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Outline	  

•  What	  is	  a	  model	  atmosphere?	  
– Physics/	  equaGons	  
–  Ingredients	  

•  1D	  models	  

•  3D	  models	  

•  Models	  for	  red	  (super-‐)giants	  

•  Stellar	  parameters	  :	  a	  word	  of	  cauGon	  



Why	  we	  need	  model	  atmospheres	  	  

We	  do	  not	  measure,	  nor	  observe	  

-‐ 	  L,	  Teff,	  R,	  M,	  g,	  chemical	  composiGon	  

-‐ 	  MagneGc	  field,	  rotaGon,	  velocity	  fields,	  ...	  

-‐	  age,	  mass-‐loss,	  ...	  	  

We	  interpret	  observa.ons,	  using	  models	  to	  compute,	  
e.g.,	  a	  syntheGc	  spectrum,	  or	  a	  visibility.	  



What	  is	  a	  model?	  

-‐>	  1D	  examples	  in	  hydrostaGc	  equilibrium	  (MARCS,	  Gustafsson	  et	  al.	  2008)	  
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Standard	  models	  

-‐	  staGonary	  (∂/∂t	  =	  0),	  staGc(<v>=0)	  

-‐	  Geometry	  :1D	  (PP	  or	  spherically	  sym.)	  

-‐	  StaGsGcal	  equilibrium:	  Dni/Dt	  =	  0	  

-‐	  HydrostaGc	  equilibrium:	  dp/dτ	  =	  g/κ	  
-‐	  RadiaGve	  equilibrium	  (∇	  Frad	  =	  0)	  or	  rad.	  

+	  convecGve	  equilibrium	  

Simple	  example:	  

LTE	  grey	  atmosphere(κν	  =	  κ)	  :	  



T	  and	  P	  straGficaGon	  

•  Pressure	  straGficaGon	  is	  ruled	  by	  gravity	  

•  Temperature	  straGficaGon	  depends	  on	  
energy	  flux	  at	  the	  base	  of	  atmosphere	  (Teff),	  
and	  opaciGes	  (+	  convecGon)	  

Let’s	  look	  at	  the	  simple	  1D	  staGc	  case	  	  



HydrostaGc	  pressure	  equaGon	  



RadiaGve	  transfer	  equaGon	  (1D,	  staGc)	  

•  emission 	   	   	   	  dIν	  =	  jν(s)	  ds	  

•  exGncGon	   	   	   	  dIν	  =	  -‐σν	  n	  Iν	  ds 	  	  	  	  	  	  
	   	   	   	   	   	   	   	  αν	  =	  σνn	  =	  κνρ	  

•  OpGcal	  depth 	   	  dτν	  =	  αν(s)	  ds	  

•  Source	  funcGon 	   	  Sν	  =	  jν	  /	  αν	  

Seemingly	  simple...	  BUT	  S	  =	  S(I)	  !	  



SoluGon	  to	  the	  transfer	  equaGon	  

•  Formal	  soluGon	  

•  Simple	  case:	  homogeneous	  slab	  of	  depth	  D	  



From	  Ru9en	  



A	  	  word	  on	  limb-‐darkening	  
WriGng	  S	  =	  a	  τ	  +b,	  leads	  to	  	  

	  I(µ)	  =	  S(τ=µ),	  with	  µ=cos(θ)	  

and	  the	  flux	  

	  F	  =	  S(τ=2/3)	  	  
(Eddington	  approx.)	  

ApplicaGon	  :	  	  

	  empirical	  determinaGon	  of	  Sν(τ),	  T(τ)	  	  
⇒  empirical	  model	  atmosphere	  (e.g.	  

Holweger-‐Müller)	  	  

Precious	  informa.on	  =>	  Measure	  it!	  

K.	  Schwarzschild	  (1906)	  used	  it	  to	  
demonstrate	  that	  the	  solar	  
atmosphere	  is	  in	  radiaGve	  equilibrium	  



At	  LTE,	  radiaGve	  energy	  balance	  requires:	  

At	  every	  level	  in	  atmosphere	  

	  Jλ	  :	  radiaGon	  from	  (ho9er)	  deeper	  atmosphere	  
	  Bλ	  :	  local	  (cooler)	  radiaGon	  field	  

•  In	  the	  blue	  Jλ-Bλ	  >0	  and	  in	  the	  red	  Jλ-Bλ	  <0	  	  
	  =>	  if	  an	  opacity	  is	  efficient	  in	  upper	  atmospheric	  layers,	  	  

heaGng	  (e.g.	  TiO)	  or	  cooling	  (e.g.	  H2O,	  C2H2). 	   	   	  	  

•  and	  backwarming,	  deeper.	  

Effect	  of	  lines	  on	  the	  thermal	  structure	  
(line	  blankeGng)	  

€ 

q = κλ∫ (Jλ − Bλ )dλ = 0



Line	  blankeGng:	  

HeaGng	  in	  deep	  layers	  

Cooling	  or	  heaGng	  in	  shallow	  layers	  

Metal-‐rich	  

Metal-‐poor	  



Importance	  of	  line	  list	  completeness	  	  
for	  the	  thermal	  structure	  (Jørgensen	  et	  al.	  2001)	  
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Models	  for	  different	  kinds	  of	  stars	  

Hot	  stars:	  	  

• 	  few	  spectral	  lines,	  no	  convecGon	  
• 	  but	  NLTE,	  strong	  wind	  
Cool	  stars:	  	  

• 	  numerous	  lines	  =>	  blankeGng	  (e.g.	  TiO	  :	  5	  isotopes,	  >	  107	  lines!)	  

• 	  convecGon,	  dust	  formaGon,	  ...	  

PulsaGng	  stars	  require	  radiaGve	  hydrodynamics	  



Classical	  model	  atmospheres	  

“classical”	  approximaGons:	  	  
•  1-‐D	  (PP	  or	  SPH)	  
•  LTE	  (actually	  :	  Sλ=κλBλ+σλJλ/(κλ+σλ))	  
•  hydrostaGc	  
•  convecGon	  =	  MLT	  

works	  well	  for	  most	  cool	  stars.	  
Many	  successes	  (Teff-‐scales,	  abundances,	  ...),	  we	  will	  see	  some	  limits	  

also!	  

Three	  main	  brands:	  MARCS,	  ATLAS,	  PHOENIX	  



MARCS	  2008	  

•  OS	  108000	  points	  
•  updated	  conGnuous	  opaciGes	  
•  updated	  line	  opaciGes,	  e.g.	  H2O,	  atomic	  lines	  with	  Anstee,	  Barklem	  

et	  al.’s	  collisional	  broadening,	  and	  be9er	  H	  I	  lines	  (Barklem	  &	  
Piskunov,	  2003),	  ...	  

•  more	  than	  104	  models	  
•  note	  on	  compuGng	  Gme	  :	  

–  Gustafsson	  &	  Nissen	  1972	  :	  25mn	  for	  a	  PP	  model	  with	  148	  λ	  (25	  Balmer	  
lines)	  

–  2008	  :	  10mn	  for	  a	  SPH	  model	  with	  108000	  λ	  (>108	  lines) 	  	  

•  Available	  at	  marcs.astro.uu.se	  
•  SyntheGc	  spectrum	  code	  turbospectrum	  available	  on	  	  
h9p://asterisk.apod.com/viewtopic.php?f=35&t=28539&hilit=turbospectrum	  



ATLAS	  
•  Kurucz,	  Castelli,	  et	  al.	  	  
•  Huge	   data	   base	   of	   atomic	   lines,	   computed	   by	   Kurucz,	  

supplemented	  with	  collected	  molecular	  data	  

•  ATLAS9	  (1993)	  
–  Opacity	  distribuGon	  	  funcGons	  	  (ODFs)	  
–  pre-‐tabulated	  ODF	  tables	  for	  scaled-‐solar	  	  	  abundances	  

•  ATLAS12	  (1993)	  
–  Opacity	  sampling	  

–  compute	  opacity	  at	  every	  100th	  wavelength	  point	   	  (30000	  	  
points)	  

–  sufficient	  	  for	  	  accurate	  	  total	  	  flux	  (?)	  

–  For	  individual	  models	  with	  arbitrary	  abundances	  



PHOENIX	  

•  P.	  Hauschildt,	  F.	  Allard,	  et	  al.	  
•  More	  versaGle	  code	  :	  NLTE,	  winds,	  
relaGvisGc,	  ..	  

•  Extensive	  line	  data,	  also	  for	  very	  cool	  stars,	  but	  
a	  number	  of	  sources	  different	  from	  MARCS	  



Courtesy	  from	  U.	  Heiter	  

But	  we	  know	  ODFs	  are	  not	  a	  
good	  approximaGon	  in,	  e.g.,	  C	  
stars	  !	  



MARCS	  vs.	  
ATLAS	  

ODFnew,	  
logg=4.5,	  
solar	  comp	  



MARCS	  
vs.	  ATLAS	  
ODFnew	  
giants	  
and	  SG	  



MARCS	  vs.	  
ATLAS	  	  

[Fe/H]=-‐2	  



MARCS	  +	  
PHOENIX	  
(Sph)	  

ATLAS	  (PP)	  



Classical	  model	  atmospheres	  (cool	  stars)	  

Classical/standard	  =	  LTE,	  1-‐D,	  hydrosta.c	  
Real	  stars	  are	  not	  “classical”	  !	  
But...	  

• 	  classical	  models	  include	  extremely	  detailed	  opaciGes	  
• 	  they	  serve	  as	  reference	  for	  more	  ambiGous	  modeling	  (3-‐D,	  
NLTE,	  ...)	  
• 	  cool	  star	  spectra	  very	  much	  affected	  by	  molecular	  lines	  
...	  and	  are	  thus	  not	  yet	  all	  studied	  in	  detail	  even	  with	  classical	  
models.	  

Note	  impressive	  recent	  developments	  :	  3D	  convecGon	  (e.g.	  Ludwig,	  Freytag,	  Chiavassa),	  
NLTE	  (e.g.	  Hauschildt	  et	  al.),	  pulsaGon-‐dust-‐wind	  LPVs	  (e.g.	  Hoefner	  et	  al.).	  



Examples	  of	  MARCS	  1D	  models	  (hydrostaGc,	  LTE)	  
Spectra	  for	  S	  type	  star	  mixtures	  (variable	  C/O	  and	  [s/Fe])	  



Examples	  of	  MARCS	  1D	  models	  (hydrostaGc,	  ETL)	  
Thermal	  structure,	  opacity	  effects	  (NB:	  1bar=104cgs)	  



M-‐S	  star	  
photometry:	  
models	  and	  
observaGons	  

V-‐K	  vs.	  J-‐K	  

TiO	  vs.	  ZrO	  index	  

(VanEck	  et	  al.	  2010)	  



InteresGng	  experiments:	  
Effect	  of	  C/O	  in	  M-‐S-‐C	  models	  

0.5-‐0.99	  

0.99-‐2.40	  

TransiGon	  	  
TiO,	  H2O	  -‐>	  C2,	  C2H2,	  HCN	  

	  the	  CO	  lock	  

C/O<1:	  
if	  C/O	  increases	  =>	  TiO,	  H2O	  
decrease;	  
Opacity	  decreases=>	  higher	  P	  

C/O>1	  
if	  C/O	  increases	  =>	  increase	  of	  C2,	  
C2H2,	  ...	  
Opacity	  increases	  =>	  lower	  P	  

Pression	  
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InteresGng	  experiments:	  
Models	  for	  RSG	  and	  AGB	  of	  same	  L	  and	  Teff	  



InteresGng	  experiments: 
Models	  for	  RSG	  and	  AGB	  of	  same	  L	  and	  Teff	  



InteresGng	  experiments:	  
Models	  for	  RSG	  and	  AGB	  of	  same	  L	  and	  Teff	  



1D	  models	  do	  a	  good	  job:	  
Fit	  of	  a	  very	  cool	  red	  giant	  spectrum	  (lines	  of	  TiO,	  ZrO,	  and	  atoms)	  

1D	  model	  with	  obvious	  physical	  limita.ons	  in	  this	  case	  of	  an	  AGB	  
star,	  but	  with	  very	  good	  line	  lists	  

1	  is	  not	  the	  conGnuum	  level!	  

From	  García-‐Hernández	  et	  al.	  2007,	  A&A	  462,	  711	  	  



Observed	  spectra	  of	  M	  giants	  (Serote-‐Roos	  et	  al.	  1996,	  A&AS,	  117,	  93)	  	  

Other	  example	  



Observed	  spectra	  of	  M	  giants	  (Serote-‐Roos	  et	  al.	  1996,	  A&AS,	  117,	  93),	  
	  and	  MARCS	  model	  spectra	  	  

(from	  Alvarez	  &	  Plez	  1998,	  A&A	  330,	  1109)	  



Some	  problems:	  	  
CO	  vib-‐rot	  lines	  in	  the	  K	  band	  -‐>	  circumstellar	  material,	  molspheres?	  

FTS	  spectra	  
Wallace	  &	  Hinkle	  
1996	  

MARCS	  model	  
spectra	  



Some	  limitaGons	  are	  intrisic	  to	  the	  
methods	  

•  We	  may	  improve	  opaciGes,	  input	  data,	  ...	  
BUT	  

•  LTE	  /	  NLTE	  
•  1D	  staGc	  /	  3D	  dynamic	  
•  ...	  



From	  Asplund	  



From	  Asplund	  



From	  Asplund	  



From	  Asplund	  



3D	  simulaGons	  of	  RSG	  
A.	  Chiavassa,	  B.	  Freytag,	  H.G.	  Ludwig,	  M.	  Steffen,	  B.	  Plez	  

RadiaGve	  hydrodynamics	  code	  
(Co5bold,	  Freytag	  et	  al.	  2002)	  :	  
• 	  “star-‐in-‐a-‐box”	  (cartesian)	  
• 	  LTE	  radiaGve	  field	  (grey,	  or	  opacity	  
binning)	  

⇒ 	  Large	  convecGve	  cells	  
⇒ 	  CharacterisGc	  Gmes	  =	  1	  month,	  
1year	  
⇒ 	  Supersonic	  velociGes	  

Numerical	  resoluGon	  	  max	  =	  4013	  



OpGcal	  vs.	  IR	  
Chiavassa	  et	  al.	  2011	  (Gaia	  G	  band	  vs.	  H	  band)	  :	  Grey	  model	  for	  Betelgeuse	  



3D	  simulaGons	  velocity	  field	  and	  line	  broadening	  

Colors: 3D model (computed by A. Chiavassa) 
Dashed line: 1D hydrostatic model (3200K!) 
Dots: αOri observation (Ryde et al. 2006) 

H2O at 12.2 µm 

• 	  Line	  broadening	  and	  shiR	  are	  predicted	  by	  simulaGons	  
• 	  Profiles	  are	  asymmetric	  and	  vary	  with	  Gme	  
• 	  More	  observaGons	  are	  needed	  to	  (in?)validate	  models	  



MARCS	  1D	  spectrum	  vs.	  observa.on	  of	  α	  Ori.	  	  Note	  Teff=3650K,	  and	  
contrast	  of	  TiO	  band	  OK	  



Example	  of	  3D	  grey	  model	  spectrum.	  Note	  Teff=3500K,	  and	  contrast	  of	  TiO	  band	  sGll	  
too	  weak.	  	  (computed	  by	  A.	  Chiavassa)	  



Line	  widths:	  3D	  are	  slightly	  too	  narrow,	  but	  1D	  has	  2	  free	  parameters	  :	  
micro-‐	  and	  macro-‐turbulence.	  	  

(computed	  by	  A.	  Chiavassa)	  



Problems	  in	  3D	  simula.ons	  

•  T	  gradient	  may	  be	  too	  shallow	  -‐>	  does	  not	  reproduce	  
depth	  of	  all	  spectral	  features.	  

•  velocity	  dispersion	  appears	  too	  small.	  

This	  could	  be	  cured	  by	  currently	  running	  generaGon	  of	  
non-‐grey	  models	  (+	  inclusion	  of	  radiaGve	  pressure?)	  

Also	  :	  prospects	  for	  mass-‐loss	  mechanism	  



3D	  simulaGons;	  
treatment	  of	  radiaGon	  field	  

Non-‐grey	  treatment	  (opacity	  bins)	  increases	  heat	  exchange	  between	  hot	  and	  cool	  
regions	  -‐>	  closer	  to	  radiaGve	  equilibrium	  
Chiavassa	  et	  al.	  2011	  

Grey	   Non-‐grey	  

<3D>	  
1D	  



Non-‐grey	  3D	  vs	  1D:	  turbulent	  pressure	  
<3D>	  :	  1D	  with	  g	  :	  1D	  with	  geff=g-‐gradPturb/ρ	  



1D	  vs	  3D	  :	  some	  conclusions	  

classical	  1D	  models	  account	  in	  great	  detail	  for	  chroma.city	  of	  opacity	  and	  radia.on	  +	  
radiaGon	  pressure,	  they	  include	  adequate	  data	  (opaciGes	  ...),	  
but	  too	  simple	  recipes	  for	  convecGon	  and	  turbulent	  pressure	  (Pt=β.ρ.vt2),	  	  
and	  1D	  only!	  Real	  stars	  are	  not!	  

radia.ve-‐hydrodynamics	  3D	  models	  
predict	  
• 	  v-‐field	  -‐>	  line	  profiles	  (no	  micro	  and	  macro	  turbulence	  parameter)	  
• 	  T-‐inhomogenei.es	  -‐>	  spectrum	  and	  images	  (i.e.	  interferometry)	  
But	  they	  include	  a	  more	  approximate	  treatment	  of	  radiaGon.	  

=>	  3D	  models	  must	  be	  further	  developed	  and	  recipes	  devised	  from	  them	  that	  can	  be	  used	  
in	  simpler,	  cheaper	  1D	  (or	  2D?)	  models.	  



Models	  and	  stellar	  parameters	  

A	  1D	  model	  atmosphere	  is	  defined	  by	  Teff,	  g,	  M	  (or	  R,	  or	  L),	  and	  
chemical	  composiGon	  

• 	  L	  =	  4πR2σTeff4	


• 	  g	  =	  GM/R2	  

• 	  σTeff4	  measures	  the	  flux	  per	  unit	  surface	  at	  a	  prescribed	  radius	  
(e.g.	  R(τRoss)=1)	  

• 	  The	  same	  radius	  is	  used	  for	  g	  

These	  are	  clear	  definiGons.	  

What	  about	  observaGons?	  



ObservaGons	  and	  stellar	  parameters	  

• 	  Spectroscopy	  :	  Teff	  and	  g	  from	  lines.	  But	  NLTE	  !	  3D	  effects	  !	  Line-‐
broadening	  theory	  !	  Errors	  in	  models	  !	  	  

	  NB:	  line	  measurements	  to	  1%	  -‐>	  errors	  in	  analysis/models	  dominate	  

• 	  Photometry	  /	  spectrophotometry	  :	  in	  principle	  same	  problems;	  	  
uses	  global	  informaGon	  (spectral	  shape)	  

• 	  Interferometry	  :	  what	  is	  the	  angular	  diameter	  ?!	  Real	  problem	  
for	  red	  giants:	  wavelength	  dependency,	  limb-‐darkening,	  ...	  Must	  
use	  models	  to	  derive	  diameter!!	  3D,	  in	  principle	  be9er!	  

Use	  all	  and	  check	  inconsistencies!	  	  

Absolutely	  calibrated	  fluxes	  very	  useful	  !	  =>	  (R/d)2Fmod(λ)=fobs(λ)	  



To	  be	  remembered	  on	  Teff	  
•  Teff	  is	  only	  a	  measure	  of	  the	  average	  bolometric	  flux.	  	  

•  It	   does	   not	   have	   to	   represent	   some	   typical	   temperature	   in	   the	  
photosphere.	  

•  Flux	  comes	  from	  various	  depths,	  at	  different	  wavelengths.	  

•  It	  may	  also	  come	  from	  different	  places	  on	  the	  stellar	  surface	  

•  All	  this	  gets	  worse	  in	  low	  gravity	  stars,	  and	  in	  low	  metallicity	  stars	  

Ramírez	  et	  al.	  2009,	  A&A,	  501,	  1087	  

T(K)	  

Depth	  (Mm)	  

There	  are	  fluctuaGons!	  



3D	  simulaGon	  (Chiavassa)	  :	  

L	  =	  89000	  Lsun,	  R	  =	  850	  Rsun	  
=>	  Teff=3450K	  

Fit	  of	  SED	  with	  1D	  MARCS	  model	  
=>	  Teff	  =	  3700K	  

4πR2σTeff
4 = 121000 ≠ 89000   

Inhomogeneities ! 

Will	  be	  further	  invesGgated	  on	  a	  grid	  of	  3D	  models.	  

Teff-‐scale	  of	  RSG	  :	  sGll	  debated	  

IR	  

opt	  

98%	  of	  the	  flux	  emiaed	  by	  
75%	  of	  the	  surface	  



Thanks	  for	  your	  a9enGon	  !	  
I	  hope	  this	  was	  useful	  

QuesGons	  or	  comments?	  


