1.1. Ponasanje spektralnih linija

Poznavanje ponasSanja spektralnih linija pri razlic¢itim fizickim uslovima omogucava
nam da interpretiramo spektre raznih astrofizickih objekata i odredimo njihova osnovna
svojstva (temperaturu, povrsinsku gravitaciju, radijus, hemijski sastav, ...).

Pocetemo sa analizom ponasanja linija i kontinuuma u spektrima zvezda, da bismo
zatim presli i na druge astronomske objekte (magline, galaksije, medjuzvezdanu mater-
iju,..).

Dubinu atmosfere na nekoj talasnoj duzini/frekvenciji odredjuje apsorpcija u kontinu-
umu. Sto je ta apsorpcija veéa, dubina sa koje mozemo primiti zracenje bi¢e manja. Jacéina
apsorpcije u liniji koja je na toj frekvenciji zavisi¢e od broja apsorbera na pravcu vizure
kroz taj ’vidljivi’ (transparetni) deo atmosfere. Tako je jacina linije odredjena odnosom
apsorpcije u liniji i u kontinuumu.

Podjimo sada od jednacine prenosa zracenja koja ima oblik:

dl,
dz
Ako na frekvenciji v razmatramo posebno doprinos apsorpcije u kontinuumu of i u

liniji o!,, uvodjenjem monohromatske opticke dubine

L e, — a1, . (1.1)

dr, = —(a!, + af)dz (1.2)

jednacinu prenosa zracenja mozemo prepisati u obliku

dl,
p——==1I,-38, (1.3)
dr,
gde je
el, + e , ol oy,
S, =-—r v _gt v c__v. (1.4)
al, +as Yal + ag Yal + ag

a S¢ i S! su funkcije izvora u kontinuumu i liniji, respektivno.
Resavanjem jednacine prenosa, za izlazni intenzitet zracenja se dobija:

> dt,
IIJ(TI/ = O) - / SVe_tu/M_ ) (15)
0 K
dok je izlazni fluks zracenja dat sa:
Fy(r = 0) = 2/ S, (6, Ea(t,)dt, (1.6)
0

Osnovni zadatak je odrediti S, (7,) tako da se racunati i posmatrani fluks zracenja
slazu.



1.2. Veza izmedju F,(0) i S,(7)

U tom cilju potrebno je ispitati vezu izmedju funkcije izvora S, (7, ) i fluksa F),(0) koji
se meri. Ako pretpostavimo funkciju izvora u Eddingtonovoj aproksimaciji

S, (r,) = ZF,,(O)(T,, + g) (1.7)

imamo da je za 7, = 1 = 2/3:

S,(m1) = F,(0), (1.8)

tj. da izlazni fluks zracenja na frekvenciji v potice sa opticke dubine 7, = 2/3. Na slici 1.
vidimo vezu izmedju S, (79) (7o je skala standardne opticke dubine u kontinuumu, napr.
na A = 500nm) i F,. Za frekvencije u jezgru linije (gde je koeficijent apsorpcije veéi) 7,
jednako je 2/3 u visim slojevima atmosfere, pa fluks zra¢enja u jezgru spektralne linije
potice is visih slojeva atmosfere, i obrnuto, za frekvencije u krilima linije (gde je koeficijent
apsorpcije manji) fluks potice iz dubljih slojeva atmosfere.
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Slika 1. Veza izmedju F,(0) i S, (1)

Osim u ovom jednostavnom sluc¢aju Edingtonovog resenja (siva atmosfera, ravnoteza
zracenja) kada je S, linearna funkcija 7, u opstem sluc¢aju fluks u nekoj tacki profila linije
potice sa znatnog opsega dubina.



1.3. Funkcija doprinosa i dubina formiranja linije

Pretpostavimo, jednostavnosti radi, da se linija formira u uslovima lokalne termod-
inamicke ravnoteze®) i da je raspodela temperature T (10) u modelu poznata (7p je skala
opticke dubine na 500 nm). Prepisimo izlazni fluks zracenja u obliku:

l c dl
F, = QW/BU(T)EQ(TV)dTV — 27T/BV(T)E2(TU)%;OO‘”TO ZZZ:) (1.9)
gde je
togro ol 4 qc dlogt
V — v v . 1.1

Podintegralna funkcija tezi nuli za male i velike 75. Ona daje informaciju o dubinama
sa kojih potic¢e fluks na raznim frekvencijama u profilu linije (slika 2). Sa priblizavanjem
centru linije, fluks izlaznog zraenja (povrsina ispod krive) postaje sve manji i formira se
u sve visim slojevima (maksimum krive odgovara sve manjoj optickoj dubini). Pri tome
dolazi do naglog pomeranja f-ja doprinosa ka visim slojevima posto remanentni fluks padne
ispod 50% maksimalne vrednosti.
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Slika 2. Funkcija doprinosa

Posto se srednje jake i jake linije formiraju u velikom rasponu dubina u atmosferi,
nema smisla pokusSavati da se definiSe jedna dubina formiranja za celu liniju.

D LTR nije dobra aproksimacija: za jezgra jakih linija koja se formiraju u spoljnim, redjim slojevima
atmosfera, za vrele zvezde kod kojih je zracenje izuzetno jako pa dominira nad sudarnim procesima i kod

superdzinova kod kojih su gustine male pa sudari nisu efikasni.
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1.4. Profili slabih spektralnih linija

U slucaju slabih linija izlazni fluks zracenja u liniji F,, tj. profil linije oponasa o!,. Na

osnovu relacije (1.8) profil je dat sa:

Fc _FI/ ~ SZ/(TC :Tl) _SV(TI/ :Tl)

Fc - SI/(TC == Tl)
Ovde je
70 O,/l T0 ,C
Tl,:/ —”dt0+/ —Ydty =71' +71°¢
o @o o @o

o
a2
(&%)
C
o
¢~ L1,
Qg

Za slabe linije

pa je

F.—F, dlnsS,
~ T

F. dre i

o
= const—~%
C
1%

(1.11)

(1.12)

(1.13a)
(1.13b)

(1.14)

(1.15)

(1.16)

Jacina slabe linije proporcionalna je odnosu o!, /a¢, tj. raste sa poveéanjem apsorpcije

u liniji i smanjenjem apsorpcije u kontinuumu.



2.1. Ponasanje slabih spektralnih linija. Uticaj temperature.

Jacina linije zavisi od koncentracije apsorbera, koja, kroz procese ekscitacije i joniza-
cije, najviSe zavisi od temperature.

Jacina linije (ekvivalentna §irina) raste sa povecanjem T zbog sve veleg broja eksc-
itacija. S druge strane, jacina linije moze opadati ili zbog povec¢anja apsorpcije u kontin-
uumu (napr. kod hladnih zvezda usled apsorpcije negativnim jonom vodonika) ili zbog
jonizacije apsorbera.

Na slici 3. se vidi ponaSanje tipi¢nih slabih linija metala sa T¢.
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Slika 3. Promena ekvivalentne Sirine slabih linija u funkciji Tes.

Da bismo videli da li ¢e neka linija biti jaca ili slabija sa promenom 7' i sa kojom
osetljivoséu, potrebno je razmatrati odnos o/, /a¢. Posmatrajmo vidljivi deo spektra hladne
zvezde kod koje je af, odredjeno pre svega vezano-slobodnim prelazima negativnog jona
vodonika. Zavisnost koeficijenta apsorpcije u kontinuumu od T je tada data izrazom:

ko (Hyp) = constT—5/2p, eO /KT (2.1)

Mozemo razlikovati 4 slucaja:

(1) slabe linije neutrala elementa koji je uglavnom neutralan
(2) slabe linije neutrala elementa koji je uglavnom jonizovan
(3) slabe linije jona elementa koji je uglavnom neutralan
(4) slabe linije jona elementa koji je uglavnom jonizovan.

U slucaju (1), koncentracija neutralnih apsorbera na i-tom nivou data je sa:

nio = const noe X/*T (2.2)

5



Koncentracija neutrala ng se prakticno ne menja sa 7' dok ne dodje do jonizacije, jer
je uslucaju (1) ny << ng. Odnos apsorpcije u liniji (o< n;0) 1 kontinuumu je onda:

! 5/2
T
R= —KZ = Const—p e~ (XFOTO)/KT (2.3)

Elektronski pritisak kod hladnijih zvezda zavisi od T (Gray (2005),jedn. 9.27):

x

pe = const 2T . (2.4)
Tako, imamo:

x + 0.75 B
kT

pa se u slu¢aju (1) za promenu jacine linije sa T' dobija:

InR = const + glnT — QT

1dR 25 x+0.75

Clan —Q ukazuje na slabljenje linije sa poveéanjem apsorpcije u kontinuumu.
Slucaj (2) je posebno interesantan za linije neutralnih metala niskog potencijal joni-
zacije na Suncu. U tom slucaju je

! - —xi/kT _ 1 —xi/kT
K, X n; 0 = const npe = const T5/2e—1/kTpee , (2.6)

jer je my = const, a prema Sahinoj formuli je:

ny (I)(T)
gde je
O(T) = Const%TS/ze_I/kT . (2.8)
Onda imamo:
R = const e~ (Xs+0.75=D)/kT
1d i 5 —1
1dR _ x+075-1 _ (2.9)

RdAT ~—  kT?

Domaéi: izvesti osetljivost linija na 7" u slucajevima (3) i (4). Uociti da se slucajevi
(1) i (4) ponasaju isto.

Na Suncu je veéina elemenata u jonizovanom stanju, pa su najceséi slucajevi (2) i (4).
Nacin na koji se EW menja i sa kojom osetljivoscéu zavisi od temperature gasa u slojevima
u kojima se formira linija i potencijala ekscitacije linije. Tako je na Tex.=5000K, promena
linije jona (4) &~ —30% pri promeni za 1000K ako je x = 0eV, a ~ +200% za 1000K ako
je x = 5eV. Linije neutrala (2) na Suncu skoro uvek slabe jer je obi¢no xy +0.75 < I. U
slucaju Fel promena je &~ —300% na 1000K za y = 0eV i ~ —100% na 1000K za x = 5eV.
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Kod jakih linija koeficijent apsorpcije je proporcionalan konstanti prigusenja v (74
ili v6), koja je funkcija temperature. Tako, kada se ispituje osetljivost jakih linija na
temperaturu, potrebno je ukljuéiti i zavisnost konstante prigusenja v od T' (logys ~ 19 +
%logC&; +logpe — %logT za Starkovo sirenje; logys &~ 204 0.4logCs + logpy —0.7logT za van
der Valsovo sirenje). Jake, rezonantne linije Nal, Dy i Do, slabe sa pove¢anjem temperature
(slika 4).

T T
* « CMi F5 IV-V
B V=041, Ty;=6625K

n Cep KO IV
B—V=0.92, T =5025 K

FIF,

b b

yCep K1IV 1}
B-V =1.03
Tef = 4807 K

Na D lines
temperature dependence

0.0 1 1 L ! L | 1
5890 5895
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0.5

Slika 4. Ponasanje Nal D linija u spektrima zvezda spektralnih klasa F i K.



2.2. Najbolji temperaturski indikatori

(a) Nagib Pasenovog kontinuuma
(b) Kolor indeksi (B-V, V-R, b-y)
(c) Balmerov skok

(d) Linije vodonika

(e) Linije metala

kskskoskosk

(a) Nagib Pasenovog kontinuuma je jedan od najboljih indikatora 7". Vrlo malo
zavisi od g (slika 5).

(b) Kolor indeksi (B-V, V-R, b-y) su drugi na¢in koris¢enja raspodele energije u
kontinuumu kao indikatora temperature. Slaganje racunatog i posmatranog indeksa daje
najbolji fotosferski model.

-2 . . ‘ ‘
_________ T~ 5776 X S, —l ?

3.30 19061

2.00 11552

1.30 7509
1.00 5776

0.80 4621

0.65 3754

log 3, (ergs/s per cm? per c/s)

— logg=4.43
..... logg=2.00

4000 6000 8000 10000 12000

Slika 5. Raspodela energije u kontinuumu za zvezde razlicite T (So = Tet/Teso).

(c) Balmerov skok D = logFy/F_. Nije ga lako izmeriti zbog blendiranja jakim
vodonikovim linijama na granici serije. Fluksevi na kratkotalasnoj i dugotalasnoj strani
skoka se formiraju na razli¢itim dubinama Sto je posledica velike razlike u njihovoj ne-
prozracnosti.

Na slici 7 vidimo da Balmerov skok raste sa T.y do 8000-9000 K (zavisno od logg),
a zatim opada. Za zvezde F i G tipa Balmerov skok je odredjen odnosom koeficijenta
apsorpcije usled H™ na dugotalasnoj strani i koeficijenta apsorpcije na kratkotalasnoj strani
koji potice od apsorpcije H™ i apsorpcije H sa drugog nivoa (slika 6):

af _ ky (H ™ )n(H™) (2.10)
a  k,(H )n(H") + ks (H)ng(n=2) '

Sa k, (H) oznacen je atomski koeficijenti apsorpcije vodonika na kratkotalasnoj strani
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skoka. Prema jednacini Saha: n(H~) = ®(T)ng(n = 1)n., pa je

i _ k,(H )ng(n = 1)ne_<I>(T) . (2.11)
ar,  ky(H )ng(n=1)n.2(T)+ k, (H)ng(n=2)

Vidimo da je ovaj skok funkcija T i n., pa se moze koristiti da se odredi jedna od ovih
velicina ako je druga poznata. Za toplije F zvezde, doprinos H~ apsorpciji na kratko-
talasnoj strani skoka se moze zanemariti, pa je:

(Hna(n=2)  ngn=2)"°" J(Tme) - (2.12)

af  ky(H )ng(n=1n.®(T) ngn=1)
ky

Kod hladnih zvezda Balmerov skok zavisi i od T i od n.. Sa povecanjem elektronske
koncentracije skok se smanjuje jer raste koncentracija H~. Tako je napr. Balmerov skok
manji u spektru FOV zvezde nego FOII; videti slucaj Sy = 1.3 i logg=2, tj. logg=4.43 na
slici 5.

n=2 B
/—\/ H

H

Slika 6. Koeficijent apsorpcije u kontinuumu kod zvezda poznih klasa (T, < 8000K).

Kod zvezda Ty ~ 9000K, apsorpcija negativnim jonom vodonika H™ je zanemarljiva
u odnosu na apsorpciju atomom H, pa je:

oy —~ = {(T) . (2.13)

Na dugotalasnoj strani diskontinuiteta koeficijent apsorpcije potice od H(n=3) i Balmerov
skok tada zavisi samo od temperature.

Na jos vec¢im temperaturama i kod superdzinova, rasejanje na elektronima postaje
znacajno, najpre na dugotalasnoj a zatim i na kratkotalasnoj strani skoka, Sto smanjuje

skok. Skok opet zavisi i od T' i od n. (logg).

Za modele izmedju GO i A5 (na ’hladnoj’ strani od maksimuma, slika 7), 2.3 <
alfg—[%af < 2.8 zavisno od g, dok je na ’vreloj’ strani od maksimuma mfy—%ﬁf ~ 1.3. Greska
od 5% u Balmerovom skoku dovodi do greske od oko 2% u T', ako zanemarimo gresku u g.
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Slika 7. Zavisnost Balmerovog skoka od T za 3 vrednosti log g.

(d) Linije vodonika. Koeficijent apsorpcije vodonikovih linija zavisi od T kroz
Starkov efekat. Na slici 8 se vidi promena ekvivalentne §irine H~ linije sa T, f. Mak-
simum se javlja na Ter ~ 9000K zbog visoke energije ekscitacije Balmerove serije (10.2eV).
Za T < 8000K H, linija je jako osetljiva na T, dok je prakticno neosetljiva na povrsinsku
gravitaciju g! Za T > 8000K, osetljiva je i na g, pa je za odredjivanje temperature iz jacine
H linija potrebno nezavisno merenje g.

20

Temperature | -
dependence

Equivalent width in A

T T T T T T T T T T T

NS N T N NN VNN N N Y (O N T N O S T

5 6 7 8 9 10 15 20
Teft in 1000 K units

Slika 8. Promena ekvivalentne Sirine H+y linije sa T, za 3 vrednosti log g.

Razlike u profilima linije Hvy u spektrima zvezda raznih spektralnih potklasa B i A
prikazana je na slici 9.

10



azes 4350 375
T T T [ T T T T [T T T T [T T TT
x| Fm Qor or FXHy OI SN SO 01 RECT vt ISk %
TN PR || 0T TN 1L
" TR
S0~ 1%
P i1
doroa oo o
Gof 00
sof- . 50
¥ Py 34
Lo Pt ot ol
Y g i)
L ~{so
o b 384
[ TR [ |
100) 00
s0- dso
y Gm Ao
oo Y [ N N R N AV T
10 00
S0 =1%o
o my
1 [ [ U S L
g 100
"YT Wi ] v W'Y qﬁ{
sl e
6T A2¥
oot oy ! ' Lo e
I T T T 1T T T ] T T 1]
(R f;{ ol _Ft_ tomtany  Fx ni 5 W mr.:,’:lﬁﬁ i
TR O T T I |
e w5 7 T304

Slika 9. Linija H~v u spektrima zvezda spektralnih klasa B i A.

(e) Linije metala. Osetljivost linija metala na T" jako varira sa T,s (slika 3).

Za zvezde tipa Sunca korisne su linije neutralnih metala jer nisu osetljive na pritisak
(izuzetak su linije OI, vidi pog. 3.1.). Kod toplijih zvezda korisne su linije jonizovanih
metala. U stvari, obi¢no se koriste odnosi centralnih dubina dve bliske linije (minimizira
se greSka normiranja na kontinuum) istog elementa (eliminiSe se uticaj zastupljenosti). Na
slici 10 prikazane su dve bliske linije Fel i VI u spektrima zvezda tipa G i K. Odredjeni
parovi bliskih linija su obi¢no ograniceni na neki opseg Ty u kome se mogu koristiti.
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v =0.29aV =240 eV
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Slika 10. Odnos intenziteta bliskih linija u spektrima zvezda tipa G i K.
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2.3. Merenje T
Odredjivanje T¢ ¢ se vrsi najcesce na jedan od sledeca tri nacina:
(A) Iz jednacine:

_ (fooo(fudy/a>1/4
(R

Tt (2.14)

gde se ugaoni radijus zvezde §r = R/r odredjuje jednom od fundamentalnih metodal)
a f fvdv se odnosi na ukupni mereni fluks u celom spektru (meren u delovima, i u praksi
dobijen uz koriséenje BC),

(B) Koristi se kalibraciona kriva T.y = f(B—V') da se izvede T, ¢ na osnovu spektralne
klase, B-V ili nekog drugog empirijskog parametra,

(C) Koristi se model fotosfere da se dobije T¢¢: ako se zna T'(7y) ili S, (70) 1 koeficijent
apsorpcije (uklju¢ujuéi IC i UV), ra¢una se bolometrijski fluks i dobija T¢s. Kako izabrati
model? Koristi se bilo koja spektralna karakteristika (nagib Pasnovog kontinuuma, odnos
jacina spektralnih linija) osetljiva na T'.

1) Metode odredjivanja radijusa zvezda ....
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3.1. Efekti pritiska

Efekti pritiska se u spektru uocavaju na 3 nacina:

(1) iz odnosa «!l,/k¢ kod slabih linija,

(2) iz osetljivosti na pritisak konstante prigusenja kod jakih linija
(3) iz zavisnosti od pritiska Starkovog &irenja linija vodonika.

kkoskoskosk

(1) Slabe linije: procenimo najpre kako odnos «! /k¢ kod slabih linija (nemaju jaka
krila) kod hladnijih zvezda (F,G,K) zavisi od pritiska. Ako pretpostavimo da se promenom
pritiska ne menja stanje jonizacije, imamo sledeca tri pravila:

(a) Slabe linije atoma/jona kada je veéina elementa u visem stanju jonizacije neoset-
ljive su na pritisak. Tada je:

- (3.1)

Nri1 ~ Nyk, Pa je n,. = const p.. Posto je onda /@'fj A constn, X pe, a kS x pe (za H™
jon), sledi da je pomenuti odnos nezavisan od pe.

Ovo je cest slucaj. Napr. linije Fel gvozdja, koji je uglavnom jonizovan na Suncu
(potencijal jonizacije je 7.902eV), neosetljive su na pritisak.

(b) Slabe linije atoma/jona elementa koji je uglavnom u istom tom stanju jonizacije
osetljive su na pritisak. Sa smanjenjem pritiska pojacava se linija.

Sada je n, & nu = const, pa je!)

const
= ’ = constg™!/3
e

(3.2)

Sa smanjenjem pritiska linija postaje sve ja¢a, ne zato §to se k! menja nego zato sto

se k¢ smanjuje (H™) sa smanjenjem p.. Fotosfera se geometrijski produbljuje i vise je
apsorbera na pravcu vizure. Linije Fell su dobri indikatori pritiska. Osetljivost linije Fell
na 450.8nm data je na slici 11. Takodje, linije OI kiseonika, koji je uglavnom neutralan na
Suncu (potencijal jonizacije je 13.618eV), osetljive su na pritisak.

D' Kod hladnih zvezda vazi: pg = c(T) g%/, pe = const, /Py, odakle je p. = const g*/3.
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Gravity dependence
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Slika 11. Promena profila i ekvivalente Sirine linije Fell 450.8 nm sa logg.

(c) Slabe linije atoma/jona elementa koji je uglavnom u slede¢em nizem stanju joni-
zacije su vrlo osetljive na pritisak. Sa smanjenjem pritiska linija je sve jaca.
Sada je n,_1 &~ n,, = const, pa iz

sledi da je
(T t
Ny = Nyl ( ) = cons (33)
De De

Kako je k!, = const/p., a k¢ = const p. imamo da je

const
_ —2/3
5— = constg /
e

= (3.4)
Sa povecanjem T, r, umesto H™, H postaje glavni apsorber u kontinuumu. g, nije vise
proporcionalno py, pa se menja i zavisnost od p. Izvesti!
U zvezdama tipa Sunca najcesce se srecu slucajevi (a) i (b). Na T, Sunca, Fe je
uglavnom jonizovano, pa su linije Fel neosetljive na pritisak, dok su linije Fell indikatori
pritiska. Linije OI su osetljive na pritisak, jer je kiseonik neutralan na 7.

(2) Jake linije: sirenje pritiskom u krilima jakih linija Mgl b prikazano je na slici
12. k! o 7, za van der Valsovo Sirenje v¢ = ®6(7) p,, dok je za kvadrati¢ni Starkov
efekat v4 = P4(T) pe, K5 x pe (kod hladnijih zvezda gde H~ dominira apsorpcijom u
kontinuumu), pa je za krila jakih linija neutrala elementa koji je uglavnom jonizovan

(slucaj (a) Kl = constyp.):

k!, /kS = const y = const[®q(T)py+¢4(T)Pe +nat] ~ const g**+const g*/*+const . (3.5)

14



Ako dominira v,q sledi da je x!, /xS = const (sluéaj Mgl 880.6nm), a ako dominira van

der Valsovo &irenje !, /¢ o g?/% (sluéaj Nal D linije). Za jake linije jona kada je element

uglavnom jonizovan (sluéaj (b) k!, = const~):

K. /KE = const y/pe = const[®s(T)pg/Pe+da(T)+Vnat/De] = const g*/*+const+const g~/
(3.6)

F/F,

o o e g ¢ Lo 5 o9 9 L owe pop g 1o g o e By y g
0.0

5165 5170 5175 5180 5185

Slika 12. Sirenje pritiskom u krilima linija MgIb kod zvezda KOIII i KOV.

(3) Linije vodonika i zavisnost linearnog Starkovog efekta od p

Na slici 13, prikazan je izgled linije Hy u spektrima zvezda iste spektralne klase (iste
T.r), a razlicite klase luminoznosti (I, IIT i V).

E B
S [T | ADS 16472A
= B3 giant

00 1 L 1 1 1

/4

05 [T | ADS 12093A
F H, He | 4388

B3 dwarf

00 1 1 L 1 L I I L L
4300 4310 4320 4330 4340 4350 4360 4370 4380 4390 4400

Wavelength (A)

Slika 13. Linija Hvy u spektrima B3 zvezda razlic¢itih klasa luminoznosti.
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Balmerove linije vodonika su veoma osetljive na pritisak kod zvezda T.; > 7500K
(slika 8). Sa povec¢anjem pritiska povecéava se jac¢ina linije.

Koeficijent apsorpcije u liniji &!, & p, u krilima linije zbog Starkovog efekta. Kada HI
dominira apsorpcijom u kontinuumu (x¢ ), oba koeficijenta su proporcionalna ng, pa je

k! /K = const p, . (3.7)

Sa povecanjem pritiska, linija je jaca.
U jos toplijim zvezdama (O i B) kada dominira rasejanje elektronima, ¢ ne zavisi od
pe. Posto je ny oc p?, sledi da je

k! kS = const p? . (3.8)

Posto se relacija izmedju p i g brzo menja sa 1" kod toplijih zvezda, nije jednostavno
sa zavisnosti od p preéi na zavisnost od g.

Na nizim temperaturama, vodonikove linije nisu osetljive na pritisak (slika 8), jer u
k¢, dominira apsorpcija negativnim jonom vodonika.

3.2. Merenje fotosferskog pritiska

Efektri pritiska na izgled spektra su mnogo manji od temperaturskih efekata. Medju-
tim, dok se zvezde po temperaturi razlikuju za faktor 10 (od O do M zvezda), pritisak
se od zvezda patuljaka do superdzinova menja za vise od 6 redova veli¢ine, pa su i mali
efekti pritiska u zvezdanim spektrima ipak merljivi. Posto zvezde sa ve¢om luminoznoséu
na H-R dijagramu imaju manji fotosferski pritisak, efekti pritiska se obi¢no nazivaju i
efektima luminoznosti. Lako uocljivi efekti pritiska su kori§éeni pri klasifikaciji zvezda u
klase luminoznosti.

Elektronski i gasni pritisak su povezani relacijama koje su odredjene hemijskim sas-
tavom, raspodelom 7' i hidrostatickom ravnotezom (povrsinska gravitacija u jednac¢ini H.R.
kontrolise skalu pritiska)

py = const(T)g?/? . (3.9)
Kod hladnijih zvezda p. = const ,/p, &~ const g'/3, dok je kod toplijih zvezda: p, = 0.5pg,
pe ~ const g2/3. Merenjem fotosferskog pritiska odredjujemo g.

Povrsinska gravitacija dobijena iz spektra je tzv. efektivna gravitacija u jednacini
hidrostaticke ravnoteze. Zbog pritiska zracenja, magnetnog polja i brzinskih polja, ona
se moze razlikovati od GM/R?. Sa povrsinskom gravitacijom g dobijenom iz spektra i
radijusom R odredjenim iz nezavisnih merenja, moze se izracunati masa zvezde.

Taéno odredjene vrednosti povrsinske gravitacije g, koje imamo samo u slucaju vizu-
elno ili eklipsno dvojnih zvezda, sluze za testiranje g dobijenih spektroskopskim metodama.
Kod eklipsno dvojnih zvezda odredjivanje mase je nezavisno od rastojanja. Iz krive radijal-
nih brzina odredjuju se mase M komponenata, a iz fotometrije pomracenja njihovi radijusi
R, pa tako dobijamo najtac¢nije vrednosti g.

(1) Kontinuum kao indikator pritiska. Jedina karakteristika u kontinuumu koja
je osetljiva na g je Balmerov skok. On se koristi kod A i F zvezda kao mera elektronskog
pritiska.
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Slika 14. Osetljivost Balmerovog skoka na g za razne vrednosti So = Te¢/Teso.

Sa slike 7 se vidi da za T' < 8000K Balmerov skok opada sa povecanjem g, dok za
T > 8000K vazi suprotno. Najveca osetljivost je na T =~ 7500K, gde je |0D/dlogg| > 0.1
(slika 14). Ako merimo skok sa 5% greske, onda je g odredjeno sa 50% greske.

-2 - . ‘ ‘ : ?
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1.00 5776
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..... logg=2.00
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Slika 15. Efekti log g na kontinualnu raspodelu zracenja.

Efekti log g na raspodelu neprekidnog spektra prikazani su na sl. 15.

Kod hladnijih zvezda Balmerov skok je maskiran mnostvom linija metala ve¢ od kasnih
F zvezda (6500K). I zastupljenost donora elektrona uti¢e na veli¢inu Balmerovog diskon-
tinuiteta. Kod toplijih zvezda metali doprinose line blanketing-u, naroc¢ito u Balmerovom
kontinuumu.

Dalje, fotometrijski indeksi (U-B ili u-y) se mogu koristiti kao mera Balmerovog skoka,
ali zahtevaju kalibraciju. CI se racunaju iz modela fotosfera; iz poredjenja sa posmatranim
CI, procenjuje se g.
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Slika 16. Profili linije Hy za razne vrednosti log g i za Sy = 1.7 (Tey = 9820 K).

(2) Linije vodonika imaju jaka krila ¢ija jacina zavisi od pritiska (van der Valsovo
i Starkovo sirenje). Osetljivost linija H na pritisak je jedan od indikatora luminoznosti
zvezda ranog spektralnog tipa. Za T,y > 7500K Hv linija je dobar indikator pritiska (slika
16).

Zavisnost od g se povecava za T > 10000K (OEW /dlogg =~ 0.25, slika 8). Greska
od 10% u merenju EW dovodi do greske od 40% u g. Balmerove linije su korigéene za
odredjivanje g i kod belih patuljaka (logg=8).

(3) Druge jake linije. Linije Call H i K, Cal 422.7nm, NalD, Mglb pokazuju
jako prosirena krila pritiskom u spektrima hladnih zvezda. Osetljivost na p opada sa
smanjenjem ¢ (smanjuje se doprinos van der Valsovog i Starkovog Sirenja krilima linije).
Kod spektralnih klasa hladnijih od G, Nal D linije su znatno blendirane (i telurskim
linijama), pa je bolje fitovati profile nego EW. Osim toga, koris¢enje jakih linija kod hladnih
zvezda zahteva analizu zastupljenosti. Ekvivalentne Sirine linija Nal D i Cal se smanjuju
sa smanjenjem g.

(4) Slabe linije. Merenje pritiska pomoc¢u slabih ili umereno jakih linija vrsi se
poredjenjem linija u dva stanja jonizacije. Poredjenje linija neutralnih atoma i linija jona
daje meru p. kroz jednacinu jonizacione ravnoteze: nq/ng = ®(1")/p.. Pritisak se dobija i
iz odnosa apsorpcije u liniji i kontinuumu kao u jednacini:

k! /KkS = const/p, ~ const g~ /3 . (3.10)

Slabe linije jona kod hladnih zvezda su jako osetljive na pritisak (0EW /0logg = —3.0).

Povrsinska gravitacija se moze izvesti i iz zahteva da krive rasta za neutrale i za jone
daju istu zastupljenost.

(5) Grafik logg—T.¢. Posto u gore pobrojanim metodama odredjivanja pritiska pos-
toji i temperaturska zavisnost, treba istovremeno traziti T'— p resenje ili nekako prethodno,
na neki nezavisan nacin, odrediti temperaturu.

Na sl. 17 dat je dijagram na kome su prikazana resenja za logg i T.y koja daju
vrednosti posmatranih ekvivalentnih Sirina dve linije Fell razlicitog potencijala ekscitacije
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koje se razlicito ponasaju sa promenom 7' i p. Za datu zastupljenost gvozdja, varira se
vrednost logg za datu Ty i obrnuto, dok se ne dobije posmatrana vrednost ekvivalentne
Sirine za svaku od linija. Presecna tacka je trazeno reSenje za T,s i log g. Ovakvi dijagrami
se mogu konstruisati za bilo koju spektralnu karakteristiku (Balmerov skok, vodonikove
linije, jake linije metala, slabe linije,..), pri ¢emu bi sva presetna mesta trebalo da su u
istoj tacki. To se, medjutim, ne desava zbog neodgovarajuceg modela fotosfere, gresaka u
podacima, itd.

Tett
6000 7000
T T

x=0eV

N\ Fe Il lines
iy AN

50 mA ‘
2 mA N

Slika 17. logg — T¢y grafik za dve linije Fell razlicitog potencijala ekscitacije.

(6) Empirijski indikatori g. Postoje empirijske relacije izmedju fotosferskog pritiska
i spektroskopskih parametara.

Dva znacajna empirijska indikatora gravitacije (oba rastu sa smanjenjem povrsinske
gravitacije, tj. pove¢anjem luminoznosti zvezde) su:

(6a) sirina hromosferske emisije u Call H i K linijama (Wilson-Bappu efekat) i

(6b) Dopplerovo sirenje - makroturbulencija.

(6a) Wilson i Bappu (1957) su ustanovili da postoji slede¢a relacija:

My = alogW, +b (3.11)

izmedju luminoznosti zvezde (tj. njene apsolutne vizuelne magnitude My ) i Sirine Wy
izmedju emisionih pikova linija H i K Call (slika 18). Koeficijenti ove linearne relacije su
odredjivani i u nekih skorijim radovima (Pace et al. 2003; videti prezentaciju A.Obuljen-a).

Wilson-Bappu efekat je znacajan jer omogucava da se iz spektralne karakteristike
odredi luminoznost zvezde i time rastojanje do nje. Pomoc¢u ove relacije My se odredjuje
sa greSkom od 0.5™. Zbog znacajnih gubitaka mase i slu¢ajnih brzinskih polja kod su-
perdzinova, metod je u primeni ograni¢en na zvezde do My < —2. Sli¢na relacija postoji
i za linije h i k MglI.
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Slika 18. Jezgra linija H i K Call formiraju se u hromosferi.

(6b) Dopplerovo Sirenje - makroturbulencija je takodje funkcija luminoznosti,
tj. g. Raste sa smanjenjem g.

Sirenje linija koje je veé¢e od termalnog uoceno je jos pocetkom XX veka, a Rosseland
je 1928. godine ova fotosferska kretanja nazvao ”turbulencija’.

4. Odredjivanje hemijskog sastava zvezdanih atmosfera
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