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1Escuela de F́ısica - Universidad Nacional Autónoma de Honduras, mail: raquel.espinoza@unah.hn
2Escuela de F́ısica - Universidad Nacional Autónoma de Honduras, mail: marlon.interiano@unah.edu.hn

Recibido: 10 de Octubre de 2017 / Aceptado: 8 de Diciembre de 2017

Resumen

A bibliographic revision about stellar atmospheres is presented, from basic concepts like radiation field, to approximate
solutions of the equation of radiative transfer. Lastly, an empirical determination of the thermal stratification in the
atmosphere of the sun, and a rough adjustment of this distribution for sun-like stars is presented.
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Se presenta una revisión biblográfica sobre atmósferas estelares, desde los conceptos básicos de campo de radiación
hasta las soluciones aproximadas a la ecuación de transferencia radiativa. Finalmente se presenta una determinación
emṕırica de la estratificación de la temperatura en la atmósfera solar y un ajuste aproximado de esta distribución
para estrellas tipo solar.
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I. Introducción

Las estrellas están formadas por dos partes: una a
la cual se denomina el interior estelar y otra su
atmósfera. Tanto en el interior como en la atmósfe-

ra estelar rigen los mismos principios f́ısicos, la distinción
entre las dos regiones radica que en la atmósfera estelar
el estudio se limita a las capas más externas de la estrella,
de la cual se recibe radiación que contribuye directamente
al espectro estelar observado.

Para realmente comprender todos los fenómenos f́ısicos
que dan lugar a la formación del espectro, es necesaria la
teoŕıa de atmósferas estelares, que conduce a las ecuacio-
nes que describen la dinámica de la estructura estelar.

El presente trabajo se dedica al estudio de los mecanismos
de transferencia de enerǵıa en una estrella, a partir de
los cuales, se puede explicar la formación del continuo en
el espectro estelar. También se revisa algunas soluciones
aproximadas a la ecuación de transferencia radiativa y se
estima la variación de algunas cantidades medibles como
la temperatura en la atmósfera de una estrella.

II. Campo de Radiación

El principal objetivo de la teoŕıa de atmósferas estelares
es estudiar el conjunto de radiaciones electromagnéticas
que se emiten desde una estrella. Se sabe que en las capas

superficiales de las estrellas más tempranas que las tipo F5
predomina la radiación como mecanismo de transferencia
energético. En los objetos mas tard́ıos el transporte de
enerǵıa por convección tiene un aporte más significativo.
Esta sección se enfoca en definir los conceptos básicos
de la radiación, siendo este el principal mecanismo de
transporte de enerǵıa en algunas estrellas de particular
interés que se conocen como «estrellas tipo solar».[4]

Para describir el transporte de enerǵıa radiativa, se define
la intensidad espećıfica de radiación, la cual proporciona
información sobre la distribución espacial y espectral del
campo de radiación.

Si se considera la cantidad de enerǵıa electromágnetica
con una frecuencia entre ν y ν + ∆ν que pasa a través de
un diferencial de área dA, de la superficie de un medio
radiado, en un tiempo dt, que se propaga dentro de un
ángulo sólido dΩ; resulta que esta cantidad de enerǵıa es
proporcional al área proyectada en la dirección de propa-
gación, al ángulo sólido dΩ, al tiempo dt y al intervalo
de frecuencias dν.

Eνdν = Iν dA cos(θ) dΩ dt dν (1)

Esta constante de proporcionalidad es la que se cono-
ce como la intensidad espećıfica de radiación, Iν . En el
caso más general Iν depende de la posición del campo
radiante, la dirección considerada, la frecuencia ν y el
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tiempo t. Las unidades (cgs) de la intensidad espećıfica
son (erg cm−2 s−1 Hz−1 Sr−1).

A partir de la intensidad espećıfica de radiación se defi-
nen algunas cantidades f́ısicas asociadas a los momentos
geométricos del campo de radiaciones.[2]

La intensidad media de radiación es la integración de la
intensidad espećıfica sobre todas las direcciones y dividido
entre 4π Sr 1, el ángulo sólido encerrado en una esfera.
Sus unidades son (erg cm−2 s−1 Hz−1).

〈Iν〉 =
1

4π

∫ 2π

0

∫ π

0
Iν sin(θ) dθ dφ (2)

Para un campo de radiación isotrópico, 〈Iν〉 = Iν .

La densidad de enerǵıa espećıfica es definida como la
enerǵıa con frecuencia entre ν y ν + ∆ν por unidad de
volumen. Sus unidades son (erg cm−3 Hz−1).

uν =
1
c

∫ 2π

0

∫ π

0
Iν sin(θ) dθ dφ =

4π
c
〈Iν〉 (3)

El flujo de radiación espećıfica se define como la canti-
dad de enerǵıa neta con una frecuencia entre ν y ν + ∆ν
que pasa a cada segundo a través de un área unitaria
proyectada en la dirección de propagación. Esta canti-
dad frecuentemente se mide de manera observacional. Sus
unidades son (erg cm−2 s−1 Hz−1).

Fν =

∫ 2π

0

∫ π

0
Iν dν cos(θ) sin (θ) dθ dφ (4)

La presión de radiación se define como la fuerza generada
por los fotones por unidad de área dA dentro de un ángulo
sólido dΩ. Sus unidades son (erg cm−3 Hz−1).

Prad,ν =
2
c

∫ 2π

0

∫ π/2

0
Iν dν cos2(θ) sin(θ) dθ dφ (5)

La intensidad de radiación y sus momentos caracterizan
los constituyentes espectrales de un haz de radiación; sus
cantidades totales pueden obtenerse si se integra sobre
todas las frecuencias2.

I =

∫ ∞
0

Iν dν, u =

∫ ∞
0

uν dν, F =

∫ ∞
0

Fν dν ...

III. Radiación de Cuerpo Negro

Para comprender las interacciones de la materia y la
enerǵıa existentes en una atmósfera estelar es necesario
hacer ciertas simplificaciones y hablar sobre equilibrio
termodinámico, condición en la cual cada proceso es ba-
lanceado exactamente por el proceso inverso. Bajo esta

11 Sr = 1 Esterorradián, unidad derivada del sistema cgs para
medir ángulo sólido

2El formalismo de transferencia radiativa se expresa en términos
de frecuencia, ν, como de longitud de onda, λ, que se relacionan
por Iλ = −(c/λ2) Iν

condición se cumplen ciertas leyes f́ısicas que son útiles
para describir el estado de la materia en las atmósferas
estelares.

Se sabe que un cuerpo a una temperatura determinada
emite radiación. Por lo tanto, se denota la potencia de
emisión en una dirección k̂ como Pe(k̂), la potencia de
absorción de radiación en dirección opuesta como Pa(−k̂)
y κν como el coeficiente de absorción que indica la fracción
de radiación absorbida por un cuerpo.

Bajo condiciones de equilibrio termodinámico la potencia
de emisión Pe y el coeficiente de absorción κν son función
de la temperatura T y la frecuencia ν. Si además existe
equilibrio entre la radiación emitida y absorbida, se puede
obtener la ley de Kirchhoff [2]

jν(T ) = kν(T ) Sν(T )⇒
jν(T )

κν(T )
= Sν(T ) (6)

Donde jν(T ) es la potencia de emisión en función de la
temperatura y Sν(T ) se conoce como la función fuente
que describe la distribución a una frecuencia dada de la
intensidad de radiación en equilibrio termodinámico. Esta
ley se cumple para cualquier cuerpo bajo esta condición
de equilibrio, independiente de las propiedades, o de las
radiaciones incidentes.

En 1894, Max Planck se dio a la tarea de buscar la
forma que debeŕıa tener la función fuente Sν(T ), para una
situación particular, conocido como el problema del cuerpo
negro, es decir, un absorbedor ideal donde (κν = 1).

jν(T ) = Sν(T )

En 1900, por experimentación con detectores infrarro-
jos (sensibles entre 12 y 18 µm), Planck presentó que
la distribución espectral de la radiación que emite un
absorbedor perfecto en equilibrio termodinámico a una
temperatura T , esta descrita por la función de Planck.

Sν(T ) = Bν(T ) =
2hc−3ν5

ehν/kT − 1
(7)

donde h es la constante de Planck y k es la constante
de Boltzmann. Para conservar el flujo en toda la banda
espectral se cumple

Bν dν = Bλ dλ

La radiación de cuerpo negro es isotrópica y no depende
de la composición del cuerpo. Los momentos geométricos
de la función de Planck se calculan directamente bajo
esta consideración de isotroṕıa, dando como resultados. [2]

La intensidad media de radiación

jν = Bν(T )⇒ J =

∫ ∞
0

jν(T ) dν

B(T ) =
σ

π
T 4 (8)
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La densidad de enerǵıa

uν =
4π
c
Bν(T )

u(T ) =
4σ
c
T 4 (9)

El flujo neto de enerǵıa bajo la condición de isotroṕıa es
nulo.

Fν = 0 (10)

La presión de radiación, donde se tiene que para emisión
isotrópica pν = uν/3.

P =
4σ
3c T

4 (11)

IV. Temperaturas Astrof́ısicas y
Equilibrio Termodinámico Local

Determinar la temperatura de una estrella resulta algo
complejo ya que estas no son un cuerpo negro. En as-
trof́ısica existen diferentes mediciones de temperatura,
definidas de acuerdo al proceso f́ısico que describen. En
la tabla 1 se especifican estos tipos de temperatura.[3]

Tanto en las atmósferas estelares, como en el interior de
las estrellas, no existen condiciones de equilibrio termo-
dinámico: la temperatura vaŕıa con la localización y a su
vez la distribución de la velocidad; y la enerǵıa de los foto-
nes vaŕıa con la temperatura. Por eso resulta conveniente
hablar sobre un equilibrio termodinámico local.

En este caso las distribuciones que describen al medio
estelar corresponden localmente con las de equilibrio ter-
modinámico, por lo que definimos la temperatura como un
parámetro local T (~r). La función fuente es la función de
Planck, evaluada localmente en término de coordenadas
de posición o de profundidad óptica.

Sν = Bν(T (~r)) ó Sν = Bν(T (τν))

La profundidad óptica se interpreta como un espesor de
la atmósfera estelar, donde existe una reducción de la
luz o enerǵıa emitida desde el interior estelar debido a
la interacción de los fotones con el medio estelar. Esta
cantidad es adimensional y se define como.

∆τν = τν,f − τν,0 =

∫ s

0
κν ρ ds

Donde s es la distancia medida a lo largo del recorrido
de un fotón en la dirección del movimiento, κν es el coefi-
ciente de absorción y ρ es la densidad del medio estelar.

Si τν � 1 se dice que el medio es ópticamente delgado;
mientras que si τν � 1, el medio es ópticamente grueso.

V. Opacidad Estelar

Ahora se considera un haz de luz que viaja desde el
interior de la estrella, una parte de la enerǵıa que posee
este haz de luz se absorbe en su trayecto. Este cambio
de intensidad dIν es proporcional a la intensidad Iν , a la
distancia viajada ds y a la densidad del medio estelar ρ.

dIν = −κν ρ Iν ds

Donde κν es el coeficiente de absorción u opacidad. Se
define la opacidad como la sección transversal en la que
se absorben fotones, con una frecuencia ν por unidad de
masa estelar. En general la opacidad de un gas depende
de su composición, densidad y temperatura.

Se definen dos tipos de opacidades: una asociada al es-
pectro continuo que se determina por la contribución de
varios procesos f́ısicos; y otra que sólo tiene validez en la
formación de ĺıneas espectrales que se denota por κν,bb,
este tipo de opacidad resulta del proceso de excitación de
un átomo cuando un electrón cambia a un nivel mayor
o menor de enerǵıa. Para determinar el valor de κν,bb, se
requiere de un estudio más profundo de espectroscopia
para explicar la formación de ĺıneas de absorción en el
espectro estelar.

Esta sección solo se enfoca en calcular la opacidad aso-
ciada al continuo con la mayor precisión posible, como
ya se vio, no es posible definir la opacidad independiente
de la frecuencia; por lo que más adelante se describe la
relación de la opacidad con esta variable.[4]

La absorción continua, que se observa a una determinada
frecuencia en un espectro estelar, resulta de la suma de
las absorciones verdaderas y aparentes producidas en esa
frecuencia por determinados procesos f́ısicos. Los procesos
f́ısicos de absorción verdadera que contribuyen a la opaci-
dad continua se dividen en dos categoŕıas: el proceso de
absorción ligado-libre y el proceso de absorción libre-libre.

El proceso de absorción ligado-libre ocurre cuando un
fotón incidente tiene suficiente enerǵıa para ionizar un
átomo, donde se obtiene un electrón libre que puede tener
cualquier enerǵıa; se denota como κν,bf la opacidad ligado-
libre. El proceso de absorción libre-libre ocurre cuando
un electrón libre que se encuentra cercano a un ión ab-
sorbe un fotón causando que la velocidad del electrón se
incremente; se denota como κν,ff la opacidad libre-libre.

Los procesos de absorción aparente incluyen la dispersión
de la radiación producida por electrones libres (dispersión
Thompson) o bien por sistemas ligados, tales como áto-
mos o moléculas (dispersión Rayleigh). En las atmósfe-
ras estelares calientes, donde todo el gas está ionizado, la
opacidad por la dispersión de electrones, que se denota
por κν,es domina la opacidad del continuo.
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Tipos de Temperaturas Descripción
Temperatura Efectiva Se obtiene desde la Ley de Stefan- Boltzmann, es una importante

descripción global de una estrella, ya que a partir de la temperatura
efectiva se determina su luminosidad.

Temperatura de Ionización Se define en la Ecuación de Saha, que describe el estado de ionización
de los átomos.

Temperatura de Excitación Se define en la Ecuación de Boltzmann, que describe el estado de
excitación de los átomos.

Temperatura Cinética Se define en la distribución de Maxwell-Boltzmann, que describe la
velocidad de la particulas en función de la temperatura.

Temperatura de color Se define por la función de Planck, que describe la distribución con
la frecuencia de la intensidad de radiación, como consecuencia de la
temperatura del gas.

Tabla 1: Tipos de temperaturas astrof́ısicas

Otra fuente de opacidad muy importante se da en ciertas
condiciones, cuando el átomo de hidrógeno captura un
segundo electrón que se mantiene ligado al átomo. Cuando
esto ocurre, el átomo de H queda ionizado negativamente,
por lo que se denomina ión negativo del hidrógeno (H−).

En 1939, Rupert Wildt fue quien por vez primera sugi-
rió que los iones negativos del H son los responsables de
la mayor parte de la absorción continua observada en el
sol. Cálculos muy precisos confirman que para liberar el
segundo electrón del H− se requiere una enerǵıa de 0.754
eV, precisamente porque esta enerǵıa de ligadura del se-
gundo electrón ligado es muy baja, un pequeño cambio
en las condiciones del gas es suficiente para que el H−
expulse el segundo electrón y se convierta nuevamente en
un átomo de H neutro.

La opacidad total se obtiene de la suma del término de
opacidad asociado a la formación de lineas espectrales
y de todas las contribuciones a la opacidad asociadas al
espectro continuo:

κν = κν,bb + κν,bf + κν,ff + κν,es + κν,H−

Usualmente se utilizan algunas aproximaciones de la opa-
cidad sobre todas las frecuencias, que dan como resultado
una función que depende solo de la composición, densi-
dad y temperatura. La aproximación más conocida es la
opacidad media de Rosseland. [3]

1
κR

=

∫ ∞
0

1
κν

∂Bν(T )

∂T
dν∫ ∞

0

∂Bν(T )

∂T
dν

(12)

Las fórmulas aproximadas para los procesos contribuyen-
tes a la opacidad del continuo se escriben de acuerdo a
la ley de opacidad de Krammer, debido a que tienen
la forma κ = κ0 ρT−3.5, donde κ0 es aproximadamente
constante para una composición dada. Las aproximacio-
nes para la opacidad ligado-libre y la opacidad libre-libre
se escriben como sigue:

κbf = 4.34x1021 gbf
t
Z (1 +X)

ρ

T 3.5 m2 kg−1 (13)

κff = 3.68x1018 gff (1−Z) (1 +X)
ρ

T 3.5 m2 kg−1

(14)
donde ρ es la densidad, X y Z son las fracciones masa de
hidrogéno y metales 3, respectivamente.

Los factores de Gaunt, gbf y gff , son correcciones de la
mecánica cuántica y son aproximadamente 1 para longi-
tudes de onda en el visible y ultravioleta. Una corrección
adicional para la opacidad ligado-libre es el factor de gui-
llotina t, t́ıpicamente los valores de t están entre 1 y 100.

La contribución a la opacidad del proceso de dispersión de
electrones, es independiente de la frecuencia y se calcula
de forma simple

κes = 0.02 (1 +X) m2 kg−1 (15)

Una estimación de la contribución del H− a la opacidad
media, en rangos de temperatura de 3000 K a 6000 K y
densidades entre 10−7 kg m−3 y 10−2 kg m−3. Y valores
de X ∼= 0.7 y Z entre 0.001 y 0.03 4 está dada por

κH− = 7.9x10−34 (Z/0.02) ρ1/2 T 9m2 kg−1 (16)

La opacidad media de Rosseland total se calcula como
sigue

κR = κbb + κbf + κff + κes + κH− (17)

VI. Ecuación de transferencia
radiativa

Si ahora se consideran los procesos de emisión y absorción
conjuntamente, se obtiene la ecuación de transferencia
radiativa.[5]

dIν
ds

= −κν Iν + jν (18)

3En astronomı́a, se denomina metales a cualquier elemento dife-
rente de hidrogéno y helio.

4Valores t́ıpicos de X y Z para estrellas de la secuencia principal
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Si expresa la ecuación anterior en términos de la profun-
didad óptica, se obtiene.

dIν
dτν

= −Iν + Sν (19)

En caso de no absorción, κν = 0, la solución de la ecuación
queda en términos lineales.

Iν(τν) = Iν(0) +
∫ τν

0
Sν(τ

′
ν)dτ

′
ν (20)

En caso de no emisión, jν = 0, la solución a la ecuación
de transferencia queda como un decaimiento exponencial.

Iν(s) = Iν(s0) e
−τν (21)

La solución formal a la ecuación de transferencia radiativa
si se toma en conjunto ambos procesos es:

Iν(τν) = Iν(0) e−τν +

∫ τν

0
Sν(τ

′
ν) e

−(τν−τ ′ν ) dτ ′ν (22)

Para τν � 1 se tiene que Iν(τν)→ Iν(0); mientras que si
τν � 1 se tiene que Iν(τν)→ Sν . Iν pierde su comporta-
miento inicial en escalas de orden τν ∼ 1, y esta tiende
a adquirir las caracteŕısticas del medio, descritas por la
función fuente.

VII. Soluciones aproximadas a la
ecuación de transferencia radiativa

A. Atmósferas plano-paralelas y aproximación
atmósfera gris
La atmósfera de las estrellas de la secuencia principal
son fiśıcamente delgadas comparadas con el tamaño de
las estrellas, por lo que se pueden considerar como una
atmósfera plano-paralela, es decir que se encuentran es-
tructuradas a lo largo de una sola dirección, que por
conveniencia se elige ẑ.[3]

En este caso la ecuación de transferencia radiativa en
términos de la profundidad óptica en la dirección ẑ se
expresa como

cos(θ) dIν
dτν,z

= Iν − Sν (23)

siendo θ el ángulo de la ĺınea de visión con la normal al
plano del medio.

Para la aproximación atmósfera gris se supone que el
coeficiente de absorción κν es independiente de la frecuen-
cia, por lo que la ecuación de transferencia radiativa, se
expresa como:

cos(θ)
dI

dτz
= I − S

Si se integra sobre todo el ángulo sólido, se obtiene

dFrad
dτz

= 4π(〈I〉 − S)

Donde Frad es constante (dFrad/dτz = 0), se obtiene

〈I〉 = S (24)

Si ahora se multiplica la ecuación 23 por cos(θ) y se
integra sobre todo el ángulo sólido, se obtiene

Prad =
1
c
Frad τz +C (25)

Estas son las condiciones con las que se logra definir la
distribución de la instensidad espećıfica de radiación bajo
la suposición de atmósfera plano-paralela gris.

B. Primera aproximación de Eddington
Si se considera una atmósfera gris, estática, estratificada
en capas plano-paralelas donde se tiene condiciones de
equilibrio radiativo y equilibrio termodinámico.

La hipótesis básica es que en la dirección ẑ, a la intensidad
de radiación se le asigna un valor I1 a cierta profundidad
τz e I2 a la orilla de la atmósfera donde τz = 0.

Los momentos geométricos del campo de radiación se
expresan como

〈I〉 = 1
2 (I1(τz) + I2(0)) (26)

Frad = π(I1(τz)− I2(0)) (27)

Prad =
2π
3c (I1(τz) + I2(0)) =

4π
3c 〈I〉 (28)

A partir de estas relaciones y la condición de flujo neto
radiativo constante se obtiene la función fuente S(T ) y la
distribución de temperatura en función de la profundidad
óptica. Con la condición de equilibrio termodinámico,
donde S(T ) = B(T ), se obtiene

S(T ) =
3Frad

4π

(
τz +

2
3

)
(29)

T 4(τz) =
3
4 T 4

e

(
τz +

2
3

)
(30)

Este resultado es importante ya que en primera instancia
T = Te cuando τz = 2/3 y no en τz = 0, lo que significa
que el origen de los fotones se observan en realidad pro-
vienen de una profundidad óptica igual a 2/3.

Otro fenómeno carácteristico que se observa en las atmósfe-
ras estelares se conoce como ley de oscurecimiento al limbo,
que consiste en una disminución gradual del brillo obser-
vado de una estrella desde su centro hasta su borde.

Este fenómeno se debe al aumento de temperatura en la
atmósfera estelar con la profundidad óptica. Cuando se
observa su centro, se miran las capas más profundas y
calientes, las cuales emiten la mayor parte de la luz. En
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el limbo, solo las capas más altas de la atmósfera, que
son mas fŕıas y producen menos luz, son visibles. Estas
observaciones se usan para determinar la distribución de
la temperatura y la función fuente en términos de la pro-
fundidad óptica.

Para obtener la intensidad emergente en términos de la
función fuente se multiplica a ambos lados de la ecuación
19 por e−τν , donde se obtiene

dIν
dτν

e−τν − Iν e−τν = −Sνe−τν

Ahora si se reordena la ecuación anterior y se integra a
ambos lados, se obtiene

Iν(0) = Iν,0 e
−τν,0 −

∫ 0

τν,0

Sν e
−τν dτν (31)

Para el caso de una atmósfera plano-paralela, se expre-
sa Iν(0) en función de θ, cuando se reemplaza τν,0 por
τν,0 sec(θ) (profundidad óptica vertical) que resulta en

I(0) =
∫ ∞

0
Sν sec(θ) e−τν sec(θ) d(τν sec(θ)) (32)

La forma de la función fuente es desconocida, pero resulta
una buena suposición que tenga la forma Sν = a+ b τν ,
donde a y b son números que dependen de la frecuencia.

La intensidad emergente en términos de la función fuente
es entonces

Iν(0, θ) = aν + bν cos(θ) (33)

De la ecuación 29 y bajo condición de equilibrio term-
dinámico local

a =
σ

2π T 4
e y b =

3σ
4π T 4

e

Con lo que se obtiene la ley de oscurecimiento al limbo,
es decir, la razón de intensidad emergente

I(0, θ)
I(0, 0) =

3
5

(
cos(θ) + 2

3

)
(34)

C. Segunda aproximación de Eddington
En esta aproximación se recalcula el valor de la función
fuente S(T ) en la frontera superior donde (τz = 0), a
partir de la ley de oscurecimiento hacia el limbo obtenida
en la primera aproximación.

S(0) = J(0) = 1
4π

∫
I(0, θ)dΩ

J(0) = 7Frad
16π

Bajo condición de equilibrio termodinámico local y flujo
neto radiativo constante, entonces en τz = 0 la función
fuente S(0) = B[T (0)].

Te =

(
16
7

)1/4
Te ∼= 1.230 T (0)

D. Solución de Simonneau
En 1931, E. Simonneau presentó un tratamiento para
estimar el espectro emergente de una atmósfera estelar,
dado el coeficiente de absorción κλ en función de la longi-
tud de onda5. Para τλ � 1, la ecuación de transferencia
se escribe como[2]

cos(θ)
dIλ
dτλ

= Iλ −Bλ(T (τλ)) (35)

donde se puede aproximar

Iλ = Bλ + cos(θ)
dBλ
dτλ

Se propone entonces para la intensidad en la superficie.

Iλ(0, θ) =


0 para θ < π/2

Bλ(0) + cos(θ)
(
dBλ
dτλ

)
0

para θ ≥ π/2

Se calcula el flujo en la superficie

Fλ(0) = 2π
∫ π

0
Iλ cos(θ) dθ

Fλ(0) = πBλ(0) +
2π
3

dBλ
dτλ

(0)

En un atmósfera plano-paralela el flujo neto de enerǵıa es
constante, es decir, independiente de ẑ. Si se integra sobre
todas las longitudes de onda λ; y se toma en cuenta las
definiciones de opacidad media de Rosseland (ecuación
12) y de Planck definida por

κp =
1

B(T )

∫ ∞
0

κλ Bλ dλ (36)

Se emplea la relación entre el flujo y la temperatura
efectiva, F = σ T 4

e ; y bajo condición de equilibrio termo-
dinámico local en la temperatura de superficie, B(T0) =
(σ/π) T (0)4; se obtiene la temperatura f́ısica en la su-
perficie, T0 = T (0) en función de la temperatura efec-
tiva siempre y cuando podamos determinar κp(ρ,T ) y
κR(ρ,T ).

F = πB(0) + 4π
3

(
κp
κR

)
B(0)

T (0)4 =
T 4
e

1 + 4κp/3κR
(37)

Para una atmósfera gris, κλ = ctte por lo que κp = κR
de donde, se obtiene

T0 = (3/7)1/4Te ' 0.8091Te

A continuación se presenta un cuadro resumen de las
diferentes aproximaciones de la relación entre la tempe-
ratura efectiva y la temperatura superficial de una estrella.

5Recordar que la relación entre la longitud de onda y la frecuencia
esta dado por λν = c, donde c es la velocidad de la luz en el vaćıo.
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Aproximaciones T0(Te)
Solución exacta T0 = 0.8112Te

1era Aprox. Eddington T0 = 0.8409Te
2da Aprox. Eddington T0 = 0.8130Te

Aprox. Simonneau T0 = 0.8091Te

Tabla 2: Relación entre temperatura efectiva y temperatura
superficial con diferentes aproximaciones

VIII. Determinación emṕırica de la
temperatura en la atmósfera solar

Hasta ahora se revisarón todos los conceptos importan-
tes que engloba la teoŕıa de atmósferas estelares, en esta
sección se presenta la determinación emṕırica de la estra-
tificación de la temperatura en la atmósfera solar.

Si se expresa la ecuación 32 en términos de longitud de
onda y se asume la forma lineal de la función fuente.[1]

Iλ(0, θ) =
∫ ∞

0
aλ e

−τλ sec(θ) d(τλ sec(θ)) + ...

... +
∫ ∞

0
bλ e

−τλ sec(θ) d(τλ sec(θ))

Iλ(0, θ) = Ai +Bi cos(θ) = aλ + bλ cos(θ)

En el caso más general, cuando

Sλ(τλ) =
∑
i

aλi τ
i
λ

Se encuentra

Iλ(0, θ) =
∑
i

Aλ i cosi(θ) con Aλi = aλi i!

Si se mide la variación de la intensidad desde el centro al
limbo solar Iλ(0, θ), se puede determinar la relación entre
la profundidad óptica y la función fuente para todas las
longitudes de onda.

En la tabla 3 se muestran mediciones de la intensidad
solar a diferentes longitudes de onda, expresadas en [erg
cm−2 s −1 cm−1].

Iλ(0, θ) = [a0(λ) + a1(λ) cosθ+ 2a2(λ) cos
2θ] Iλ(0, 0)

Sλ(τλ) = [a0(λ) + a1(λ)τλ + a2(λ)τ
2
λ ] Iλ(0, 0)

Por ejemplo a 5010Å, longitud de onda de mayor emisión
solar. La ley de oscurecimiento al limbo se expresa como

Iλ(0, θ)
Iλ(0, 0) = [0.2593 + 0.8724 cos θ− 0.1336 cos2 θ]

En la figura 1, se observa la dependencia de la función
fuente en términos de la profundidad óptica para distintas
longitudes de onda. A medida aumenta la profundidad

λ[Å] a0 a1 2a2 Iλ(0, 0)x1013

3737 0.1435 0.9481 -0.0920 42.0
4260 0.1754 0.9740 -0.1525 44.9
5010 0.2593 0.8724 -0.1336 40.3
6990 0.4128 0.7525 -0.1761 25.0
8660 0.5141 0.6497 -0.1657 15.5
12250 0.5969 0.5667 -0.1646 7.7
16550 0.6894 0.4563 -0.1472 3.6
20910 0.7249 0.4100 -0.1360 1.6

Tabla 3: Variación de la intensidad solar a diferentes longi-
tudes de onda

Figura 1: Función fuente vrs profundidad óptica a diferentes
longitudes de onda para el sol

aumenta el valor de la función fuente. Lo que indica que
la relación emisión-absorción en el medio estelar aumenta.

Ahora bien, para cada longitud de onda se puede encontrar
la relación de la temperatura con la profundidad óptica,
si se asume condiciones de equilibrio termodinámico tal
que

Sλ = Bλ(T (τλ)) =
2hc2

λ5
1

ehc/λkT − 1

Si se iguala la expresión anterior a la aproximación que
se derivó a partir de la variación de intensidad del centro
al limbo solar, se obtiene una correlación para la tempe-
ratura en términos de la profundidad óptica a una cierta
longitud de onda dada. Estos resultados se muestran en
la figura 2.

En el sol, se puede definir una profundidad geométrica que
se denota por t, en la que se sabe que a cierta profundidad,
cada capa tiene una temperatura superficial constante. Por
lo que se puede encontrar la variación de la profundidad

REF-UNAH / Vol. 5 - No. 2 / 53-60
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Figura 2: Distribución de la Temperatura con la profundidad
a diferentes longitudes de onda para el sol

óptica con la longitud de onda a una temperatura dada.
Donde la profundidad geométrica y la profundidad óptica
se relacionan por medio de κλ.

τλ = κλ t

De la figura 2 se puede estimar valores de profundidad
óptica a una temperatura determinada, si se traza una
ĺınea horizontal. Por ejemplo para T = 6200 K se estiman
valores de profundidad óptica a diferentes longitudes de
onda que se resumen en la tabla 4.

λ [Å] τλ
3737 0.7112
4260 0.7222
5010 0.7889
6990 0.8555
12250 0.2555

Tabla 4: Estimaciones de profundidad óptica a partir de la
figura 2

Lo cual proporciona una idea de como es la variación
del coeficiente de absorción κλ con la longitud de onda a
partir de su relación con la profundidad geométrica t.

Ahora se utilizará un procedimiento similar para obtener
la distribución de temperatura en términos de la profun-
didad óptica para otras estrellas. Se sabe que no existen
observaciones en gran escala del oscurecimiento al limbo
en otras estrellas.

Entonces un procedimiento aproximado para estrellas del
tipo solar, es tratar de ajustar la distribución de tem-
peratura solar que se ha descrito a la nueva estrella, a
través de una manipulación algebraica. La distribución de
temperatura encontrada para el caso gris en la solución
aproximada de Eddington expresada para el sol.

T 4
sol(τz) =

3
4 T 4

e,sol

(
τz +

2
3

)
(38)

Si ahora se divide término a término la ecuación 30 y 38,
se obtiene

T 4(τz) =
T 4
e

T 4
e,sol

T 4
sol(τz) (39)

Según comparaciones que se han realizado con otros mo-
delos teóricos para calcular la distribución de temperatura
en otras estrellas, es posible utilizar la temperatura solar
ajustada para estrellas de hasta dos veces la temperatura
efectiva del Sol, es decir, unos 11, 000 K aproximadamente.

IX. Conclusión

Sin duda la teoŕıa de atmósferas estelares da una des-
cripción completa de los procesos f́ısicos y del estado de
la materia en esta región. Actualmente existen muchos
modelos de atmósferas estelares cada vez más complejos
que incluyen hasta los efectos de la opacidad debido a las
ĺıneas del espectro estelar, con la ayuda de computadoras
más avanzadas. Es evidente que se está cada vez más
cerca de modelar f́ısicamente todos los procesos en las
átmosferas estelares con una mayor presición.
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