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III.1. Intensitatea câmpului radiativ.
III.1.1. Intensitatea specifică.

▶ Intensitatea specifică Iν defines, te
intensitatea câmpului de radiat, ie printr-o
anumită suprafat, ă pe o direct, ie dată.

▶ Cantitatea de radiat, ie emanată de
suprafat,a dA centrată pe vectorul de
pozit, ie r, emisă sub un unghi solid dΩ
centrat pe direct, ia n, ı̂n domeniul de
frecvent, ă ν s, i ν + dν, per unitatea
de timp, este:

Iν(r,n, t) cos θdAdΩdνdt.

▶ [Iν ]SI = W/Hzm2 sr.1

▶ Exceptând stadiile de evolut, ie
stelară rapidă, Iν nu depinde de timp.

▶ Iν reprezintă intensitatea unei raze infinit de subt, iri, care ı̂n absent,a
opacităt, ii sau surselor din mediu rămâne constantă de-a lungul razei.

1Sterradianul sr este unitatea de măsură a unghiului solid.



III.1.2. Momentele câmpului radiativ.
▶ Momentele câmpului radiativ prin suprafat,a dA = nAdA sunt

M(s)
ν (r,nA, t) =

1

4π

∮
dΩ Iν(r,n, t)(n · nA)s . (1)

▶ Intensitatea medie: Jν = M(0)
ν =

1

4π

∮
dΩ Iν(r,n, t).

▶ Densitatea de energie cu frecvent, ă ν: Uν = 4π
c Jν .

▶ Fluxul radiativ monocromatic: Fν =

∮
dΩ Iν(r,n, t)(n · nA).

▶ Fluxul Eddington: Hν = M(1)
ν =

Fν

4π
.

▶ Fluxul radiativ integrat: F ≡ F (r,nA, t) =

∫ ∞

0

dν Fν .

▶ Integrala K: Kν = M(2)
ν =

∮
dΩ Iν(r,n, t)(n · nA)2.

▶ Luminozitatea L∗ (măsurată ı̂n W) a unei suprafet,e ı̂nchise Σ
reprezintă puterea radiativă totală emanată de aceasta:

L(Σ, t) =

∮
Σ

dAF (r,nA, t), (2)

unde r reprezintă vectorul de pozit, ie al elementului dΣ.



III.1.3. Exemplu: Sfera izotropă.

θ

ϑ Iν
▶ Să considerăm o sferă de rază r a cărei

suprafat, ă emite radiat, ie ı̂nspre mediul
exterior vid având intensitatea specifică

Iν(r , θ, φ;ϑ, ϕ) = fν ×

{
1, ϑ < π

2 ,

0, ϑ > π
2 .

▶ Pentru simplitate, fν nu depinde de pozit, ia pe sferă (θ, φ) sau de
direct, ia de emisie (ϑ, ϕ).

▶ Momentele acestui câmp radiativ ı̂ntr-un punct de pe suprafat,a
sferei sunt:

Jν(r , θ, φ) =
1

2
fν , Hν(r , θ, φ) =

1

4
fν . (3)

▶ Luminozitatea totală la suprafat,a sferei este

L(r) =

∫
dΣ(r , θ, φ)F (r , θ, φ) = 4π2r2

∫ ∞

0

dν fν . (4)



III.1.4. Emisia izotropică sferică.

ϑmax

r ′

r

Iν(r
′)▶ Fie o sferă de rază r ′ > r , concentrică cu cea

de rază r .

▶ Orice punct de pe sfera de rază r ′ primes, te
radiat, ie dinspre sfera interioară doar ı̂ntr-un
interval 0 ≤ ϑ < ϑmax:

Iν(r
′, θ, φ;ϑ, ϕ) = fν ×

{
1, ϑ < ϑmax,

0, ϑ > ϑmax.

▶ cosϑmax =
√

1− r2/r ′2 este unghiul făcut de tangenta la sfera
interioară care trece prin punctul de observat, ie.

▶ Momentele câmpului radiativ pe suprafat,a sferei sunt:

Jν(r
′, θ, φ) =

1

2

(
1−

√
1− r2

r ′2

)
fν , Hν(r

′, θ, φ) =
r2

4r ′2
fν .

▶ Întrucât dΣ(r ′, θ, φ) = r ′2

r2 dΣ(r , θ, φ), luminozitatea satisface
L(r ′) = L(r).



III.1.5. Funct, ia Planck pentru radiat, ia corpului negru.
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▶ Un corp care absoarbe toată radiat, ia
incidentă asupra sa se numes, te
corp negru.

▶ Radiat, ia emisă de un corp negru
este datorată exclusiv energiei
termice a acestuia, având Iν
egală cu funct, ia Planck Bν(T ):

Bν(T ) =
2hν3

c2

[
exp

(
hν

kBT

)
− 1

]−1

, (5)

unde ν este frecvent,a radiat, iei emise iar T e temperatura corpului.

▶ În interiorul corpului negru, radiat, ia este izotropă, astfel ı̂ncât Iν nu
depinde de n, ci doar de r prin temperatura locală, T (r).

▶ Figura reprezintă πBν(T )/σT 4 pentru diferite valori ale lui T (vezi
mai jos semnificat, ia factorului σT 4/π).



III.1.6. Legea de deplasare a lui Wien
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▶ Frecvent,a νmax la care corpul negru radiază maximul de energie este
dată de ecuat, ia:

∂νBν(T )⌋ν=νmax
= 0 ⇒ hν

kBT
= 3

[
1− exp

(
− hν

kBT

)]
.

▶ Solut, ia ecuat, iei se obt, ine cu metode numerice:

νmax = 2, 82144
kBT

h
. (6)

▶ νmax cres, te liniar cu temperatura T .
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▶ Funct, ia Planck ı̂n lungimi de undă, Bλ, se defines, te prin:

|Bλdλ| = |Bνdν| ⇒ Bλ =
c

λ2
Bν =

2hc2

λ5

[
exp

(
hc

λkBT

)
− 1

]−1

.

▶ Rezultă (hc/λkBT )max ≃ 4.96511, adică λmax = 0.002898T−1,
unde λmax este ı̂n m când T este dat ı̂n K.

▶ S-a obt, inut legea lui Wien, conform căreia λmax este invers
proport, ional cu T .



III.1.7. Legea Stefan-Boltzmann.
▶ În interiorul corpului negru avem:

Jν =
1

4π

∮
dΩBν = Bν , Fν =

∮
dΩBν cos θ = 0. (7)

▶ La suprafat,a corpului negru, alegând elementul de suprafat, ă
dA = k dA, avem:

Iν(n) =

{
Bν , cos θ > 0,

0, cos θ < 0.
(8)

▶ Rezultă:

Jν =
1

2
Bν , Fν = Bν

∫ 1

0

d(cos θ)

∫ 2π

0

dφ cos θ = πBν . (9)

▶ Fluxul total de radiat, ie F prin elementul de suprafat, ă a corpului
negru ı̂n unitatea de timp este:

F =

∫ ∞

0

Fνdν = σT 4, σ =
2k4

Bπ
5

15c2h3
≃ 5.67037×10−8 Wm−2K−4.

▶ Legea Stefan-Boltzmann. Fluxul total de radiat, ie a corpului negru
este proport, ional cu T 4. Constanta de proport, ionalitate σ poartă
numele de constanta Stefan-Boltzmann.



III.1.8. Temperatura efectivă.
▶ Luminozitatea L∗ reprezintă puterea radiativă totală emanată de

suprafat,a stelară.
▶ [L∗]SI = W = J/s.
▶ Luminozitatea unei stele de suprafat, ă Σ se calculează după cum

urmează:

L(Σ, t) =

∮
Σ

dAF (r,nA, t), (10)

unde r reprezintă vectorul de pozit, ie al elementului dΣ.
▶ În cazul corpului negru sferic de rază R la temperatura T , F = σT 4

pe toată suprafat,a acestuia iar L = 4πR2σT 4.
▶ Temperatura efectivă Tef a unei stele reprezintă temperatura

corpului negru având raza s, i luminozitatea egale cu cele ale stelei:

L∗ = 4πR2
∗σT

4
ef ⇒ Tef =

(
L∗

4πR2
∗σ

)1/4

, (11)

unde R∗ reprezintă raza stelei iar σ ≃ 5, 67037× 10−8 K−4 este
constanta Stefan-Boltzmann.

▶ Fluxul radiativ integrat la o distant, ă r > R∗ de centrul unei stele
sferice este F (r > R∗) =

L∗
4πr2

. (12)



III.2. Ecuat, ia transferului radiativ.
III.2.1. Aproximat, ia plan-paralelă a atmosferei stelare.

▶ În straturile exterioare ale atmosferei stelare, curbura acestora este
neglijabilă.

▶ În aproximat, ia plan-paralelă, atmosfera stelară este considerată
omogenă după direct, iile x s, i y , care sunt perpendiculare pe direct, ia
radială z .

▶ Iν(r,n, t) → Iν(z , u), unde u = cos θ iar dependent,a temporală
poate fi neglijată când steaua se găses, te ı̂n echilibru.

▶ Rezultă:

Jν(z) =
1

2

∫ 1

−1

du Iν(z , u),

Fν(z) =2π

∫ 1

−1

du u Iν(z , u),

Hν(z) =
1

2

∫ 1

−1

du u Iν(z , u),

Kν(z) =
1

2

∫ 1

−1

du u2 Iν(z , u). (13)



III.2.2. Ecuat, ia transferului radiativ ı̂n aproximat, ia
plan-paralelă.

▶ Să considerăm un element de volum dV = dΣds, unde dΣ = ndΣ
este paralel cu direct, ia de propagare a radiat, iei Iν(r,n, t).

▶ În urma propagării prin acest volum, intensitatea fasciculului scade
datorită absorbt, iei s, i cres, te datorită emisiei:

dIν = −kνρIνds + jνρds, (14)

unde ρ este densitatea de masă. Mai sus au fost introduse notat, iile:
Opacitatea monocromatică: kν = κν + σν ;

Opacitatea datorată absorbt, iei: κν ;
Opacitatea datorată ı̂mprăs, tierilor: σν ;

Emisivitatea monocromatică: jν .
▶ T, inând cont că ds = dz/ cos θ, rezultă:

u

ρ

dIν(z , u)

dz
= −kν Iν(z , u) + jν . (15)

▶ În cazul corpului negru, mediul emite tot atâta radiat, ie câtă
absoarbe iar jν poate fi aproximat prin:

jν = κνBν + σνJν . (16)



III.2.3. Adâncimea optică τν.
▶ Adâncimea optică τν este un număr adimensional care reflectă

efectul absorbt, iei asupra radiat, iei e.m. pe o anumită traiectorie.
▶ În aproximat, ia plan-paralelă, τν se măsoară de la suprafat,a stelei

(z = R∗) ı̂nspre interiorul acesteia:

τν(z) = −
∫ z

R∗

dz kν ρ, (17)

unde kνρdz reprezintă atenuarea intensităt, ii specifice pe segmentul
de lungime dz iar semnul − reflectă faptul că z scade ı̂nspre
interiorul stelei.

▶ Prin convent, ie, τν(z = R∗) = 0.
▶ Cu ajutorul opacităt, ii, ec. (14) se poate scrie:

u
dIν(τν , u)

dτν
= Iν − Sν , (18)

unde Sν = jν/kν poartă numele de funct, ia sursă.
▶ Aproximând pe jν folosind ec. (16) rezultă:

Sν(τν) =
κνBν + σνJν

κν + σν
. (19)



III.2.4. Echilibrul radiativ.
▶ Echilibrul radiativ reprezintă starea ı̂n care transportul de energie

are loc exclusiv prin transfer radiativ.
▶ Integrând ec. (15) după Ω s, i ν rezultă:

1

ρ

dF

dz
=

∫ ∞

0

dν

∮
dΩ(−kν Iν + jν). (20)

▶ În atmosferele stelare, nu există nici surse s, i nici pierderi de energie.
▶ În aproximat, ia plan-paralelă, F = σT 4

ef = const la orice adâncime
optică.

▶ T, inând cont că kν nu depinde de Ω, rezultă:∫ ∞

0

dν kνJν =

∫ ∞

0

dν kνSν . (21)

▶ Înlocuind aproximat, ia (19) pentru Sν rezultă:∫ ∞

0

dν κν(Jν − Bν) = 0. (22)

▶ Această ecuat, ie stabiles, te o relat, ie ı̂ntre temperatura locală (de care
depinde Bν) s, i intensitatea medie Jν .



III.2.5. Solut, ia ı̂n absent,a surselor.

▶ În absent,ei surselor (Sν = 0), ec. (18) se reduce la:

u
dIν(τν , u)

dτν
= Iν(τν , u). (23)

▶ Ecuat, ia se poate rezolva analitic, având solut, ia

Iν(τν , u) = Iν(τ
′
ν , u)e

(τν−τ ′
ν)/u. (24)

▶ Presupunând că nu există flux incident asupra suprafet,ei stelei
dinspre exterior, Iν(0, u < 0) = 0 s, i astfel

Iν(τν , u < 0) = 0. (25)

▶ Pentru u > 0, la suprafat,a stelei avem Iν(0, u) = Iν(τν , u)e
−τν/u.



III.2.6. Solut, ia generală a ecuat, iei transferului radiativ.

▶ Solut, ia ecuat, iei transferului radiativ (18) pentru Sν arbitrar este:

Iν(τν,1, u) = Iν(τν,2, u)e
(τν,1−τν,2)/u +

∫ τν,2

τν,1

dt

u
Sν(t) e

(τν,1−t)/u.

(26)

▶ Contribut, iile la Iν(τν,1, u) cu u > 0 (emergente) provenind de la
adâncimi optice cu τν,2 > τν,1 sunt atenuate exponent, ial.

▶ Pentru u < 0, Iν se poate exprima ı̂n funct, ie de un punct de pe
suprafat,a stelei (τν,2 = 0), unde presupunem că Iν(0, u < 0) = 0:

Iν(τν , u < 0) = −
∫ τν

0

dt

u
Sν(t)e

(τν−t)/u. (27)

▶ În cazul când τν,2 → ∞ (u > 0), se poate neglija primul termen din
ec. (26):

Iν(τν , u > 0) =

∫ ∞

τν

dt

u
Sν(t)e

(τν−t)/u. (28)



III.2.7. Intensitatea emisă prin suprafat,a stelară.

▶ La suprafat, ă stelară, τν,1 = 0.

▶ Presupunând că adâncimea optică ı̂n centrul stelei este infinită
(τν,2 → ∞), rezultă:

Iν(τν = 0, u > 0) =

∫ ∞

0

dt

u
Sν(t) e

−t/u, (29)

ı̂n timp ce Iν(τν = 0, u < 0) = 0.

▶ Factorul e−t/u atenuează exponent, ial contribut, iile care provin de la
straturile interioare pe măsură ce adâncimea optică cres, te.

▶ Contribut, ia dominantă la Iν este datorată straturilor superficiale
(τν ≲ 1).

▶ Drept urmare, clasificarea spectrală a stelelor t, ine cont doar de
temperatura straturilor lor exterioare.

▶ Deoarece τν depinde de ν, radiat, ia corespunzătoare frecvent,elor cu
kν mare (de ex., ν corespunzătoare unei linii spectrale) provin din
straturi mai de suprafat, ă decât cea corespunzătoare frecvent,elor cu
kν mic (de ex., ν din jurul acestor linii).



III.2.8. Ecuat, iile Schwarzschild-Milne.
▶ Pornind de la ec. (27) s, i (28), rezultă:

Jν(τν) = −1

2

∫ 0

−1

du

u

∫ τν

0

dt Sν(t)e
τν−t

u +
1

2

∫ 1

0

du

u

∫ ∞

τν

dt Sν(t)e
τν−t

u .

(30)
▶ Integrala se poate scrie folosind funct, ia exponent, ială En(x):

Jν(τν) =
1

2

∫ ∞

0

dt Sν(t)E1(|t − τν |), En(x) =

∫ ∞

1

dy

yn
e−xy .

(31)
▶ Ecuat, ia (31) poartă numele de ecuat, ia Schwarzschild.
▶ Expresia similară pentru Hν poartă numele de ecuat, ia Milne:

Hν(τν) = Φν [Sν ], Φν [Sν ] =
1

2

∫ ∞

0

dt Sν(t)E2(|t−τν |)sgn(t−τν),

(32)
unde Φν [f ] poartă numele de operatorul phi.

▶ Funct, ia K se poate scrie similar:

Kν(τν) =
1

2

∫ ∞

0

dt Sν(t)E3(|τ − τν |). (33)



III.2.9. Transferul radiativ la adâncimi optice mari.
▶ La τ mare, λmij al γ este relativ mic, câmpul radiativ fiind

determinat preponderent de proprietăt, ile locale ale mediului.
▶ Funct, ia sursă poate fi dezvoltată ı̂n jurul lui Bν :

Sν(t) = Bν(τν) + (t − τν)
dBν

dτν
(τν) + · · · =

∞∑
n=0

(t − τν)
n

n!

dnBν

dτnν
(τν).

(34)
▶ Înlocuind ı̂n ec. (28) se obt, ine:

Iν(τν , u > 0) =

∫ ∞

τν

dt

u
Sν(t)e

(τν−t)/u =
∞∑
n=0

un
dnBν

dτnν
(τν). (35)

▶ Înlocuind ı̂n ec. (27) se obt, ine:

Iν(τν , u < 0) =−
∫ τν

0

dt

u
Sν(t)e

(τν−t)/u

=
∞∑
n=0

un
dnBν

dτnν
(τν)

[
1− eτν/u

n∑
i=0

1

i !

(
−τν

u

)i]
. (36)

▶ Când τν/u → −∞, exponent, iala este neglijabilă, recuperându-se
expresia din ec. (35).



▶ Indiferent de semnul lui u, avem

Iν(τν , u) =
∞∑
n=0

un
dnBν

dτnν
(τν). (37)

▶ Integrând ecuat, ia de mai sus se pot obt, ine momentele câmpului
radiativ:

Jν =
∞∑
n=0

1

2n + 1

d2nBν

dτ 2nν
, Kν =

∞∑
n=0

1

2n + 3

d2nBν

dτ 2nν
,

Hν =
∞∑
n=0

1

2n + 3

d2n+1Bν

dτ 2n+1
ν

. (38)

▶ Observând că Bν(τν) ≡ Bν [hν/kBT (τν)] s, i presupunând că
T (τν) ∝ ταν

ν (unde αν > 0), rezultă:

dBν

dτν
=

∂Bν

∂T

∂T

∂τν
=

ανhν

τνkBT

(
1 +

c2Bν

2hν3

)
Bν . (39)

▶ Conform legii lui Wien, hν/kBT = 2, 82 când Bν atinge val. max, ı̂n
timp ce c2Bν/2hν

3 < (e2,82 − 1)−1 ≃ 0, 063.
▶ Deoarece dBν/dτν ≈ Bν

τν
, termenii de ordin superior pot fi neglijat, i:

Iν ≃ Bν + u
dBν

dτν
, Jν ≃ Bν , Hν ≃ 1

3

dBν

dτν
, Kν(τν) ≃

Bν

3
. (40)



Legea lui Fick

▶ Deoarece Hν ∝ T 4
ef iar Bν ∝ T 4, relat, ia Hν ≃ 1

3dBν/dτν indică

T ≃ Tefτ
1/4 (deci αν = 1/4).

▶ Important,a anizotropiei ı̂n Iν se poate estima analizând raportul:

1

Bν

dBν

dτν
≃ 3Hν

Bν
≃ T 4

ef

T 4
≪ 1, (41)

unde s-a t, inut cont de faptul că T ≫ Tef când τν ≫ 1.

▶ Folosind dτν = −kνρdz , rezultă:

Hν ≃ 1

3

dBν

dτν
= − 1

3kνρ

dBν

dT

dT

dz
. (42)

▶ Termenul k−1
ν indică că Hν este mai mare la frecvent,ele pentru care

opacitatea kν este mai mică.

▶ Deoarece Hν ∼ −dT/dz , ec. (42) poartă numele de aproximat, ia
difuziei (Hν satisface legea lui Fick).



III.2.10. Accelerat, ia radiativă.
▶ Densitatea de energie absorbită ı̂n unitatea de timp de plasma

stelară este:

dE

dt
=

∫ ∞

0

dν
dEν

dt
,

dEν

dt
=

∫
dΩ kνρIν . (43)

▶ Această densitate energie transmite ı̂n unitatea de timp o densitate
de impuls de-a lungul axei z :

dpν
dt

=

∫
dΩ

u

c
(kνρIν) =

4πρ

c
kνHν . (44)

▶ Acest impuls se traduce prin aparit, ia unei accelerat, ii radiative:

grad;ν =
1

ρ

dpν
dt

=
4π

c
kνHν . (45)

▶ Această accelerat, ie se opune accelerat, iei gravitat, ionale, modificând
ecuat, ia echilibrului hidrostatic:

dP

dr
= −ρ(g − grad), grad =

4π

c

∫ ∞

0

dν kνHν . (46)



▶ În cazul ı̂n care opacitatea este dominată de ı̂mprăs, tierea Thomson,
opacitatea monocromatică kν se poate aproxima prin:

kν =
ne
ρ
σTh, (47)

unde ne este densitatea electronilor liberi iar σTh ≃ 66, 5 fm2.
▶ Deoarece kν nu depinde de ν, avem

grad =
4π

c

∫ ∞

0

dν kνHν =
σT 4

ef

c

neσTh

ρ
. (48)

▶ Steaua nu mai poate ret, ine straturile exterioare când
grad ≥ g = GM∗/R

2
∗ pe suprafat,a acesteia, mai exact când

temperatura efectivă depăs,es, te valoarea

Tef =

(
GM∗ρc

σneσThR2
∗

)1/4

. (49)

▶ Dacă atmosfera e complet ionizată, ne =
ρ
mH

(X + 1
2Y + 1

2Z ) s, i

grad =0, 075
(
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104 K
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III.4.11. Presiunea radiativă.
▶ Interpretând grad ca o presiune, se poate scrie Ptot = P +Prad, unde

dPtot

dr
= −ρ(r)g(r), (51)

de unde rezultă

dPrad

dr
= −ρ(r)grad(r) = −4πρ

c

∫ ∞

0

dν kνHν . (52)

▶ Înmult, ind ec. (18) cu u s, i integrând după u, se obt, ine

u2
dIν
dτν

= u(Iν − Sν) ⇒ dKν

dτν
= Hν , (53)

unde s-a t, inut cont că Sν nu depinde de u.
▶ T, inând cont că d/dτν = −(kνρ)

−1d/dr , rezultă:

dPrad

dr
=

d

dr

(
4π

c

∫ ∞

0

dν Kν

)
⇒ Prad =

4π

c
K . (54)

▶ La adâncimi optice mari, Kν ≃ 1
3Bν , astfel ı̂ncât:

Prad =
4σT 4

3c
. (55)



Probleme

1. Un nor interstelar are grosimea z0 s, i densitatea

ρ(z) = ρ0

(
z

z0

)2

+ ρ0

(
z

z0

)
.

Presupunând că opacitatea kν este constantă, să se calculeze
adâncimea optică pentru 0 ≤ z ≤ z0, s, tiind că τν(z = 0) = 0. Să se
găsească adâncimea optică totală a norului.

[R: τν(z) = kνρ0z0[
1
3 (

z
z0
)3 + 1

2 (
z
z0
)2]; τν(z0) =

5
6kνρ0z0]

2. Doi nori interstelari adiacent, i de grosime d1 s, i d2 sunt traversat, i de
un fascicul de radiat, ie emis de o sursă astrofizică. La intrarea ı̂n
primul nor, intensitatea specifică are valoarea I 0ν . Să se calculeze ı̂n
aproximat, ia plan-paralelă intensitatea specifică la ies, irea din cel de-al
doilea nor, presupunând că densităt, ile ρ1 s, i ρ2, precum s, i opacităt, ile
kν,1 s, i kν,2, sunt constante (se neglijează emisivitatea ı̂n interiorul
norilor). [R: I 0ν exp{− 1

u (ρ1kν,1d1 + ρ2kν,2d2)} pentru ν > 0]



Probleme

3. Un fascicul de radiat, ie traversează un nor interstelar de grosime z0,
de emisivitate neglijabilă, a cărui opacitate este kνρ =

√
z/4ξ, unde

z este coordonata măsurată de la intrarea ı̂n nor iar ξ este o
constantă. S, tiind că intensitatea specifică pe direct, ia de observat, ie
(u = 1) la ies, irea din nor este o miime din intensitatea specifică la
intrare (I 0ν ), să se găsească z0. [R: z0 ≃ 12ξ2/3]

4. Un fascicul de intensitate specifică I 0ν parcurge un nor interstelar cu
densitate ρ, opacitate kν s, i emisivitate jν constante. Să se calculeze
Iν(z), unde z măsoară adâncimea fat, ă de intrarea ı̂n nor. Să se
găsească expresia lui Iν la adâncimi optice mari.

[R: Iν = Sν + (I 0ν − Sν)e
−kνρz/u]

5. În aproximat, ia plan-paralelă a atmosferei unei stele, intensitatea
specifică are forma Iν(z , u) = aν(z) + bν(z)u, unde aν(z) s, i bν(z)
sunt funct, ii independente de u. Să se calculeze Fν(z).

[R: Fν(z) =
4π
3 bν(z)]



Probleme

6. Să se calculeze intensitatea specifică la suprafat,a unei stele
semiinfinite formate dintr-un gaz la temperatură constantă care
emite ca un corp negru s, i pentru care se neglijează procesele de
ı̂mprăs, tiere. [R: Iν(0, u) = Bν ]

7. Presupunând că funct, ia sursă a unei atmosfere stelare este
Sν(τν) = aν + bντν , să se calculeze Iν(0, u > 0).

[R: Iν(0, u > 0) = Sν(τν = u) ≡ relat, ia Eddington-Barbier]

8. În stratul exterior al unei stele, opacitatea este dominată de
ı̂mprăs, tierea Thomson (kν ≃ neσTh/ρ, σTh ≃ 66, 5 fm2).
Presupunând că ne = 1016 cm−3, să se găsească distant,a la care
atmosfera stelei devine opacă. Să se raporteze răspunsul la raza
Soarelui. [R:z/R⊙ ≃ 0, 21%]



Probleme

9. Un fascicul de radiat, ie pătrunde ı̂ntr-un nor interstelar de grosime
10 u.a. La o anumită frecvent, ă, o tranzit, ie poate cauza emisia
stimulată de radiat, ie. Dacă intensitatea la ies, irea din nor este de 20
de ori mai mare decât la intrarea ı̂n acesta, să se găsească valoarea
produsului kνρ pe această frecvent, ă, presupunând că emisivitatea
este nulă iar opacitatea s, i densitatea sunt pretutindeni constante.

10. Să se calculeze temperatura efectivă maximă pe care o poate avea o
stea la suprafat,a căreia predomină atomii de HeIII iar opacitatea
este dominată de ı̂mprăs, tierea Thomson, s, tiind că accelerat, ia
gravitat, ională la suprafat,a acesteia este:

a) g = 274 m/s2; [R: 92.400 K]
b) g = 0.274m/s2. [R: 16.400 K]


