διέγερσης και για όλα τα στοιχεία z’.

ୠ ᇲ  ୠ
ᇱ ே,

ே ௭ᇲ

ே

∑ே ௭ᇲ

ଵ

ᇲౄ
௭ᇲ

Μία άλλη σημαντική πηγή απορρόφησης στις αστρικές ατμόσφαιρες είναι το αρνητικό 
ιόν υδρογόνου Η-

Αυτό έχει μόνο μία δέσμια κατάσταση. Το επιπλέον e είναι δεσμευμένο στο άτομο του Η 
με ενέργεια 0.754eV και το ιονίζον φωτόνιο πρέπει να έχει τουλάχιστον τόση ενέργεια 
(που αντιστοιχεί σε 16500Α)

Στις ψυχρότερες αστρικές ατμόσφαιρες παίζουν σημαντικό ρόλο οι μοριακές μεταβάσεις. 
Επίσης, η φωτοδιάσπαση μορίων (photodissociation) σε πλανητικές ατμόσφαιρες.



(γ) free-free transitions (ελεύθερο e που περνά κοντά 
από ένα ιόν εκπέμπει ή απορροφά ενέργεια) 

Η διαδικασία αυτή συμβαίνει όσο το e είναι κοντά στο 
ιόν.

O συντελεστής απορρόφησης για ένα e με ταχύτητα ως 
προς τον πυρήνα μεταξύ 𝜐 και 𝜐 + 𝑑𝜐 είναι 

𝑎 𝜆, 𝑧ᇱ, 𝜐 =
ସగ

ଷ ଷ

ల

రమ 𝑧ᇱଶ 

జ
𝜆ଷ, όπου 𝑔 ο 

παράγοντας Gaunt για free-free transitions.

Η αδιαφάνεια υπολογίζεται ολοκληρώνοντας για όλες 
τις ταχύτητες. 

Οπότε κ 𝜆, 𝑧ᇱ = ∫  
ஶ


𝑎 𝜆, 𝑧ᇱ, 𝜐


ᇲ

ᇲౄ
𝑁(𝜐)𝑑𝜐

όπου 𝑁(𝜐)𝑑𝜐 ο αριθμός e ανά μονάδα όγκου με 
ταχύτητες μεταξύ μεταξύ 𝜐 και 𝜐 + 𝑑𝜐

𝑁 𝜐 𝑑𝜐 = 𝛮
𝑚

2𝜋𝑘𝑇

ଷ/ଶ

𝑒ିజమ/ଶ்4𝜋𝜐ଶ𝑑𝜐

(κατανομή Maxwell-Boltzmann)
Σχηματική αναπαράσταση της εξάρτησης του αν
από τη συχνότητα για μεταβάσεις bound-bound και 
bοund-free. Σχήμα από «Radiative processes in Astrophysics”, 
A. Ingram, 2020, University of Oxford



(δ) ελαστική σκέδαση από e (Thomson scattering) 
(έχει υπολογιστεί σε άλλα μαθήματα)

Ο συντελεστής σκέδασης ανά e είναι 
଼

ଷ

మ

మ

ଶ
ିଶ ଶ

(ανεξάρτητο του μ.κ.).

Η αντίστοιχη αδιαφάνεια είναι  (ή 
ିଶ ଶ அ

ఘ

(ε) σκέδαση  Rayleigh 
Αυτού του τύπου η σκέδαση παράγεται από την εξαναγκασμένη ταλάντωση 
τροχιακών ηλεκτρονίων λόγω του ηλεκτρικού πεδίου του προσπίπτοντος ΗΜ 
κύματος  μήκους κύματος >> από το μ.κ. μιας φασματικής γραμμής

ோ (ή ோ 
ఒై

ఒ

ସ
, =1026A (σταθμισμένη μέση τιμή των γραμμών Lyman 

)



Συζητήσαμε την αδιαφάνεια συναρτήσει του μ.κ. (ή της συχνότητας). Με βάση 
αυτές τις σχέσεις υπολογίζουμε τη μέση αδιαφάνεια Rosseland για κάθε είδος 
αδιαφάνειας.

Κατά προσέγγιση βρίσκεται ότι ισχύουν οι σχέσεις:

ୠ
ଶଵ ౘ

௧

ఘ

்య.ఱ
ଶ ିଵ

όπου t o «παράγοντας γκιλοτίνας», που περιγράφει το ότι όταν το άτομο έχει 
ιονιστεί πλήρως, παύει πια να συμμετέχει στις μεταβάσεις bf. To t έχει τυπικές 
τιμές μεταξύ 1 και 100.


ଵ଼


ఘ

்య.ఱ
ଶ ିଵ 

ୌష
ିଷସ ଵ/ଶ ଽ ଶ ିଵ

ୣୱ
ଶ ିଵ

η πυκνότητα μάζας του αστρικού υλικού και η θερμοκρασία
Τελικά

ୠୠ ୠ  ୣ ୌష



Σχόλια

1. Τα ୠ και  εξαρτώνται από το ఘ య.ఱ  νόμος αδιαφάνειας Kramer
οπότε ఖ

ఘ
య.ఱ για συγκεκριμένη χημική σύσταση

2. Το ୠ εξαρτάται από το Ζ (άτομα με μεγάλο Z διατηρούν κάποια ηλεκτρόνια δεσμευμένα 
ακόμα και σε ψηλές θερμοκρασίες)
3. Το  εξαρτάται κυρίως από τα άτομα Η+Ηe ( ), δηλ. αμελούμε τα 
βαρύτερα στοιχεία. Αυτή η προσέγγιση είναι δικαιολογημένη διότι η ff transition είναι 
σημαντική για μικρό Z. Επίσης για μεγάλα Ζ το ୠ είναι πιο σημαντικό από το .
4. Η σκέδαση e γίνεται η πιο σημαντική πηγή αδιαφάνειας σε χαμηλή πυκνότητα ή/και 
ψηλή θερμοκρασία. 
5. O όρος που εμφανίζεται και στις δυο σχέσεις της προηγούμενης διαφάνειας, είναι 
η αριθμητική πυκνότητα των ηλεκτρονίων 𝑒. Πράγματι: 
Υποθέτουμε ότι το Η και το Ηe είναι ιονισμένα. Τότε κάθε άτομο Η (Α=1)  δίνει 1 e και κάθε άτομο
He (Α=4) δίνει 2e.

O αριθμός ηλεκτρονίων ανά μονάδα μάζας του αστρικού υλικού είναι அ

ఘ

ೋ

ೋ౷


ఘ

౷

ଶ

ସ

ଵ

ଶ
αλλά επίσης 

ఘ

ଶ౷
(1 + Χ)



Έχοντας τώρα βρει τη μέση αδιαφάνεια (και το αντίστοιχο κατακόρυφο οπτικό 
βάθος) μπορούμε να γράψουμε την Ε.Δ.Α. για γκρίζα παραλληλεπίπεδη 
ατμόσφαιρα 

Oλοκληρώνουμε την 
ௗூഌ

ௗఛഔ
ఔ ఔ για όλα τα ν (ή λ), 

οπότε
ௗ௶

ௗఛഔ
, όπου ఔ και ఔ



Παράρτημα
Επανάληψη από Εισαγωγή στην Αστροφυσική 
Γραμμές Balmer σε αστρικά φάσματα 



Παράδειγμα εφαρμογής νόμων Boltzmann και Saha.
Αέριο που αποτελείται μόνο από υδρογόνο σε ΘΙ, σε θερμοκρασία Τ μεταξύ 5000Κ και 25000Κ. Έστω ότι 

η πίεση των ηλεκτρονίων είναι 𝑃 = 20Nmିଶ

Από την εξίσωση Saha υπολογίζουμε τον λόγο των ατόμων που έχουν ιονιστεί προς τον συνολικό αριθμό 
(ουδέτερων και ιονισμένων ατόμων) 𝑁୍୍/𝑁total = 𝑁୍୍/ 𝑁 + 𝑁୍୍

Χρειαζόμαστε τις συναρτήσεις επιμερισμού Ζ 𝜅𝛼𝜄 Ζ୍୍.
Ζ୍୍ = 1 (ιον H → πρωτόνιο)
Για τις θερμοκρασίες που μας ενδιαφέρουν ο παράγοντας Boltzmann για τη πρώτη κατάσταση 

διέγερσης είναι 𝑒ି ாమିாభ /் ≪ 1, αφού 𝐸ଶ − 𝐸ଵ=10.2eV, δηλ. τα περισσότερα άτομα βρίσκονται 
στη βασική τους στάθμη, άρα
𝑍ଵ ≃ 𝑔ଵ = 2(1)ଶ = 2

Εισάγουμε στην εξ. Saha  ேశభ

ே
=

ଶ்శభ



ଶగ ்

మ

ଷ/ଶ
𝑒ିఞ/் τις παραπάνω τιμές και το 𝜒ூ = 13.6eV και 

υπολογίζουμε τον λόγο 𝑁୍୍/ 𝑁 και από αυτόν, το ே

ேtotal 
=

ே

ே౹ାே
=

ே/ே

ଵାே/ே

από Carroll και Ostlie

Γνωστά από Εισαγωγή 
στην Αστροφυσική



Σχήμα από Carroll και Ostlie

𝑁୍୍

𝑁total 

Τ (Κ)               

Για δεν υπάρχουν σχεδόν 
καθόλου ιονισμένα άτομα Η
Για το 5% έχει ιονιστεί
 Για το 50% έχει ιονιστεί 

ζώνη μερικού εκφυλισμού
Για το 95% έχει ιονιστεί

Ο ιονισμός του Η συμβαίνει μέσα 
σε μία περιοχή θερμοκρασιών 
εύρους 3000Κ

Γνωστά από Εισαγωγή 
στην Αστροφυσική



Η ένταση των γραμμών Balmer εξαρτάται από το λόγο N2/Ntotal , το κλάσμα
όλων των ατόμων υδρογόνου που βρίσκονται στην πρώτη διεγερμένη
κατάσταση.
Αυτό βρίσκεται με τον συνδυασμό των αποτελεσμάτων των εξισώσεων

Boltzmann και Saha.
Επειδή, ουσιαστικά, όλα τα άτομα του ουδέτερου υδρογόνου είναι είτε στη

βασική είτε στην πρώτη διεγερμένη κατάσταση, μπορούμε να
χρησιμοποιήσουμε την προσέγγιση N1 N2 ௶ και να γράψουμε

ேమ

ேtotal 
=

ேమ

ேభାேమ

ே

ேtotal 
=

ேమ/ேభ

ଵାேమ/ேభ

ଵ

ଵାே/ே

όπου ο λόγος 𝑁ଶ/𝑁ଵ προκύπτει από την εξ. Boltzmann.
ேమ

ேభ

మ

భ

ି ாమିாభ /்

Γνωστά από Εισαγωγή 
στην Αστροφυσική



Νଶ

Ν௧௧
=

அమ

அభାஅమ

ଵ

ଵା
ಿ
ಿ

Για μικρά Τ, το   அమ

அభାஅమ
0

Για μεγάλα Τ, το  ଵ

ଵା
ಿ
ಿ

0

από Carroll και Ostlie
Η μειούμενη ισχύς των γραμμών Balmer στις υψηλότερες 
θερμοκρασίες οφείλεται στον γρήγορο ιονισμό του υδρογόνου 
πάνω από τα 10000 K. Γνωστά από Εισαγωγή 

στην Αστροφυσική


