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¢ A través de cuanto aire
miramos? (Extincion
Atmosférica y Masa de Aire)

4
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El Corazon Estelar ' -

@ El laberinto de fotones.
3 @ * (Profundidad Optica,
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QP :} e

Camino Libre Medio y el Sol) E
[}

Magia Termodinamica ©

=

El gas de fotones en equilibrio.

.. | (Leyes de Kirchhoff y la

w-.t—r.—.r.-..-; OB R By 4 . P . ' b 's) O
S a e . demostracién de Stefan- @
< Boltzmann) 5
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", Exbincion Afmosfenica: ;Cudnfas afmasferas cruzamos? R ;;,

X =secz —0.0018167(sec z — 1) — 0.002875(sec z — 1)*
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— 0.0008083(sec z — 1)°
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Masa de Aire (X): Representa la
cantidad de “atmésferas <
verticales” que la luz debe cruzar.
Ecuacion: X = sec 0 (o sec z)

(Pro-Tip: jOjo! ¥ Esta aproximacion es

stper buena para alturas > 30° (dnqulos 0
cenitales < 60°). Mas abajo, jla curvatura ot
de la Tierra arruina el cdlculo! | &//"

I =
sin(h + 244/(165 + 47h11))

&1 NotebookLM




»~ Profundidad Optica (t,): El Espesor de la Niebla Estelar - . |

By
La probabilidad de que un foton -
viaje sin ser absorbido cae
drasticamente. jEs una caida

exponencial! P(t,) «< e~ v,
¢ 9

wl

¢, Qué pasa cuando
=1?

La intensidad de la luz
decae en 1/e (aprox. 4
un tercio de la original).

>

=1 e§ como esa neblina espesa
que apenas te deja ver tu mano.
.2 jAhT esta el limite de lo que

2" 2 Profundidad Optica () podemos observar! 33.4

> 7 T

Probabilidad de
Supervivencia
@




) Cwmn&LubneMedw(ﬁv) &Paﬁwdd%tem 5

&3 Esladistancia media que logra recorrer un foton en un medio antes de interactuar (donde 7, = 1). v

$
ed,'.ﬂ o ' M ¥ o Des Ejﬂl"'-dﬂ
valor me .. Math Pipeline *, PR i

\9 s ) i B é/
Valor;nedio de T: N Por definicién: E ) Despejar;do la n;agia:
(ry) = _[ Tye vdr, =1 =’ (1) = a1, =1 1L

0 ay

. s no s
& y L s i <>,<>
K Cnnr:.evh‘“'ﬂ“ ? i

mgﬂ‘mﬂ ; : i
| e Nos dice qué tan transparente o denso es el
R 7 T e medio. En el centro del sol, [, es casi cero.
: 11 iLos fotones chocan al instante! 3.5
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. j Matrix de Conceptos: Térmica vs. Cuerpo Negro .@i¢

Radiacion Térmica o Cuerpo Negro @

e Definicion: Radiacion emitida por
materia en equilibrio térmico.

e Funcion Fuente: La funcion fuente
emite como la Funcion de Planck:

e Definicion: Un caso ideal. Un objeto
que absorbe y emite toda la energia
que recibe (e=a=1).

e Intensidad: La intensidad especifica

: gve ;IEE:B\-@ L total se comporta como la Funcién
P de Planck: I, = B, (T). g 1y

@ exclusivamente de la temperatura. (s -0_

iSecreto de oro! Y’ La radiacién térmica se vuelve radiacién de cuerpo
2

*?@ negro SOLO cuando el medio es opticamente grueso (7, > 1). a“@' Ng
&
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. A8 * Q.
g Leyes de Kirchhoff: El Experimento de las Cajitas @’ <+

Dos contenedores a temperatura T en y E/SP /\\
equilibrio termodinamico (LTE). Un filtro solo e Sil, > I, habria un flujo de energia
deja pasar frecuencias entre vy v + dv. 5 espontaneo, jviolando la Segunda
i Ley de la Termodinamica! &
- v + dv 5 < ; o4
Ii, i TR g
@ :D: :<: @ | Por lo tanto, obligatoriamente:
: | | I, = L,(T).

\. J o . y,

& %
jyv = ay By (T) ﬁ Esto prueba que la emision yla\

absorcion estan intimamente

o (fa emisiém es lgmt o la absercion relacionadas por la temperatura.
funcion de Planck) r ’ ¢
% W=
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-~ Anatomia del Sol: ;De dénde viene su luz? £

e s e Bl { LaFotosfera: 7~ 1.
iAqui es donde la luz
\

finalmente logra escapar
hacia nosotros!

-
-"-
[ ]

El Nucleo: T > 1.

i Totalmente opaco! Los
fotones generados
rebotan sin parar. El

camino libre medio es .\-H‘ +
casi nulo. Actua como un ‘(_L‘ @ C

Cuerpo Negro perfecto.

ila lug que vemos hoy
tardo miles de arios en
salir del ruicleo, pero
solo 8 minutos en llegar
ala Tierra! &

67{:'

D

El espectro que recibimos
corresponde a una temperatura
efectiva de cuerpo negro de

5780 K.
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Espectros La Huella Digital Estelar ¢777

|L|nec15 de absorcion! Los atomos en P
la atmésfera externa “roban” T =3000 K
fotones de frecuencias especificas.

~ La luz atraviesa el gas exterior frio
y opticamente delgado.

........... . e s . Longitud de Onda [A] e £ v AR

La parte interna emite un espectro
continuo, suave y perfecto de
radiacion térmica. |

log (j,)




Termodinamica Nivel Diosa «.:: El Gas Radiativo
..{>

@@aradeswbrwea&ys rema de la radiacién, vames a tratar a la luz s
encerrada en una cavidad jcome si fuera un gas en un pistén! )

-<:>
U: Eneraia total iy
i @ U (Energia Total): 7 (PresLnn).

<> U =1V P= 3
// @ [\ \ \/\ g Y (Densidad de (iUn tercio de la
@ energia x Volumen) densidad de energia
[}) m un gas de fotones!)
el BBV
? W

M >
. ¢
\4;-@ @ \/ } /\/ < @ T: Temperatura V: Volumen
&

U: Energia total P: Presion T: Temperatura V:Volumen
@ & ' | C:j)

Como la funcion de Planck B, (T) solo depende de T, jla densidad de energia u también es solo funcién de T! (u = u(T)) @
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La Receta del Universo (Paso 1): Combinando Leves &l %

Sustituimos U =uVyP = %

() )

1
dS = — d(UV) - :—3? dVv

o ;

fﬁ'ﬁ d(uV) =Vdu+udV ﬁ

<:({3 The Resulting Spell @

Mezclando y
Sustituyendo V (du) 4u

dS = —

= il =gl

Sl €

N
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MCIgICI Matemdtica (Paso 2): El Truco de la Entropia

X
J

&

5§ o
ﬂ La entropia (S) es una funcién de estado (T, V). Por lo tanto, 5
™ iel orden de las derivadas cruzadas no altera el resultado! 4 &
325
oT oV aoVok
Derivando neﬁp.eceo a U Derivando P'GAPEGEO
8_Vdu'_1du&}: 0 [4u qu 4 du
ATl T g THg e Mo il SO, LR SR
4 M ‘<>'
0 4u _ld_u ;Iguulgmns estas dos <
1 oV dT - TdT : sigur;zai]:?)sd:?ng E‘} 0

b
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La Ecuacion Diferencial (Paso 3): Despejando el Camino +~

Step 1: Iqualando
G- T ©

Step 2: Agrupando términos con du/dT

Restamos el término izquierdo del derecho:

[i 2l (d_u) a0
SR LT 82
Queda: o (—@i) ==k
e DT dTYATNT™ "
5 -
Step 3: Simplificando
Multiplicamos por 3T... {{? ﬁ}
iLo
; 3 I797amos una ecuqcig,
The Beautiful Result © diferencia d rine
du 4u S €N stiper elegantef

3 - eParacion de varigp)ps
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ElL Gran Final  :La Ley de Stefan-Boltzmann

.<><>‘ Separamos variables: du/u = 4 (dT/T) *
Integramos: [ (du/u) = 4 [ (dT/T) \|
lnu=4InT+lna
(donde b a es nuestra constante de integracién)

2 /ﬁ g
;,@ J,G“- Aplicames expenencial a, ames lades y... :2&;}

@ ﬁ<>
g | w(T)=aT*.. -
& {3, =

Demostrado analiticamente por Boltzmann en 1884. jLa densidad de energia de
la radiacion térmica escala con la temperatura a la cuarta potencia! & ¢%
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Atmésfera: N G Opacidad: e Radiacion:
Masa de Aire | ~ | Camino LibreMedio |« | Leyde Kirchhoff:
X =secf i | =1 / Ay o= E En equilibrio térmico,
(Aproximacion ¥ @) (Cuandot=1,I,cae & ¢ emi.sién = absorcion.
¢ paraz<60° | R

L Termodinamica:
Vemos la fotosfera (t~ 1). | J - Ley de Stefan-Boltzmann:
Elnicleoesuncuerpo  F - =g T
negro perfecto (t» 1) | iDerivada a partir de
atrapando luz. Ao | P=u/3yla2daleydela

Astrofisica Kawaii - Transporte Radiativo. jTi puedes con toc m Netebooktn



