
Structură şi Evoluţie Stelară – Atmosfere stelare

Atmosferele stelare sunt descrise de obicei pe baza modelelor teoretice, aceste 
modele fiind confirmate sau infirmate de observaţii şi măsurători. În ultimul caz este 
necesară o modificare sau o schimbare a modelului matematic propus.

Un model de atmosferă trebuie să permită interpretarea teoretică a tuturor 
fenomenelor produse în atmosferă şi în primul rând variaţia parametrilor fizici cu 
adâncimea atmosferei:

T = T(x), P = P(x), ρ = ρ(x)

Atmosfera stelară este, în general, un mestec de gaz şi radiaţie. Gazul atmosferic 
este fierbinte, parţial ionizat (plasmă) şi suficient de rarefiat pentru a fi considerat un 
gaz ideal. 
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Ecuaţia transferului radiativ

Energia  stelei este produsă în interiorul ei prin reacţii termonucleare de unde este 
transferată atmosferei stelare şi apoi spre exterior.Transferul energiei se face prin: 
conductibilitate termică(conducţie), convecţie(prin curenţi) şi radiaţie.

Conducţia: - transferul energiei se face din aproape în aproape, de la une element 
de volum la altul vecin. Energia este transportată prin intermediul particulelor. 
Deoarece transferul prin conducţie presupune o densitate mare, pentru majoritatea 
stelelor, care au densitaţi mici, este neglijabil. Există totuşi stele pentru care acest 
tip de transfer de energie este important: pitice albe, stele neutronice, etc.  

Convecţia: - transferul de energie se face prin intermediul curenţilor de materie 
stelară. În regiunile adânci, datorită temperaturii ridicate, se formează curenţi 
ascendenţi care transportă energia spre exterior, iar la suprafaţă se formează 
curenţi descendenţi care transportă energia de la suprafaţă la interior. În general nici 
convecţia nu joacă un rol important.
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Radiaţia: - este principalul fenomen de transfer din interiorul stelelor. Cuantele de 
radiaţie transportă energia dinspre interior spre exterior. Reacţiile termonucleare au 
loc în nucleul stelei, temperatura acestuia fiind foarte ridicată (aproximativ 1.000.000 
K) şi deci nucleul emite radiaţia de mare energie. Radiaţia emisă de nucleu este 
absorbită de straturile mai reci din vecinătatea nucleului, care la randul lor emit 
cuante de radiaţie cu energie mai mică.

Transferul radiativ din atmosfera stelară este descris de ecuaţia transferului radiativ. 
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adâncime x din fotosfera stelei, pe 
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suprafaţa stelei.
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Energia emisă de baza cilindrului în frecvenţa ν este: Iν(x, θ) · dω. Considerând 
densitatea gazului din cilindru ρ şi coeficientul de absorbţie al gazului κν energia 
absorbită pe drumul ds va fi:

(1)ωθρκ νν ddsxI ),(−

În acelaşi timp materia din interiorul cilindrului emite în unghiul solid dω energia:

π
ωρν 4

ddsj (2)

unde jν este coeficientul de emisie pe unitatea de masă.

Atunci variaţia energiei va fi dată de:

ωρ
π

ωθρκωθ νννν ddsjddsxIdxdI
4
1),(),( +−= (3)
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Dacă materia este în echilibru termodinamic atunci are loc legea lui Kirchhoff:

)(4 TBj
ν

ν

ν π
κ

=
(4)

care ne dă legătura dintre coeficientul de emisie şi coeficientul de absorbţie. Dar, în 
general acest echilibru nu este îndeplinit şi de aceea în ecuaţia (4) se foloseşte în 
locul funcşiei lui Planck, B, o funcţie sursă, Iν(x):

)(4 xj ννν κπ I= (5)

Utilizând (5) în (3) obţinem:

dsxdsxIxdI )(),(),( ννννν ρκθρκθ I+−= (6)
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θcos
1dxds −=Ţinând cont de faptul că:

şi introducând adâncimea optică monocromatică:

∫=
x

dx
0

ρκτ ννdxd ρκτ νν = (7)

Ecuaţia (6) devine:

)(),(),(cos νννν
ν

νν τθτ
τ

θτθ I−= I
d

dI
(8)

Ecuaţia (8) poartă denumirea de ecuaţia transferului radiativ pentru radiaţia 
monocromatică.
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În cazul în care coeficientul de absorbţie κν nu depinde de frecvenţă:

κκν = ττν =
spunem că atmosfera stelară este gri. Atunci ecuaţia (8) se înmulţeşte cu dν şi 
integrând pe întreg spectrul avem:

)(),(),(cos τθτ
τ
θτθ I−= I

d
dI

(9)

Ecuaţia (9) poartă denumirea de ecuaţia transferului radiativ pentru radiaţia integrală. Ecuaţia 
(9) se poate folosi şi în cazul atmosferelor “non-gri”, dar coeficientul de absorbţie din (9) –
care intervine în adancimea optică, τ, se înlocuieşte cu o valoare medie: κκ =

În cazul echilibrului radiativ un element de volum emite în unitatea de timp o energie egală 
cu energia absorbită, atunci fluxul integral nu depinde de adâncimea optică, τ:

const.cos),(
4

== ∫ ωθθτ
π

dIF (10)
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Înmulţim (9) cu           şi integrăm după toate direcţiile:
π
ω

4
d

∫∫∫ −=
πππ π

ωτωθτ
ππ

ω
τ
θτθ

444 4
)(),(

4
1

4
),(cos ddId

d
dI

I

nu depinde de ω

)(),(
4
1

4
),(cos

44

τωθτ
ππ

ωθτθ
τ ππ

I−=⎥
⎦

⎤
⎢
⎣

⎡
∫∫ dIdI

d
d

(11)

= F

)(),(
4
1)(

4

τωθτ
π

τ
π

JI ≡= ∫ dI
obţinem:

(12)
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Din relaţia (12) deducem că funcţia sursă se reduce la intensitatea medie (după toate 
direcţiile) J a radiaţiei integrale.

Ecuaţia (12) se numeşte ecuaţia echilibrului radiativ sau ecuaţia continuităţii radiaţiei, 
exprimând conservarea energiei radiaţiei integrale.

Ţinând cont că:                                      ecuaţia (12) devine (0 ≤ ϕ ≤ 2 π)ϕθθω ddd sin=

)(sin),(
2
1)(

0
τθθθττ

π
JI ≡= ∫ dI (13)

Utilizând (13) în (9) obţinem:

∫−=
π

θθθτθτ
τ
θτθ

0
sin),(

2
1),(),(cos dII

d
dI

(14)

Ecuaţia (14) se numeşte ecuaţia integro-diferenţială a transferului radiativ. Găsind 
soluţia ei se poate determina distribuţia temperaturii în fotosferă.
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Soluţia aproximativă a lui Eddington

Rescriem (9) punând I=J :

)(),(),(cos τθτ
τ
θτθ J−= I

d
dI

(15)

Eddington a considerat următoarele valori medii:

∫=
π

ωθτ
π

τ
4

),(
4
1)( dIJ (16)

∫=
π

ωθθτ
π

τ
4

cos),(
4
1)( dIH (17)

∫=
π

ωθθτ
π

τ
4

2cos),(
4
1)( dIK (18)
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unde J(τ) este intensitatea medie după toate direcţiile, H(τ) este fluxul mediu, iar K(τ) este 
produsul dintre presiunea de radiaţie medie şi viteza luminii.

Înmulţim (15) cu             şi integrăm după toate direcţiile:
π
ω

4
d

∫−=
ππ

ωτ
π
ωθτ

π
ω

τ
θτθ

44
)(

4
),(

4
),(cos ddId

d
dI

J

∫∫∫ −=
πππ

ωτ
π

ωθτ
π

ωθτθ
πτ 444

)(
4
1),(

4
1),(cos

4
1 ddIdI

d
d

J

Avem:

const. 0 === HJJ
H  -

d
d
τ

(19)
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Înmulţim (15) cu                       şi integrăm după toate direcţiile:
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π
ωθ

4
cos d

∫−=
ππ

ωτθ
π
ωθτθ

π
ω

τ
θτθ

4

2

4
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4
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4
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∫⇒≤≤−≤≤=
π

ωθπϕππϕϕθθω
4

dcos
22

,20;ddsind

Curs 5. Soluţia aproximativă a lui 
Eddington

12



Structură şi Evoluţie Stelară – Atmosfere stelare

şi atunci obţinem:

)(τ
τ
H

K
=

d
d (20)

Eddington a făcut presupunerea că la adâncimi mari intensitatea I este independent 
de unghiul θ şi atunci avem:

θτωθ
π
ττ

π

2

4

2 cos)(cos
4

)()( IdI
== ∫K (21)

unde

3
1cos

4
1cos

4

22 == ∫
π

ωθ
π

θ d (22)
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Analog avem:

)(
4

)(

4

τω
π
τ

π

IdI
∫ =≅J (23)

Atunci din (21) –(23) :

)(
3
1)( ττ JK = (24)

şi din (24) şi (20) obţinem:

A
d
d

+=⇒= τ
τ

HJH
J 33

)19(
(25)
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Pentru a determina constanta A din ecuaţia (25) punem condiţiile la limită:

⎪
⎩

⎪
⎨

⎧

≤≤−

≤≤=
===

0
2

,0
2

0,1

),0(0

θπ

πθ
πθτ

HF
II (26)

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

Din (12)  şi (26) obţinem:

FdFdI
2
1sin

2
1sin

2
1)0(

00 00 ===== ∫∫
ππ

θθθθτJJ (27)
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Din (17) şi (26) obţinem:

FFdF

dFddId

4
1

2
2cos

4
12sin

4
1

sincos
4
1sincos),(

4
1)0(

2

0

2

0

2

0

2

0

2

2

2

0
0

=⎟
⎠
⎞

⎜
⎝
⎛−==

=====

∫

∫∫∫∫
−

ππ

π
π

π

π

π

θθθ

θθθϕ
π

θθθθτϕ
π

τHH

(28)

Deoarece H0 = H (fluxul constant), rezultă că la τ = 0 (din (27)  şi (28)) obţinem 
condiţia la limită pentru J: 

HJ 20 = (29)

Din (29) şi (25) avem:

(30)H2=A
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Obţinem deci din (25), (28) şi (30):

⎟
⎠
⎞

⎜
⎝
⎛ +=⎟

⎠
⎞

⎜
⎝
⎛ += ττ

2
31

22
312 F

HJ (31)

Din definiţia densităţii medii a radiaţiei integrale

∫=
π

ω
4

1 dI
c

u (32)

şi (16) avem:

)(
2
3124 4

)31(
ττππ

aT
c

F
c

u =⎟
⎠
⎞

⎜
⎝
⎛ +==

J

aproximaţia de 
corp negru

(33)

c
a σ4
=
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Ştiind că                          unde Te este temperatura efectivă a stelei, atunci (33) devine:4
eTF σπ =

( ) ⎟
⎠
⎞

⎜
⎝
⎛ += ττ

2
31

2

4
4 eT

T (34)

iar relaţia (34) este cunoscută sub numele de distribuţia Eddington a temperaturii.

La suprafaţa stelei (a atmosferei stelare) avem τ = 0 şi din (34) obţinem:

KTKT
TT

SoareSoaree

e

4850,5770
2

0

4
0

==
=
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Cilindrul elementar considerat iniţial emite într-un sterradian energia integrală:

θρ
π

sec
4
1 dxj

Punând (analog cu ecuaţia (5)) energia emisă va fi: )(4 xj Iκπ=

τθθρκ ddx secsec II = (35)

Ţinând cont că slăbirea radiaţiei pentru drumul optic de grosime                    este:θτ sec
θτ sec

0
−= eII

Din energia (35) ajunge la suprafaţa stelei energia:

τθθτ dedI secsec−= I (36)
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Intensitatea radiaţiei emergente se obţine atunci dacă integrăm (36) după toate 
adâncimile optice:

∫
∞ −=

0

sec sec)(),0( τθτθ θτ deI I (37)

Ecuaţia (37) reprezintă legea generală de întunecare spre margine.

Utilizând (31) şi (37) avem:

⎟
⎠
⎞

⎜
⎝
⎛ += θθ cos

2
31

2
1),0( FI (38)

5
3,cos1

)0,0(
),0(

=+−= χθχχθ
I
I

FI
4
5)0,0( =Atunci în centrul discului                          şi din (38) se poate obţine:

(39)

unde χ este coeficientul de întunecare spre margine.
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