PRENOS ZRACENJA (FORMIRANJE SPEKTARA)
U ZVEZDANIM ATMOSFERAMA

Spektar zracenja kao izvor informacija

Energija koju zvezde emituju stvara se duboko u njihovoj unutrasnjosti
u termonuklearnim reakcijama. Na temperaturama visim od 107 K laksa
jezgra fuzionisu u teza pri ¢emu se oslobadja energija u vidu visoko energet-
skog gama-zracenja i neutrina. Dok neutrini skoro bez interakcija napustaju
zvezdu, fotonima su, zbog Cestih interakcija sa Cesticama zvezdane plazme
i malih srednjih slobodnih putanja, potrebni milioni godina da prokrce sebi
put ka povrsini. U dubokoj i vreloj unutrasnjosti zvezde koja je gornjim sloje-
vima termicki izolovana od hladne medjuzvezdane sredine, zracenje ima skoro
ravnoteznu (Plankovu) raspodelu po frekvencijama. Spektralna raspodela
zracenja se sa udaljavanjem od centra zvezde, iz sloja u sloj, menja u skladu
sa promenom fizickih uslova (pre svega temperature). Zracenje se kroz apsor-
pcije i reemisije prenosi do povrsine (fotosfere) odakle se emituje u medju-
zvezdani prostor. Kroz interakcije sa Cesticama atmosferskog gasa (atom-
ima, jonima i elektronima) zracenje kona¢no dobija posmatranu raspodelu
(posmatrani spektar). Posmatrana spektralna raspodela zracenja je odredje-
na fizickim uslovima koji vladaju u atmosferi i sadrzi informaciju o njima.
Spektar zvezde je ne-Plankovski kontinuum ispresecan tamnim apsorpcionim
linijama.

Zracenje se menja u skladu sa svojstvima materije kroz koju prolazi,
ali i utice na njena svojstva. Tako je spektar izlaznog zracenja rezultat in-
terakcija zracenja i materije u zvezdanoj atmosferi uz istovremeno ucesce
drugih fizickih fenomena (magnetno polje, rotacija, turbulencija). Spektar
je odraz hemijskih i fizickih osobina atmosfere i sadrzi obilje informacija o
njenim termodinamickim i strukturnim osobinama. Ove informacije smo
naucili da desifrujemo zahvaljujuci rezultatima laboratorijskih istrazivanja
izvrsenih pod poznatim uslovima (o nekim kvalitativnim i direktnim meto-
dama na kraju (prilog)). Manje direktni metodi koji obuhvataju modeliranje
su glavno orudje u dobijanju astrofizicke informacije. Upravo je cilj teorije
zvezdanih atmosfera da razvije metode kojima se iz posmatranog spektra
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moze dobiti trazena informacija.

U resavanju ovog zadatka se najcesce koristi tzv. sinteticki pristup.
Koris¢enjem poznatih fizickih zakona postulira se model atmosfere i model
prenosa energije u njoj. Rezultat je racunata raspodela energije izlaznog
zracenja po frekvencijama - racunati spektar. Racunati spektar se poredi
sa posmatranim'® koji daje realna atmosfera zvezde sa svojim mehanizmima
prenosa energije. Pretpostavljeni atmosferski model i teorija prenosa se mod-
ifikuju i proracun se ponavlja do slaganja sa posmatranjem. Model koji daje
najbolje slaganje sa posmatranjem se onda uzima kao tacna reprezentacija
povrsinskih slojeva zvezde.

POZNATI
FIZICKI ZAKONI ATOMSKI
PODACI

MODEL ATMOSFERE SA RACUNATI
MODELOM PRENOSA SPEKTAR
ENERGIJE

A 4
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h
STVARNA ATMOSFERA SA . POSMATRANI

SVOJIM MEHANIZMIMA SPEKTAR
PRENOSA ENERGIJE

Pod redukovanim problemom podrazumeva se prenos energije u zadatom
atmosferskom modelu - date stratifikacije temperature i pritiska. Resavanje
ovog problema je neophodan korak u resavanju opsteg problema konstrukcije
modela zvezdanih atmosfera.

L Obicno se porede indikatori neke fizicke veli¢ine (temperature ili pritiska) u spektru
(npr. odredjene spektralne linije, nagib kontinuuma, skok u raspodeli neprekidnog spektra

(Balmerov, Pasenov))



Sta je ”zvezdana atmosfera”?

Geometrijski, zvezdanu atmosferu mozemo definisati kao prelaznu oblast
izmedju zvezdane unutrasnjosti i medjuzvezdane sredine. Na zvezdi ne pos-
toji granica izmedju unutrasnjosti i atmosfere, jer je zvezdana materija svuda
u stanju plazme i isti fizicki principi vaze u obe ove oblasti. Granicu posta-
vljamo mi nazivajuéi atmosferom one spoljne slojeve iz kojih nam stize
zracenje, odnosno one slojeve u kojima se formira posmatrani spektar.!

Skoro svo vidljivo zracenje zvezde potice iz najdubljeg i najguséeg sloja
atmosfere - fotosfere. Sjaj fotosfere odredjuje sjaj zvezde pa otuda i potice
naziv - ”fotosfera” - ”sfera svetlosti”. U fotosferi se formira najveéi deo spek-
tra vidljivog zraCenja — posmatrani neprekidni spektar (kontinuum), kao i
vedina apsorpcionih linija (slabe linije i krila jakih linija). Za veéinu zvezda
fotosfera je relativno tanka. Debljina Sunceve fotosfere iznosi nekoliko stotina
kilometara. Debljina fotosfere zvezde obrnuto je proporcionalna ubrzanju sile
teze na njenoj povrsini. Tako se zvezde dzinovi i superdzinovi odlikuju veoma
prosirenim atmosferama. Zvezde poznih spektralnih klasa sa potfotosferskim
konvektivnim zonama, iznad fotosfere imaju razredjene i vrele hromosfere i
korone koje karakterise emisioni (linijski) spektar. Doprinos ovih oblasti
kontinuumu u vidljivom delu spektra je zanemarljiv. Ispod fotosfere je ne-
dostupna posmatranju unutrasnjost zvezda.

Veé su prva istrazivanja pokazala da se energija kroz fotosferu prenosi
prvenstveno zracenjem. Prenos energije provodjenjem (kondukcijom) ne
igra bitnu ulogu.? Konvekcija kao mehanizam prenosa energije moze biti
od znacaja u dubljim slojevima fotosfera zvezda koje imaju potfotosferske
konvektivne zone.

Kako modeliramo atmosfere?

Izgled spektra jedne zvezde zavisi od fizickih uslova koji vladaju u njenoj
atmosferi. Sa druge strane, fizicka svojstva atmosfere su odredjena istovre-
menim delovanjem raznih medjusobno povezanih fizickih procesa.

Pri modeliranju zvezdanih atmosfera zahteva se da osnovni fizicki zakoni
- zakoni odrzanja (mase, impulsa, energije) budu ispunjeni. Ovi zakoni, kao
i fizicki procesi (fenomeni) koje treba uzeti u obzir, izrazavaju se u obliku
jednacina ¢ijim se reSavanjem dobijaju fizicki uslovi u modelu. Medjutim,

L Osim toga, unutrasnjost i atmosfera zvezde se razmatraju odvojeno, jer aproksimacije
koje vaze u jednoj oblasti ne moraju vaziti i u drugoj.

2 Kondukcija je znacajna samo za unutraSnjost belih patuljaka i vrele korone.
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reSavanje jednacina koje opisuju sve relevantne i medjusobno povezane fizic-
ke procese medju razli¢itim ¢esticama (atomima, jonima, elektronima, mole-
kulima i fotonima) je ekstremno komplikovan problem. Posto je problem u
opstem obliku tesko resiti pribegava se raznim aproksimacijama kojima dolaz-
imo do jednostavnijih modela za opisivanje realnih uslova u atmosferama.

Geometrija: Najcescée se pretpostavlja da je atmosfera izdeljena na homo-
gene, plan-paralelne ili sferno-simetricne slojeve.

Plan-paralelnu geometriju mozemo koristiti ako je ”debljina” atmosfere
mnogo manja od radijusa zvezde. Medjutim, u slucéaju prosirenih atmos-
fera (npr. dzinova i superdzinova) neophodno je koristiti sferno simetri¢nu
geometriju.

Pretpostavka homogenosti je grublja aproksimacija. Homogenost znaci
jedno - dimenzionalnost (parametri stanja sredine zavise samo od jedne ko-
ordinate - radijalnog rastojanja: p(r), p(r), T'(r)). Posmatranja Sunca jasno
ukazuju na to da su horizontalni slojevi nehomogeni. Mnoge nehomogenosti
poticu od hidrodinamickih fenomena u konvektivnoj zoni. Tako se samo za
zvezde bez jakih konvektivnih zona (zvezde ranih spektralnih klasa) moze
smatrati da imaju homogene atmosfere.

Stacionarnost: Zanemarujemo vremenski zavisne fenomene: pulsacije, §i-
renje omotaca, vremenski promenljiva magnetna polja. Pretpostavljamo da
su funkcije raspodele cestica gasa i zracenja (fotonskog gasa) nezavisne od
vremena.

Stati¢nost: Zanemarujemo sva brzinska polja, kretanja malih razmera (ta-
lasi, granulacija) i velikih razmera (supergranulacija, diferencijalna rotacija,
makroturbulencija). Pretpostavljamo da je atmosfera u hidrostatickoj ravno-
tezi, tj. da pritisak gasa (i zracenja) uravnotezava gravitaciju.

Energetska (radijativna) ravnoteza: U atmosferama zvezda nema izvora
energije. Kroz njih se energija samo prenosi ka spolja i to tako da je ukupna
koli¢ina energije (na svim talasnim duzinama) koja se izraé¢i jednaka ukupnoj
koli¢ini energije koja udje kroz donju granicu fotosfere. Pretpostavlja se da se
prenosi zra¢enjem i zanemaruju se ostali na¢ini prenosa energije (kondukcija
(provodjenje), konvekcija, talasi).

Pretpostavke (2), (3) i (4) su povezane jer ne razmatraju hidrodinamicke
efekte. Medjutim, brzinska polja postoje kako na Suncu tako i na drugim
zvezdama (npr. superdzinovi). Kompletna teorija zvezdanih atmosfera bi
morala da uzme u obzir raznolikost hidrodinamickih fenomena i odredi raz-
menu energije izmedju radijativnih i neradijativnih nacina prenosa energije.
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Polje zracenja

Definisimo najpre veli¢ine koje karakterisu polje zracenja.
Specificni intenzitet zracenja I, (7, L. t)

Velic¢ina koja potpuno opisuje frekventnu, prostornu, ugaonu i vremen-
sku raspodelu fotona je specificni intenzitet zracenja. DefiniSimo specifiéni
intenzitet zracenja frekvencije v u nekoj tacki atmosfere P(7) koje se prostire
u pravcu ['u trenutku ¢. Uotimo u atmosferskom sloju elementarnu povrsinu
do koja sadrzi tacku P. Neka je 77 normala na tu povrsinu (slika 1), a I pravac
prostiranja zracenja koji sa normalom zaklapa ugao 6. Neka je [ 0sa konusa
prostornog ugla dw. Ako kroz svaku tacku povrSine do povucemo pravce
paralelne konusu dw dobi¢emo slican konus df). Povrsinu njegovog preseka
normalnu na pravac ['u tacki P oznaéimo sa do cos 6.

v-.? 7
A

do docos 0

Sl.1. Specifi¢éni intenzitet zracenja

Koli¢ina energije zrac¢enja dF,, na frekvencijama u intervalu (v,v +dv),
koja za vreme dt prodje kroz element povrsine do unutar prostornog ugla dw
oko pravca [ koji sa normalom 77 na povrsinu gradi ugao # proporcionalna je
do cos Odvdwdt, tj.

—

dE, = 1,(7,1,t)do cos Odvdwdt .

Koeficijent proporcionalnosti je specifiéni intenzitet zracenja frekven-
cije v, u tacki 7, koje se prostire u pravcu [ u trenutku ¢. DefiniSe se kao
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koli¢ina energije u jedini¢nom frekventnom intervalu koja prolazi kroz je-
dini¢nu povrsinu normalnu na pravac prostiranja, u jedini¢nom prostornom
uglu, u jedinici vremena:

- dE, erg
L/ _’7 l7 t) =
(r 1) do cos Odvdwdt [cm2 sHz sr]

Specifi¢ni intenzitet zracenja daje potpun opis raspodele fotona - sadrzi
kompletnu informaciju o frekventnoj, prostornoj, ugaonoj i vremenskoj za-
visnosti polja zracenja.

Ovde ¢éemo razmatrati stacionarne - vremenski nezavisne probleme, pa
¢emo imati:

Ly # 1,(t) — L(71)
Razmatra¢emo, zatim, jedno-dimenzionalne probleme u plan-paralelnoj
ili sfernoj geometriji, tj. smatracemo da je atmosfera izdeljena u niz ho-
mogenih plan-paralelnih ili sfernih slojeva (slika 2), tako da se svojstva
sredine menjaju samo duz jedne koordinate. U plan-paralelnoj geometriji
homogeni slojevi su ravni konstantnog z (sve veli¢ine su nezavisne od x i
y koordinate tj. svi izvodi po x i y su jednaki nuli). Pravac [’ definisemo
pomoc¢u polarnog ugla 6 i azimutalnog ugla .

ZA

<>

ECn
e

0,>0,>0;

Sl. 2. Plan-paralelna i sferna geometrija.



Jednodimenzionalnost znaci nezavisnost svih veli¢ina od ¢ (osna ili azi-
mutalna simetrija).

=

U plan-paralelnoj atmosferi ¢emo imati: I, (7, 1) — I,(z,0) (z-osa je

—

usmerena ka posmatracu), a u sferno simetri¢noj: I, (7, 1) — I,,(r,8).
Nadalje ¢emo koristiti samo plan—paralelnu geometriju.

Srednji intenzitet zracenja J,(z)

Srednji intenzitet zracenja J,,(z) u nekoj tacki atmosfere P(z) se definise
kao srednja vrednost specificnog intenziteta I, (z, 8) po svim prostornim uglo-
vima, t]j.

Jy(z)zﬁ/ly(zﬁ)dw .

Zamenjujudi izraz za prostorni ugao u sfernim koordinatama
dw = sin 8dfdy

gdeje 0 <0 <7i0 <y <27 imamo:

1 27 ™ 1 ™
Ju(z) = 4—/ dgo/ I,(z,0)sin6dd = 5/ I,(z,0)sin6do
T Jo 0 0

Uobicajeno je da se promenljiva 6 zameni sa u = cos6:

0=0
=1
A O<p<l
;] @
0
0=T/2
n=0
—1<u<0
0-1 ©
p=-1

Sl. 3. Izlazno I} i ulazno I, zragenje.



™ 1 1
Ju(z) = 5/0 I,(z,0)sin6df = 5/ I,(z,p)du

Ako je polje zracenja izotropno:

Fluks zracenja F,(z)

Fluks zracenja predstavlja kolicinu energije zracenja u jedini¢nom in-
tervalu frekvencija koja u svim pravcima prodje kroz (ili sa) jedini¢nu(e)
povrsinu(e) u jedinici vremena, tj. rezultujuéi protok energije zracenja kroz
jedini¢nu povrsinu.

Prethodno smo videli da je koli¢ina energije zracenja koja prodje kroz
povrsinu do pod uglom # u odnosu na normalu unutar prostornog ugla dw
za vreme dt u intervalu frekvencija v, v + dv jednaka

dE, = I,(z,0)do cos Odvdwdt .

Integracijom ovog izraza po svim pravcima dobijamo rezultujucu koli¢inu
energije zracenja dE, koja prolazi kroz povrsinu do:

dE} = dadudt/ly(z,e) cosfdw

tj, s obzirom da je za 6 > 7/2, cos < 0, dE}; predstavlja visak energije koja
za vreme dt u intervalu dv prodje kroz do ka spolja u odnosu na energiju
koja prodje ka unutra.

Ova veli¢ina je, po definiciji, jednaka F,dodvdt odakle imamo:

dE*
= = /47r I,(z,0)cosfdw .

da je fluks zracenja ! F,(2) rezultujuéi protok energije kroz jediniénu povr-
Sinu, u jedinici vremena i u jedini¢nom frekventnom intervalu.

Fo(2)

—

LU opstem slucéaju fluks je vektor (definisan u nekom pravecu) F, =

[ L(7, f)fdw. U azimutalnoj simetriji samo je komponenta F, ovog vektora
razli¢ita od nule.



27 T 1
Fo(z) :/ dcp/ I,(z,0) cosfsinfdh = 27T/ L(z, p)pdy .
0 0 —1
Za izotropno zracenje (I, # I,,(u)):
F, =0

Fluks je mera anizotropnosti polja zracenja.

Momenti intenziteta zracenja

U teorijskoj astrofizici, ¢esto se koriste integrali specificnog intenziteta
zra¢enja po pravcima, tj. po uglovima.

Prema Eddingtonu, uobicajeno je da se koristi posebna notacija za mo-
ment nultog reda - srednji intenzitet

Jo(2) =+ / Lz )y

—1

moment prvog reda - Eddingtonov fluks

1 1
Hy,(z) = §/lfu(z,u)/~bdu :

moment drugog reda - tzv. K-integral

K, (2) = —/ L(z,wp’dp

Uopste, n-ti moment polja zracenja se moze definisati kao:

1 1
M (2) = 5/1Iu(z,u)u”dﬂ :

Za izotropno zracenje: J, =1,, H, =0, K, = %J,, = %I,,.

Gustina energije zracenja p,(z)

Gustina energije zracenja je koli¢ina energije zracenja u jedini¢nom frek-
ventnom intervalu sadrzana u jedinici zapremine.
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Koli¢ina energije koja za vreme dt prodje kroz element povrsine do pod
uglom # u odnosu na normalu, unutar prostornog ugla dw i u intervalu
frekvencija v, v + dv je:

dE, = 1,(z,0)do cos Odwdvdt .

Ocito da ta koli¢ina energije zauzima zapreminu do cosfcdt gde je c-
brzina zracenja u vakuumu. Koli¢ina energije po jedinici zapremine je onda:

dE, 1
= —1I,dvd
dv c vaw
sto je, po definiciji, dp, dv, pa sledi da je u ovom razmatranom slucaju 6p, =

1
=1, dw.
C
U opstem slucaju, medjutim, kada na datu zapreminu pada zracenje iz
svih mogucih pravaca, gustina zracenja p, se dobija kao:

pu(z) = 1/4 I,(z,0)dw = 4%TJV(Z)

C

Za izotropno zracenje je p, = (4w /c)l,.

Pritisak zracenja p,(z)

Svaki foton ima impuls jednak hr/c. Kada atom apsorbuje foton, on
dobija impuls hv/c u pravcu kretanja fotona. Time fotoni (zracenje) vrse
pritisak na atome.

Posto zracenje nosi impuls, snopu zracenja mozemo pridruziti pritisak.
Impuls koji odgovara energetskom paketu dE, je dE, /c. Uzimajuéi kompo-
nentu impulsa normalnu na povrsinu, po jedinici povrsine i u jedinici vre-
mena, dobijamo izraz za pritisak:

dE, cosf  (I,do cosfdwdvdt)cos® (I, cos? Odw)dv
docdt cdo dt B c

op,dv =

Integracijom po svim prostornim uglovima, pritisak zracenja je:

1 4
pu(2) = - /Iy(z,G) cos? fdw = %TKV(Z) .

Za izotropno zracenje:

47 4 I, 1
il O A
Py c 7 c 3 3'0V
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Prenos zracenja

Intenzitet zracenja ostaje nepromenjen ukoliko na njegovom putu nema
ni izvora ni ponora zracenja (invarijantnost intenziteta).

Ako se, medjutim, zrac¢enje prostire kroz sredinu koja apsorbuje/emituje,
intenzitet zracenja se menja duz pravca prostiranja. Mi ¢emo izvesti jedna-
¢inu koja opisuje promenu specificnog intenziteta zracenja usled interakcija
zracenja i materije - jednacinu prenosa zracenja. Upoznajmo se zato najpre
sa moguc¢im nacinima interakcije zracenja i materije.

Interakcija zracenja i materije

Procesi interakcije zracenja i materije: apsorpcija, emisija i rasejanje
opisuju se pomoc¢u odgovarajué¢ih makroskopskih koeficijenata. Pre nego
sto ih definisemo, uo¢imo razliku izmedju tzv. prave (termalne) apsorp-
cije/emisije i rasejanja.

Termalna apsorpcija/emisija

U procesima prave tj. termalne apsorpcije, energija apsorbovanog fo-
tona se pretvara u termalnu energiju cestica gasa. Obicno se kaze da je foton
"termalizovan”. Obrnuto, termalnom emisijom nazivamo proces pri kome
se termalna energija gasa pretvara u energiju zracenja. Koli¢ina emitovane
energije onda zavisi samo od parametara stanja gasa (temperature i koncen-
tracije). Pomocu ova dva procesa uspostavlja se lokalna ravnoteza izmedju
polja zracenja i stanja gasa.

N\
a
W K~

(a) (b) (© (d)

Sl. 4. Procesi termalne apsorpcije (emisije).

Neki primeri (sl.4) termalne apsorpcije/emisije su: (a) fotojonizacija
/radijativna rekombinacija; (b) slobodno-slobodni prelaz u polju jona /zakoc-

11



no zracenje; (c) fotoekscitacija pracena sudarnom deekscitacijom /sudarna
ekscitacija pra¢ena radijativnom deekscitacijom; (d) fotoekscitacija praéena
sudarnom jonizacijom /sudarna rekombinacija pracena radijativnom deeksc-
itacijom.

Rasejanje!

Za razliku od termalne apsorpcije/emisije pri kojoj foton biva unisten
/stvoren, pri rasejanju foton ostaje sacuvan. On tada najcéesée samo menja
pravac prostiranja i, eventualno mada neznatno, frekvenciju (energiju). Ko-
licina energije koja je reemitovana u procesu rasejanja zavisi samo od inten-
ziteta zraCenja, a ne od parametara stanja gasa.

Rasejanje omogucava fotonima da predju znatnija rastojanja u atmos-
feri bez vezivanja za lokalne uslove. Rasejanje naruSava proces lokalnog
uravnotezavanja gasa i zracenja.

Primeri rasejanja su: (a) apsorpcija i reemisija, tj. rasejanje medju
vezanim stanjima u atomu (jonu); (b) rasejanje na slobodnim elektronima
(Thomson-ovo i Compton-ovo); (c) rasejanje na atomima i molekulima (Ray-
leigh-evo); (d) rasejanje na Cesticama prasine (Mie).

Promene pravca i frekvencije fotona usled rasejanja opisuju se funkci-
jama redistribucije (preraspodele) zracenja.

Jasnu razliku izmedju termalnih procesa i rasejanja moguce je napraviti
samo u slucaju atoma sa dva energetska nivoa. Ve¢ npr. kod modela atoma
sa tri energetska nivoa (sl.5) u sluc¢ajevima (a) fluorescencije ili (b) sudarne
deekscitacije pra¢ene emisijom fotona ne mozemo reé¢i da je u pitanju bilo
koji od ova dva pomenuta procesa.

1 Sve do rada Artura Sustera (Arthur Schuster) objavljenog u Ap.J. 21, 1-22 (1905)
("Radiation through a foggy atmosphere’) pri proucavanju prostiranja zracenja kroz neku
masu gasa razmatrani su samo efekti apsorpcije i emisije, a zanemarivani efekti rasejanja.
Suster je prvi razmatrao uticaj rasejane svetlosti na karakteristike propustenog zracenja
i istakao znacaj koji procesi rasejanja mogu imati pri interpretaciji prirode zvezdanih
atmosfera. Pokazao je da pri prolasku kroz neki sloj gasa zracenje slabi rasejanjem (nema
apsorpcije) po zakonu:

I:IQ/(1+T) y

dakle, znatno sporije nego u slu¢aju kada sloj samo apsorbuje i kada je slabljenje zracenja
dato izrazom:

I = Ipexp(—T)

gde je T - opticka dubina sloja.
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Sl. 5.

Koeficijent ekstinkcije

Slabljenje zracenja pri prolasku kroz neku sredinu opisuje se makroskop-
skim koeficijentom o, (7,1, ) ekstinkcije.

On se definise tako da je koli¢ina energije apsorbovana i rasejana gasnim
cilindrom (osnove do i visine ds) od upadnog snopa zraCenja specificnog
intenziteta L,(F,l_:t) u intervalu v, v + dv, koje pada normalno na do i koje
se prostire unutar dw i u vremenu dt data sa:

dE> = (7,1, t)1, (7, [, t)dodsdwdvdt .

Za staticne sredine koeficijent ekstinkcije je izotropan. Koeficijent ek-
stinkcije a,, je mera neprozrac¢nosti sredine za zracenje frekvencije v. Njegova
recipro¢na vrednost je srednja slobodna putanja fotona: 1, = 1/ay,.

Kada zelimo da napravimo razliku izmedju procesa termalne apsorpcije
i rasejanja, uvodimo odgovarajuce zapreminske koeficijente:

a, =a’, +al

Zapreminski koeficijent ekstinkcije (neprozracnost, engl. opacity) a,
[em™1] je dat sa:

a, =k, n=kK,-p

gde je k, - koeficijent ekstinkcije po jednoj ¢estici (atomu, jonu, elektronu)
[cm?], a n je koncentracija estica koje apsorbuju tj. rasejavaju zracenje na
frekvenciji v, dok je k, koeficijent ekstinkcije po jedinici mase - maseni koefi-
cijent ekstinkcije [cm?/g], a p = n - m - gustina apsorbujuce tj. rasejavajuce
materije.
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Koeficijent emisije

Koeficijent emisije e, (F,l: t) definise se tako da je koli¢ina energije koju
emituje element materije poprecnog preseka do i duzine ds unutar prostornog
ugla dw u pravcu [, u frekventnom opsegu dv i u vremenskom intervalu dt:

dES™ = ¢,(7, 1, t)dodsdwdvdt .

I ovde mozemo razlikovati termalni doprinos i doprinos rasejanja:
e, =el +el

Termalna emisija je izotropna za staticne sredine. Zavisnost od pravca se
javlja samo u pokretnim sredinama usled Doplerovog efekta. Medjutim, kod
zraCenja emitovanog rasejanjem, kao sto ¢emo videti, postoji eksplicitna za-
visnost od pravca cak i u staticnim sredinama.

Termalna emisija

U izolovanom sistemu na konstantnoj temperaturi (strogoj TDR) vazi:

Posto na zvezdama postoji gradijent temperature, u prvoj aproksimaciji
mozemo pretpostaviti da postoji lokalna ravnoteza zracenja i materije, tj. da
poslednja relacija vazi pri lokalnim vrednostima temperature:

e, () = o, (7) - B, (T(7))

v

Ova hipoteza lokalne termodinamicke ravnoteze (LTR) pretpostavlja da
su naseljenosti nivoa u atomu, emisivnost i neprozrac¢nost isti kao njihove
TDR vrednosti na lokalnoj vrednosti temperature 7' i gustine p. Samo polje
zracenja odstupa od ravnotezne vrednosti

—

1,(r1) # By (T(7))
i dobija se kao reSenje jednacine prenosa zracenja.
Rasejano zracenje

Promene frekvencije i pravca fotona pri rasejanju opisuju se funkcijama
redistribucije, tako da je
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P ,, dw' dw
R(l/,l,l/,l)d dv Y
verovatnoca da ¢e foton frekvencije u intervalu (v, + dv') iz pravca Ui
prostornog ugla dw’ biti rasejan u (v, v + dv), i dw.
Ako sa o(7) ozna¢imo srednji koeficijent rasejanja, verovatnoca da ¢e deo
o(7) 1, (7,I") upadnog snopa zracenja na frekvenciji v/ i unutar prostornog
ugla dw’, intenziteta I,/ (7, 17), biti uklonjen i rasejan na v unutar dw je:

o(FARW U, v, )1, (7, Ddv dv—=""

Integracijom po frekvencijama i pravcima upadnog zracenja, za ukupnu koli-
¢inu energije koja je emitovana rasejanjem na frekvenciji ¥ unutar prostornog
ugla dw imamo:

. d
e (7, Z)du4°" F)dy / /R V0 v, D1 (7, dy
T

Vidimo da je emisioni koeficijent koji potice od rasejanja funkcija pravca jer
zavisi od upadnog polja zracenja.

Ravnotezne raspodele cestica i fotona

(a) Cestice

Razlikujemo 2 vrste Cestica:
- sa unutrasnjim energetskim stanjima (atomi, joni)
- bez unutrasnjih energetskih stanja (elektroni)

Medju Cesticama postoje dva tipa interakcija (sudara):
- neelasti¢ni (ima promene unutrasnje energije)
- elasti¢ni (ima promene samo kineticke energije).

Fizicko stanje gasa potpuno je odredjeno funkcijama raspodele svih vrsta
cestica po brzinama kao i raspodelama Cestica po unutrasnjim energetskim
stanjima (u sluc¢aju atoma i jona). U izolovanom sistemu ¢e se sudarima
tokom vremena uspostaviti ravnotezne raspodele cestica:

- po brzinama (Maxwell-ova)

- po stanjima ekscitacije (Boltzmann-ova)

- po stanjima jonizacije (Saha-ina).

15



(1) Maksvelova raspodela Cestica po brzinama
Verovatnoc¢a da cestica idealnog gasa van polja sila u stacionarnom

stanju ima intenzitet brzine izmedju v i v + dv data je sa:

4 v? 2, 2dv
dW = dN(v)/N = N(v)dv/N = N / —

gde je a = /2kT/m - najverovatnija brzina. dW/dv = N(v)/N je deo
ukupnog broja ¢estica gasa koje imaju brzinu u intervalu (v, v + dv).

dW/dv

/Tl

v
Sl. 6. Maksvelova raspodela cestica po brzinama.

Vidimo da za v — 0 i za v — oo, dW/dv — 0. Najverovatnija brz-
ina se nalazi iz: (& (dW/dv) = 0) i iznosi: vymes = @ o VI. Maksimum
verovatnoée sa porastom temperature opada ((dW/dv)y=.,... < 1//(T)) i
pomera se ka vedim brzinama (v,q. X \/ZT)) Maksvelov zakon definise
kineticku temperaturu T.

(2) Bolcmanova raspodela atoma (jona) po stanjima ekscitacije

Broj atoma (jona) u jedinici zapremine koji se nalazi u k-tom pobud-
jenom stanju (na k-tom nivou) tj. naseljenost k-tog nivoa je data sa:

ng = const - gke_X‘“/kT

Ovde je gy - statisticka tezina k-tog stanja/nivoa (broj nac¢ina na koje
elektron moze da se nadje u k-tom energetskom stanju ili broj podnivoa
datog nivoa), a xy - energija ekscitacije k-tog nivoa. Vidimo da je ravnotezna
naseljenost nekog nivoa odredjena samo temperaturom.

Odnos naseljenosti dva nivoa k i k' dat je Bolemanovom formulom:

"k _ 9k —(—xw) /KT
N gk’
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Specijalno, za k' = 1 (osnovni nivo) imamo:

% — g_ke_Xk/kT
n g1
Temperatura definisana Bolecmanovom raspodelom je temperatura eksc-

itacije Tepe. Odredjena je relativnim brojem atoma (jona) ekscitovanih na
k-ti nivo iznad osnovnog.

K L. &
1 X=0, g,

Sl. 7. Vezana energetska stanja u atomu.

(3) Sahina raspodela atoma po stanjima jonizacije

Iznad diskretnih nivoa na kojima je elektron vezan u atomu (E < 0)
nalazi se kontinuum nivoa u kojima elektron nije vezan za atom (E > 0).
Minimalna energija potrebna da se atom jonizuje iz osnovnog stanja zove se
potencijal jonizacije atoma Y.

Jonizacija (kao i ekscitacija) moze biti radijativna (apsorpcijom zrace-
nja) i sudarna. Pri tome se energija predata atomu trosi na jonizaciju atoma
i na kineticku energiju slobodnog elektrona.

Odnos broja atoma u dva susedna stanja jonizacije ¢ i ¢ + 1 dat je for-
mulom Saha:

Ni+1 _ i(I)(T) _ i(Qﬂ'mkiT)S/Q 2Ui—|—1 e—Xz‘/kT

n; Ne Ne h? U;

Ovde je U;(T) = Spgre X*/*T - suma po stanjima (sumiranje se vrsi po
svim vezanim stanjima u atomu (jonu)). Vidimo da stepen jonizacije zavisi
od temperature 7' i elektronske koncentracije n..

Temperatura jonizacije T}, odredjena je relativnim brojem jona datog
elementa u raznim stanjima jonizacije.

U izolovanom sistemu sudari dovode do razmene energije medju raznim
Cesticama. Svaki proces je uravnotezen njemu suprotnim. Ovo obezbedjuje
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da se svi ovi procesi mogu opisati jednom temperaturom, tj. da je T =
Teze = Tjon (TDR).

Kao sto vidimo ima nekoliko nacina da se definiSe temperatura gasa. Ne
postoji jedinstvena definicija temperature. Njena vrednost zavisi od procesa
(fenomena) koji se koristi u njenom odredjivanju (brzinska raspodela Cestica,
stepen ekscitacije, stepen jonizacije).

(b) Fotoni

Za razliku od cesti¢nog gasa, fotonski gas nema fiksan broj Cestica i
fotoni prakti¢cno medjusobno ne interaguju.

Medju fotonima i ¢esticama moguce su takodje dve vrste interakcija
("sudara”):

- elastiéni (rasejanje)

- neelasti¢ni (apsorpcija/emisija).

Ravnotezna raspodela zracenja (fotona) po frekvencijama ostvaruje se
kroz interakcije fotona sa atomima (uzastopne apsorpcije i emisije) u izolo-
vanom sistemu na konstantnoj temperaturi (crno telo). Data je Plankovom
funkcijom I, = B, (T).

Ravnotezno zracenje je homogeno i izotropno i funkcija je samo frekven-
cije 1 temperature.

2h3 1
I, = B,(T) = 2 hv/KT _
B, B,
T=const T=const
v A

Sl. 8. Plankova raspodela zracenja po (a) frekvencijama i (b) talasnim duzinama.
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Izlazni fluks zracenja apsolutno crnog tela je:

=7B,(T)

N —

1 1
Fl=2m / I pdp = 27 B, (T) / pdp = 27 B,(T) -
0 0

odnosno, ukupni fluks zracenja (na svim v) sa jedinice povrsine crnog tela je
(Stefan—Bolcmanov zakon):

Ft= 7T/ B,(T)dv = nB = oT*
0

Iz [ Bxd\ = [ B,dv sledi

odnosno

Frekvenciju zracenja na kojoj crno telo maksimalno emituje nalazimo iz

( 0B,
ov

) =0

odakle sledi da je

Vinaz = @ -1 .

Sli¢no, talasnu duzinu na kojoj crno telo maksimalno zra¢i nalazimo iz:

0B,
s W

(532)
odakle sledi: ;
/\max i
T

(Vinov zakon pomeranja).
Uo¢imo da Vpar # /\me jer, s obzirom da je dv = {5dA, u raznim

delovima spektra jednakim intervalima talasnih duzina odgovaraju razliciti
intervali frekvencija.
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Temperatura polja zracenja

Tako zvezde nisu apsolutno crna tela njihova spektralna raspodela se
moze aproksimirati krivom zracenja apsolutno crnog tela. Nekoliko kriteri-
juma najboljeg fita posmatrane i teorijske krive daje nekoliko vrednosti tem-
peratura:

- ista visina krivih (posmatrane i Plankove) na nekoj A daje tzv. tem-
peraturu sjaja

- iz polozaja maksimuma emitovane energije (Wien-ovog zakona pomer-
anja) dobijamo tzv. temperaturu boje

- iz razlike flukseva na dve talasne duzine u spektru - indeksa boje
(raspodele energije u odredjenom opsegu talasnih duzina) dobijamo tem-
peraturu boje

- izjednacavanjem povrSine ispod krive raspodele zracenja zvezde sa
povrsinom ispod odgovarajuée Plankove krive pomnozenoj sa 7 (F = 7l)
dobijamo efektivnu temperaturu.

Primenom ovih kriterijuma na odredjivanje povrsinske temperature Sun-
ca dobijene su vrednosti koje se kre¢u u intervalu 5600K—6100K.

Kada bi zvezda zracila kao crno telo sve dobijene vrednosti temperature
bi bile jednake. Medjutim, zvezde nisu izolovani sistemi. Na njima postoji
gradT i otvorena granica kroz koju zracenje slobodno izlazi. Osim toga,
neprozracnost gasa je razliCita za zracenje raznih frekvencija, pa zracenje
koje primamo stize sa raznih dubina u atmosferi na kojima vladaju razliciti
fizicki uslovi. Kao rezultat svega toga raspodela zracenja koje napusta zvezdu
se razlikuje od Plankove raspodele.

U Sunéevoj fotosferi je grad T = 3000K/300km~ 107*K/cm. Sred-
nja slobodna putanja cestica je manja od lcm. Na tom rastojanju je T
skoro konstantna pa mozemo smatrati da Cestice imaju pomenute ravnotezne
raspodele.

Medjutim, fotoni mogu preé¢i ogromna rastojanja pre nego §to budu
apsorbovani. Tako npr. sa dubine A = 170km 40% fotona od ukupnog
broja emitovanih na toj dubini uspeva da stigne do povrsine. Znaci, srednja
slobodna putanja fotona je velika. Na tom rastojanju promene temperature
mogu biti znatne (do 3000K u slucaju Sunca). Dakle, mozemo smatrati
da cestice imaju ravnotezne raspodele, ali da to nije slucaj sa zracenjem
(I, # B,(T)). Ono sto pretpostavljamo je da je u svakoj maloj oblasti
atmosfere odnos koeficijenata e, i o, isti kao u slucaju TDR:

= B,(T(7))
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tj. da vazi zakon Kirhofa (na lokalnoj temperaturi). Ova aproksimacija
(LTR) uzima u obzir postepenu promenu temperature od sloja do sloja.
Zracenje je u termalnoj ravnotezi sa materijom na lokalnoj temperaturi kroz
procese prave (termalne) apsorpcije i emisije. Medjutim, zracenje nije u TDR
sa materijom:

I, # B,(T) !

ve¢ se intenzitet zracenja dobija resavanjem jednacine prenosa.

Kako raspodela fotona nije ravnotezna, kroz interakcije zracenja i gasa
ni funkcije raspodele cestica gasa vise ne mogu biti ravnotezne. U opStem
sluc¢aju, problem treba tretirati u tzv. ne—~LTR (ne-lokalnoj termodinamic-
koj ravnotezi).

Da li se moze primeniti LTR, ili se mora razmatrati opstiji slucaj, ne-
LTR, zavisi od relativnog znacaja sudara izmedju samih cestica gasa, s jedne
strane, i "sudara” cestica gasa i zracenja, s druge.

Jednacina prenosa zracenja

Razmatrajmo sada prenos zracenja kroz sredinu koja i apsorbuje i emi-
tuje zracenje.

Posmatrajmo elementarnu zapreminu cilindri¢nog oblika povrSine os-
nove do normalne na pravac prostiranja zracenja [ i visine ds.

V4

/W [, (Hdr, T, t+db)
o 0O
LGy N

Sl. 9. Promena specificnog intenziteta zracenja pri prolasku kroz element
zapremine gasa.

T

Neka je dE* koli¢ina energije zracenja unutar frekventnog intervala
(v,v + dv) koja za vreme dt ulazi u cilindar unutar prostornog ugla dw:
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dEY = I,,(7, 1, t)dodwdvdt .

Neka je dE**! koli¢ina energije zracenja u istom frekventnom intervalu
koja za isto vreme dt i unutar istog prostornog ugla dw izlazi iz cilindra.
Zbog interakcija sa gasom unutar cilindra intenzitet zracenja se menja, tako
da imamo:

dE? = I,(7+ dF, [t + dt)dodwdvdt .

Do promene ulaznog intenziteta (energije) zracenja pri prolasku kroz
cilindriénu zapreminu gasa dolazi delom zbog toga sto sam gas unutar cilindra
zraci (termalna emisija), kao i zato $to se zracenje iz drugih pravaca rasejava
u dati pravac [ (emisija rasejanjem). Koli¢ina energije koju emituje cilindar
u pravcu [ unutar istog prostornog ugla dw, za isti vremenski interval dt i
unutar istog frekventnog intervala dv bice:

dES™ = e, (7,1, t)dodsdwdvdt .

S druge strane, dolazi do slabljenja intenziteta zracenja u cilindru. Koli-
¢ina apsorbovane!) energije je:

dE™® = o, (7,1, t)I,(7, 1, t)dodsdwdvdt .

Primetimo ovde da koeficijenti e, i «, sadrze odgovarajuce doprinose
termalnih procesa i rasejanja.

Napisimo jednacinu koja pokazuje da je razlika izmedju koli¢ine energije
koja izlazi i one koja ulazi u cilindar jednaka razlici gasom unutar cilindra
emitovane i apsorbovane energije:

[, (7 + dF, 1, t + dt) — I(F, [, t)|dodwdvdt = [e, (7,1, t) — an, (7,1, )1, (7, 1, )]

dodsdwdvdt
Kako je

101, 0I,

I(F+dil.t+dt) =I,(F1.t)+dl, = L,(71,t) + [~
(74 dr,1,t + dt) (7 1,t) + ML)+ 250 + 5,

|ds

1 .. . .. .. 7
) Pravom apsorpcijom i rasejanjem zraéenja iz pravca [ u druge pravce.
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imamo

10 0 - - - -
A — 1, _‘77 = 1/_‘77 - I/—)aa I, _)aa
cat+6s] (P 1 t) = e, (71, t) — o, (7, 1, )L, (7,1, t)
U pravouglom koordinatnom sistemu izvod duz zraka moze da se izrazi
kao:
o1, oz, 0I, dy ., 0I, 0z 01, o1, ol, o1,

s :(%)(axH(%)(ay)H%)(az):l”” or gy TE

0z

gde su (lg,1,,1.) komponente jedini¢nog vektora .
Jednac¢inu mozemo prepisati kao:

L ) 3 ) By
[z% + (- (7,1 8) = eu (71 t) = aw (7 L O L(7, 1 )

S obzirom da razmatramo plan-paralelnu atmosferu sa z-osom usmere-
nom u pravcu normale na slojeve i orijentisanu ka spolja imamo:

lZ:f-gzZCOSQZM ,

dok su izvodi po x i y jednaki nuli. Dalje, pretpostavljamo stacionarnost, tj.
da se ni jedna razmatrana veli¢ina ne menja u toku vremena. U stati¢noj
atmosferi koeficijent ekstinkcije (neprozracnost) nece biti funkcija pravea p.
Koeficijent emisije u staticnoj atmosferi ne zavisi od pravca ako je rasejanje
izotropno.

Tako, jednacina prenosa sa gore nabrojanim pretpostavkama postaje:

dl,(z, p
. (2, 1)

e = 6,,(2) - ay(z)L,(Z,,u) (*)

odnosno, ako umesto koordinate z sve veli¢ine izrazimo kao funkcije dubine
u atmosferi h (gde je dh = —dz):

dl, (h, p)

o =ay,(h)1,(h,p) — e, (h)

Jednac¢inu prenosa mozemo napisati u jos jednom obliku, uvodjenjem
dve nove veli¢ine. Podelimo jednacinu (*) sa —a,(z). Umesto skale visine
z, ili geometrijske dubine h, sada mozemo uvesti skalu opticke dubine 7, na
slede¢i nacin:

dr, = —ay,(z)dz = a,(h)dh

23



Integracijom od gornje granice atmosfere zmax (7, = 0) do neke tacke z (7))

u atmosferi
Ty z
/ dr, = —/ o, (2)dz'
0 z

max

imamo:

T,(2) = / o o, (2)dz'

Opticka dubina je mera ukupne neprozracnosti u pravcu vizure. Opticka du-
bina raste sa geometrijskom dubinom, od nule na gornjoj granici atmosfere
(2 = Zmaz), 1 predstavlja meru neprozracénosti sredine na zracenje odredjene
talasne duzine (koliko duboko spoljni posmatra¢ moze videti unutar atmos-
fere). Ako je 7, > 1 kaze se da je sredina opticki gusta (debela), a ako je
7, < 1 da je opticki retka (tanka).

Posmatrajmo sada najjednostavniji primer jednacine prenosa i njenog
reSenja. Neka zracenje prolazi kroz sredinu koja samo apsorbuje. Tada
jednacina prenosa ima oblik:

dl,(z, p
. (2, 1)

4 —ow(2) 1y (2, 1)

Integracijom od z do zpax imamo:

_ [Pmax al,(z')d ’
L/(Zmaxv,u) = IV(Z,[L)E fz " -

tj.

IV(TI/ - O, [1‘) - IU(Tynu)e_Ty/u
Intenzitet zracenja pri prolasku kroz apsorbujuci sloj slabi po eksponencijal-
nom zakonu. Zracenje emitovano na nekoj optickoj dubini 7 u atmosferi ima
verovatnocu jednaku e~7 da izadje iz nje (za p = 1). U tablici su date neke
vrednosti ove verovatnoce za razne vrednosti 7:

—T

T e

0.01 0.99
0.5 0.60
0.67 0.51

1 0.37

2 0.14

5 0.007
10 5-107°
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Jos jedna veli¢ina koja opisuje neprozracnost je [, - srednja slobodna
putanja fotona, tj. srednje rastojanje koje foton frekvencije v moze preci kroz
sredinu bez interakcije. Jednostavno je povezana sa koeficijentom ekstinkcije
homogene sredine. Kako je verovatnoca da foton predje opticko rastojanje
7, jednaka e~7v, srednji predjeni opticki put je

o0
T, = / e vdr, =1
0

Srednje geometrijsko rastojanje koje foton predje u homogenoj sredini, defi-
nisano kao srednja slobodna putanja [,, sledi onda iz:

tj. imamo da je:

Posto je 1/a, - srednja slobodna putanja fotona, vidimo da je 7,(z) -
broj srednjih slobodnih putanja na frekvenciji v duz pravca vizure od zp,4z
do z.

Uvodjenjem jos jedne nove veli¢ine - funkcije izvora S, (7,,) koja je defin-
isana kao odnos ukupnog koeficijenta emisije i ukupnog koeficijenta apsorp-
cije (ekstinkcije):

eu (1)
SV v) —
(T) aV<TV)
jednacina prenosa dobija oblik:
drl, (1, 1) eu (1)
—:Iu Vs - :II/ v — vy
P = 1) = TS = L) - S(7)

Mozemo razlikovati nekoliko slu¢ajeva (modela) prenosa zracenja u za-
visnosti od oblika koeficijenata prenosa e, i oy, tj. funkcije izvora:

1) Ako je S, = e,/a, = B,(T) i I, = B,(T) $to je slucaj u sredini
T'=const, odnosno ako je I,, = S, iz gornje jednacine sledi da je I,, konstantno
(nema prenosa energije - TDR);

2) Ako u sredini u kojoj je gradT # 0 postoje samo procesi termalne
apsorpcije/ emisije, onda je S, = ¢! /al, = B,(T*), tj. zracenje je u
termalnoj ravnotezi sa materijom na lokalnoj temperaturi 7, ali
I, # B,(T*) (zracenje nije u TDR sa materijom) ve¢ je resenje jednacine
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prenosa sa poznatom funkcijom izvora S, = B, (T™). Jednac¢ina prenosa je
onda obi¢na diferencijalna jednacina prvog reda koja se moze resiti za svako
v i u (prenos zracenja u LTR);

3) Ako sva izracena energija potice od fotona rasejanih u razmatranom
pravcu (slucaj Cistog rasejanja) i ako je rasejanje izotropno:

de, = E&,,L,dw

1
e, — Ea,,/[,,dw

1
v — Cu v— 5 Il/d =
S, =e,/a 47?/ w=J

Jednacina prenosa je integro—diferencijalna.
4) Ako je funkcija izvora data sa:

Lay # aw(p),

sledi da je

t
Syze—uz Yy B( //I/l_i Vl_iyl)d/d
a, of +ar oﬁ—i—oﬁ

tj. kao tezinska srednja vrednost termalnih procesa (B, ) i rasejanja (integral
rasejanja), onda je specifiéni intenzitet zracenja reSenje jednacine prenosa
koja je integro—diferencijalna (u opstem slucaju, funkcija izvora sadrzi in-
tegral specificnog intenziteta zracenja i po uglovima i po frekvencijama). U
specijalnom slucaju kada je rasejanje koherentno (frekvencija upadnog i rase-
janog fotona su iste) i izotropno:

S, =L,B,(T)+(1—-L,)J, ,

Graniéni uslovi

Da bismo resili jedna¢inu prenosa potrebno je da definiSemo (zadamo)
grani¢ne uslove. Postoje dva astrofizicki znac¢ajna problema: (1) sloj (u
plan—paralelnoj geometriji) ili ljuska (u sfernoj geometriji) kona¢ne debljine
i (2) sredina (kao $to je npr. zvezdana atmosfera) koja ima otvorenu gornju
granicu, ali je tako opticki neprozracna da se moze smatrati da je donja
granica na beskonaé¢no velikoj opti¢koj dubini (polu-beskona¢na atmosfera).
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1 op

| D)
Slika 10.

(1) Za sloj konac¢ne debljine Z i ukupne opticke dubine 7, (7, = 0 na
strani blizoj posmatracu) jednoznacno resenje se dobija ako su zadati ulazni
intenziteti zracenja na obe grani¢ne povrsine:

nat,=0: I,(0,u)=1,(r, =0,u<0)

nat,=T,: [ (T,,u)=1,(r,=T,,1>0)

(2) Polubeskona¢na atmosfera

- na gornjoj granici atmosfere nema ulaznog zracenja I, (0, ) = 0 (to
nije dobra aproksimacija ako je zvezda u blizini drugog intenzivnog izvora
zracenja, npr. u tesno dvojnom sistemu),

- kao donji granicni uslov pri analitickom reSavanju jednacine prenosa
mozemo zahtevati da za 7, — oo vazi:

lima, ool (T, p)e_Tv/“ =0

tj. da intenzitet zracenja na velikim optickim dubinama tezi kona¢noj vred-
nosti.

Pri numerickom reSavanju, donji grani¢ni uslov mozemo pisati u tzv.
difuznoj aproksimaciji i intenzitet izraziti pomocu lokalne vrednosti funkcije
izvora i njenog gradijental):

ds,
dr,

I(1y,p) = Su(1) + 1

Formalno resSenje jednacine prenosa (Resenje jednacine prenosa zracenja
sa poznatom funkcijom izvora)

Razmatrac¢emo plan—paralelnu polu-beskonac¢nu atmosferu. Smatrace-
mo funkciju izvora poznatom. Tada jednacina prenosa zracenja predstavlja
linearnu diferencijalnu jednacinu prvog reda sa konstantnim koeficijentima.

Dy nultoj aproksimaciji, na velikim optickim dubinama, imamo IS = S,. U prvoj
aproksimaciji imamo pdI?/dr, = I,} — S, odakle sledi da je I,} =S, + pdS, /dr,.
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Za nalazenje opsteg reSenja mozemo koristiti metod varijacije konstanti. Prvo
reSavamo homogenu linearnu jednacinu:

ar, I

dr, _E

Dobijamo resenje u obliku:

i, = +InC,
1

odnosno

L(1,,p) = Ce™/H . (%)

Sada trazimo opste resenje nehomogene jednacine:

ar, 1, Sy

dr,  p p

u obliku I, = C’V(Tl,)eTV/ # gde pretpostavljamo da C, nije konstanta veé
nova nepoznata funkcija 7, (5to je smisao metoda). Da bismo nasli funkciju
C,(7,) 1 time resenje, zamenjujemo (*) u nehomogenu jednac¢inu i dobijamo:

dc, — _lsye—n/u

dr, W

Integracijom dobijamo

cmw:—/yam)4mﬁ

gde je ¢; = ¢1(u) - konstanta ¢ija vrednost zavisi od grani¢nih uslova.
Opste resenje je onda oblika:

odnosno: i p
Iy(ﬂ/;,“f) — —/ Sy(ty) —(tu—T0)/p 2V t, (**)
c1 2

Da bismo dobili partikularno resenje treba zadati pocetni (grani¢ni) uslov.
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Na povrsini (7, = 0) ulazno zracenje (u < 0) je nula, pa je:

0
dt,
IV_(O7IU‘) - _/ Su(tu)e_ty/'u =0

C1 :u’

odakle sledi da je ¢; = 0. Intenzitet ulaznog zracenja u nekoj tacki P atmos-
fere na optickoj dubini 7,, u pravcu p je onda dat sa:

ity

I;/_(Tm,u):_/ Sy(ty)e_(ty—ﬂ/)/ p
0

Vidimo da ulazno zracenje na dubini 7, predstavlja sumu doprinosa
funkcija izvora S, (t,) na svim dubinama od povrsine do 7, (0 < t, < 7,)
oslabljenih na putu od t, do 7, duz pravca p za faktor e~ (t»—7)/1,

Mozemo, po analogiji, neposredno izraziti intenzitet izlaznog zracenja u
tacki P atmosfere na dubini 7,, u pravcu p kao:

= dt,
I;_(Tua,u) = / S,/(ty)e_(tv_ﬂ/)/#7

tj. kao sumu doprinosa S, na svim optickim dubinama ¢, > 7,.

Posmatrajmo opste resenje. Mozemo integral u (#x*) pisati kao f:l =
foo — foo. Prvi integral na desnoj strani je I . Drugi integral treba da tezi
Ty C1

nuli. Sa grani¢énim uslovom za I} na 7, — oo:

i dt,
limnﬁoolje*%/u = limTu"oo/ Sy(ty)ef(tu)/u_ =0 ,
C1 /J’

(e™/H tezi beskonacnosti brze od S,) sledi da je ¢; = co.
Sli¢ni izrazi kao za specifi¢ni intenzitet zracenja se mogu napisati i za mo-
mente intenziteta. Izvrsimo integraciju po uglovima (pravcima) pretpostavl-

jajuéi da je S,(t,) izotropno. Rastavljajuéi integral f_ll L(ry, p)p™du za
—1 < p < 1 na dva intervala (-1,0) i (0,41) i primenjujuéi izraze za I} (1, i)
i I, (7, p) prethodno izvedene imamo:

1
/ L (1o, p)p"dp =

-1

1 ) 0 Ty
/ Hnd,u/ Sy(ty)ef(tyfTu)/M% + / Mndﬂ/ Sy(ty)ef(t,,fﬂ,)/u%
0 Ty H -1 0 —p
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Uvodeéi u prvom ¢lanu smenu 1/p =y, a u drugom —1/u = y i zamen-
jujuci redosled integracija imamo:

1
/ L (1o, p)p"dp =

-1

SV ty)dt,/ / e (tu ’Tu)y__|_ —1 n / Sy(tll dtl/ / e (’Tl, tu)y :I
/;_ ( 1 yn-‘rl ( ) 0 ) ) yn+1

v

/ Su(ty)Eny1(t, — m)dt, + (—1)”/ Sy(ty)Epny1(m, —t,)dt,
Ty 0

gde su uvedene integro-eksponencijalne funkcije E,,(z) definisane kao:

o —xy 1 d
E,(x) :/ c — dy:/ e—w/uun—1_ﬂ
1 Yy 0 %

r>0n=172..
Napisimo sada SvarcSildovu jednacinu za srednji intenzitet:

1 1
Tm) = / 1 (7, )yt =

—1

1 [ 1 [™
5 / Sl,(t,,)El(t,, — T,,)dty + 5 / Sl,(t,,)El (T,j - tl,)dtl, =
Ty 0

1

= —/ Sy (ty)Erlt, — 1|dt,
2 0

i Milnove jednacine za fluks:

1
Fur) =2 [ L(r.ovady =

_ 2/ S, (t,) Ea(ty — 7,)dt, — 2/ © S, () Ea(m — t,)dty
Ty 0

i za K, integral:
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1 o0
K,,(T,,):i/o S, (t) Eslty — 7ldty

Posto se integrali u gornjim izrazima ¢esto sre¢u u teoriji prenosa zra-
¢enja, pisanje je skra¢eno koris¢enjem operatora:

A} = %/OOO (ALt — 7ldt
B{.) :2/00{...}Eg(t—f)dt—2/0T{..}E2(T—t)dt

X {0} = 2/000 (Bt — rldt

Tako imamo:

JI/(TZ/) = AT{SV(tV)}
Fl/(TIJ) = Q)T{Su(tu)}

Ko(r) = 2XAS,(0))

150
P

[ )z
ML 7

Ly/H

Slika 11.

Veli¢ina koju izracunavamo a koju poredimo sa posmatranjem je izlazni
intenzitet zracenja (sa gornje granice atmosfere, 7, = 0):

Ij(o,u) = / Sv(tv)eitu/“@
0 2

31



odnosno izlazni fluks zracenja:

1 o'
FH(0) =2 / I (0, p)udpp = 2 / S, (t,) Ealt, )dt,
0 0

Izlazni fluks predstavlja sumu funkcija izvora na svakoj dubini pomnozenih
sa funkcijom Fs(t,) koja obra¢unava apsorpciju od date dubine. Pritom se
sumiranje vrsi po svim dubinama sa kojih zracenje daje neki doprinos fluksu
na povrsini.

Eddington-Barbier relacija

Vidimo da izlazni intenzitet zracenja

pow= [ setr e o
0 H

predstavlja tezinsku srednju vrednost funkcije izvora duz pravca vizure. Te-
zinska funkcija je deo energije emitovane na dubini ¢, koji stigne do povrsine
duz optickog puta ¢, /u (slika 11).

Pretpostavimo sada da je funkcija izvora linearna funkcija opticke du-
bine:

SV (Ty) =a, + vau

Onda je izlazni intenzitet zracenja

e dt,,
I,(0,p) = / (ay + bl,t,,)e_t”/“— =a, +b,u
0 M

odnosno
L,(O,u) = S,,(TV = ,u) )

tj. jednak je vrednosti funkcije izvora na jedini¢noj optickoj dubini duz
pravca vizure (1, /p = 1)!. Ova relacija se zove Edington - Barbije relacija.
Ona omogucava da se posmatrani specificni intenzitet zracenja neposredno
poveze sa uslovima u atmosferi.

L' Ako posmatramo zracenje u pravcu U (koji sa normalom na sloj zaklapa ugao 0),

jedini¢na opticka dubina u pravcu vizure je na radijalnoj optickoj dubini 7, = p (sl. 11).
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Izlazni intenzitet zracenja u raznim pravcima p, tj. ugaona raspodela
izlaznog intenziteta zracenja I,,(0, u) = a, + b, i, moZe se prikazati polarnim
dijagramom za razne vrednosti koeficijenata a, i b, (sl.12).

a~1, b,=1 a="h, by=1

Slika 12.

Sunce je jedina zvezda koja je dovoljno blizu da mozemo videti njen disk
i da mozemo meriti intenzitet zracenja sa raznih tacaka njene povrsine. Posto
Sunce posmatramo sa velike udaljenosti mozemo smatrati da su snopovi
zrac¢enja koje primamo iz raznih tacaka njegove povrsine paralelni. Gledajuéi
ka centru Suncevog diska mi vidimo zracenje koje izlazi u pravcu normale na
njegovu povrsinu (0§ = 0), dok gledajuéi ka rubu vidimo zracenje koje izlazi
pod uglom 6§ = 90°. Dakle, gledajuéi ka centru intenzitet zracenja je maksi-
malan: I, = a, + b,, a ka rubu minimalan: [, = a, (potamnjenje ka rubu).
Intenzitet zracenja koje izlazi pod uglom 6 u odnosu na lokalnu normalu
predstavlja sjaj diska na ugaonom rastojanju 6 od centra diska (sl. 13), pa
IF(0, ) predstavlja raspodelu sjaja po disku Sunca.

e=9(& n=0, [=a,= S,(T,=0)
—\ >
\\\
0 6, u;cos@, [=a, thu=S(T~p
\
6 \\\ 0=C", p=1, 1,-a,+b, = S,(T,=1)

)

Slika 13.

Prema Edington—Barbije relaciji, vidimo da je u pravcu centra diska in-
tenzitet zraCenja jednak funkciji izvora S, na optickoj dubini 7, = 1, a ka
rubu jednak funkciji izvora S, na povrsini 7, = 0. Uzrok potamnjenja, dakle,
lezi u tome sto se funkcija izvora S(7,) u atmosferi smanjuje sa smanjenjem
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opticke dubine 7,,. Pretpostavimo da je S, = B,(T"). Tada smanjenje S, (7,)
sa smanjenjem 7, poti¢e od opadanja temperature sa visinom u atmosferi.
Gledajuéi ka centru posmatramo zracenje iz dubljih (toplijih) slojeva, dok
gledajuéi ka rubu posmatramo vise (hladnije) slojeve atmosfere. Tako, pos-
matrajuéi raspodelu sjaja po disku Sunca, od centra diska (@ = 1) ka rubu
(1 = 0), mi zapravo dobijamo informaciju o raspodeli funkcije izvora sa dubi-
nom S(7,), 0 <7, < 1. Aproksimirajué¢i funkciju izvora Plankovom funkci-
jom (LTR), dobijamo raspodelu temperature sa optickom dubinom 7'(7,)
(empirijski model fotosfere).

Pri primeni Edington - Barbije relacije ne treba zaboraviti da je ona
izvedena pod pretpostavkom da je funkcija izvora linearna funkcija opticke
dubine. U opstem slucaju, kao sto vidimo iz jedna¢ine (*), izlaznom inten-
zitetu zracenja ne daje doprinos samo funkcija izvora na dubini 7, = pu, veé
svoj doprinos daju funkcije izvora i sa svih drugih dubina. Doprinos poje-
dinih slojeva izlaznom intenzitetu zracenja prikazan je na slici 14. Na slici
su prikazane tzv. funkcije doprinosa — podintegralne funkcije u izrazu
(*) za tri pravea (@ = 0.2,0.5,1). Vidimo da je sa priblizavanjem ka rubu
(npr. p = 0.2), intenzitet izlaznog zracenja (povrsina ispod krive) sve manji
(potamnjenje ka rubu) i da se formira u sve visim slojevima (maksimum krive
odgovara manjim 7).

-1/
S(e™ § oge

1,0
0,8
0,6
0,4
0,2

log t
Sl. 14.

Za razliku od Sunca, kod zvezda mozemo posmatrati samo fluks zracenja
(integral specificnog intenziteta po svim pravcima 0 < p < 1). Tada imamo:

1 1
2
F.(0) =7F,(0) = 2%/0 15, (0) pdp = 27r/0 (ay + by p)pdp = w(a, + gby)
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tj. Edington-Barbije relaciju za fluks:

2
F,/(O) = Qy + gby = S,/(Ty = —)
Fluks zracenja koji emituje jedinica povrsine zvezde jednak je funkciji izvora
na optickoj dubini 7, = 2/3.
Ako pretpostavimo LTR (S, (7,) = B,(7,)) imamo:

F,(0)=B,(T(1, =2/3))

da je izlazni fluks zracenja jednak Plankovoj funkciji na temperaturi koja je
na monohromatskoj opti¢koj dubini 7,, = 2/3. Za razne frekvencije v u spek-
tru, opticka dubina 7, = 2/3 se nalazi na raznim geometrijskim dubinama h.
Zavisnost opticke dubine od v potice od zavisnosti koeficijenta ekstinkcije ay,
od v (sredina je razli¢ito neprozracéna za zracenje raznih frekvencija (talasnih
duzina)). Zato pretpostavimo da imamo neki srednji koeficijent ekstinkcije
a kome odgovara srednja opticka dubina 7 (aproksimacija sive atmosfere:
a # f(v)). U sivoj atmosferi opticka dubina 7 = 2/3 se za svako v nalazi na
jednoj istoj geometrijskoj dubini.
Pretpostavljajuéi sivu atmosferu imamo da je:

F,(0) = B,(T(T=2/3))

odnosno da je raspodela fluksa izlaznog zracenja po frekvencijama data ras-
podelom zracenja crnog tela na temperaturi koja je na dubini 7 = 2/3.

Ako uporedimo ovako dobijeni fluks zrac¢enja (integraljen po svim frek-
vencijama):

F(0) = 7F(0) = W/OOO Fy(0)dy = w/ooo By (T(r = 2/3))dv = oT*(r = 2/3)

sa fluksom zracenja zvezde po definiciji
F(0) =7F(0) = 0Ty

vidimo da je efektivna temperatura - temperatura na srednjoj optickoj dubini

T=2/3:
Toe = T(r = 2/3)
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Sa te dubine verovatnoca bekstva fotona je 0.5 i ta se dubina moze smatrati
efektivnom dubinom formiranja kontinuuma.

Podsetimo se da su dobijeni rezultati izvedeni i da vaze pod slede¢im
pretpostavkama:

- funkcija izvora je linearna funkcija opticke dubine,

- aproksimacija L'TR,

- aproksimacija sive atmosfere.

Ravnoteza zracenja

Energija koja se u jezgru zvezde oslobadja TN reakcijama prenosi se ka
spolja, napustajuéi zvezdu po prolasku kroz spoljasnje slojeve (atmosferu).

U atmosferi zvezde nema izvora energije. Atmosfera samo prenosi uku-
pnu energiju koju prima iz dubljih slojeva ka spolja. Posto mozemo smatrati
da se temperatura ni Sunca a ni ostalih stabilnih zvezda u toku vremena
ne menja, to zna¢i da se energija izracena na povrsini mora stalno nadok-
nadjivati iznutra, tj. da je koli¢ina energije koja odozdo udje u atmosferu
u jedinici vremena jednaka koli¢ini energije koja u jedinici vremena izadje
iz atmosfere. Odavde sledi da ukupan energetski fluks mora biti konstan-
tan sa dubinom. Dok se iz sloja u sloj u atmosferi moze menjati spektralna
raspodela zracenja, kao i udeo radijativnog i neradijativnog (konvektivnog)
nacina prenosa energije, ukupan energetski fluks mora ostati konstan-
tan (uslov energetske ravnoteze).

Dva su osnovna nacina prenosa energije u zvezdanim atmosferama: zra-
¢enje 1 konvekcija. Kondukcija je neefikasna. Svarcsild je pokazao da u
fotosferskim slojevima Sunca dominira prenos energije zracenjem. Tada se
uslov energetske ravnoteze svodi na uslov radijativne ravnoteze (ravnoteze
zracenja). Mnoge analize izvrSene od tada pokazale su da za zvezde slicne
Suncu radijativna ravnoteza postoji do 7 = 1, dok ispod tog sloja zbog
jonizacije vodonika atmosfera postaje nestabilna na konvekciju. Kod svih
zvezda spektralnih klasa poznijih od F5 ispod fotosfere postoje konvektivne
zone. Kod zvezda ranijih spektralnih klasa radijativna ravnoteza postoji
unutar celog spoljasnjeg omotaca zvezde.

Formulisimo uslov ravnoteze zracenja matematicki. Da bi unutar nekog
elementa zapremine temperatura ostala konstantna potrebno je da je ukupna
koli¢ina energije koju taj element primi u jedinici vremena jednaka ukupnoj
koli¢ini energije koju u jedinici vremena izgubi. Kako se energija prenosi
prvenstveno zracenjem ovaj uslov energetske ravnoteze se svodi na uslov
ravnoteze zraCenja, pa imamo da ukupna koli¢ina energije koju element za-
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premine u jedinici vremena apsorbuje mora biti jednaka ukupnoj koli¢ini
energije koju u jedinici vremena emituje:
Eaps — Eem . (1)

Posmatrajmo element zapremine cilindri¢nog oblika povrsine osnove do
i visine ds i zracenje koje pada pod nekim uglom 6 na povrsinu osnove. Od
koli¢ine energije dE, = I,,docosfdwdrdt unutar frekventnog intervala dv
koja ulazi unutar prostornog ugla dw za vreme dt, element gasa koeficijenta
ekstinkcije «,, ¢e na putu ds/cos apsorbovati deo:

dESP = o, dE,ds/cosd = a, 1, dsdodwdvdt

odnosno na svim frekvencijama i u svim prostornim uglovima

E?PS = dadsdt/ du/oz,,l,,udw )
0

Ako je
dES™ = ey dodsdwdyrdt

kolicina energije koju emituje element gasa zapremine dods unutar pros-
tornog ugla dw, frekventnog intervala dv za isto vreme dt, onda se za ukupnu
koli¢inu energije koju emituje cilindri¢na zapremina na svim frekvencijama i
svim prostornim uglovima dobija:

B :dadsdt/ dl//el,dw )
0

Zamenom u (1) sledi uslov ravnoteze zracenja u obliku:

/ /a,,[l,udl/dw :/ /e,,dydw ) (2)
0 0

Jednacina prenosa zracenja i uslov ravnoteze zracenja su osnovne jed-
nacine teorije zvezdanih atmosfera.
U slucaju da su koeficijenti prenosa (koeficijent ekstinkcije i emisije)

izotropni (# f(u)) imamo:

/ ozl,J,,dV:/ o,S,dv . (3)
0 0

Posledice ravnoteze zracenja:
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1) Integralimo jednacinu prenosa zracenja u obliku:

dr,(h,
L (h, 1)

= ay (W1 () = ey (h)

po svim frekvencijama i svim prostornim uglovima. Imamo da je

d [ d [
_— II/ , = — v g
dh/o dy/ (h, p) pdw dh/o Fo(h)dv =0

odnosno da se ukupan fluks zracenja u plan-paralelnoj atmosferi ne menja
sa dubinom:

F(h) = /OOO F.(h)dv = wF(h) = const . (4)

Integralni fluks je karakteristika jedne zvezde, odnosno njene atmosfere. Spe-
ktralni sastav zracenja se menja sa dubinom (na veéim dubinama, visim tem-
peraturama, dominira zracenje visih frekvencija), ali ukupni fluks ostaje kon-
stantan. Umesto njega se, kao karakteristika zvezde, ceSce koristi efektivna
temperatura T.; koja se moze smatrati nekom vrstom srednje temperature
fotosfere ili onog atmosferskog sloja koji emituje najveéi deo zracenja. Ona
se definiSe kao temperatura apsolutno crnog tela koje sa jedinice povrsine
izraci u jedinici vremena istu koli¢inu energije kao zvezda:

fCT — / fydy = 7'('/ Il,dl/ = ’/T/ Bde = O’T4
0 0 0

2) Integralimo sada jednacinu prenosa zracenja u obliku:

1 dI,(h,p)
ay(h)  dh

f = L,(h,p) = Sy (h)

primenjujuéi [ dv [ pdw. Imamo:

1 dK, 1 dp,
F:47T/Q{_Vddh dv =c a—y(ilphdyzconst . (5)

Da bismo integralili po ¥ moramo znati o, (v). Najjednostavnije je da pret-
postavimo da a,, = a # f(v) (aproksimacija sive atmosfere).
Onda imamo:
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1 deT
F=cl

Pritisak zracenja mozemo izraziti pomocu K-integrala

pzr:4_7TK
C

koji se na velikim optickim dubinama (izotropno zracenje) moze aproksima-
tivno pisati kao

tako da najzad imamo

ozc?nra dh 3 a dh (6)
Vidimo da je energetski fluks povezan sa gradijentom temperature. Protok
termalne energije se vrs$i samo u pravcu opadanja temperature (prenos en-
ergije u zvezdanoj atmosferi zahteva da temperatura u njoj opada ka spolja).
Da bi se prenela veca koli¢ina energije potreban je strmiji gradijent temper-
ature, a ako je prenos energije iz nekog razloga otezan (veée o) potreban je
takodje strmiji gradijent temperature da bi se prenela ista koli¢ina energije.
Cinjenica da je temperaturski gradijent u atmosferi odredjen ukupnim ener-
getskim fluksom (6) omogucéava da se teorijska temperaturska stratifikacija
u atmosferi dobije iz uslova ravnoteze zracenja.

cdr 4 T3dT B EUT?’d_T

Temperaturska stratifikacija u sivoj atmosferi u LTR i u ravnotezi
zracenja

Pretpostavljajué¢i da je atmosfera siva najpre ¢emo iz uslova ravnoteze
zracenja izvesti zakon promene funkcije izvora sa dubinom S(7). Zatim ¢emo,
pretpostavljajuéi LTR (S(7) = B(T'(1)), povezati S sa temperaturom 7" kako
bismo dobili raspodelu temperature sa optickom dubinom (temperatursku
stratifikaciju u sivoj atmosferi).

Resenje u sivoj atmosferi

Pretpostavljajué¢i da koeficijent ekstinkcije ne zavisi od frekvencije (o, #
f(v)), jednaéina prenosa zracenja postaje:
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1 dl,(h,p)
Hah) dn

= L,(h, p) = Sy (h)

Umesto skale monohromatske opticke dubine (za svaku frekvenciju v) sada
imamo jednu, srednju, skalu opticke dubine

dr = adh .

Integracijom jednacine prenosa po svim frekvencijama i uvodjenjem integral-

nih veli¢ina - -
I = / ILdv , S= / S, dv
0 0

dobijamo za svaki pravac p po jednu jednacinu:

dI(T, )
dr

= I(7, 1) = S(7)

Pretpostavljamo da su koeficijenti prenosa nezavisni od pravca, pa je i funk-
cija izvora izotropna.
Uslov ravnoteze zracenja (3) sa pretpostavkom da «,, # f(v) postaje

1
ﬂﬂ=ﬂﬂ=—/lvwmi- (7)

—1

Tako se moze napisati tzv. Milnova jednacina

dl(r, p)

S (R (C

I

¢ije resenje zadovoljava istovremeno i jednacinu prenosa zracenja i uslov
ravnoteze zracenja.
Ona se u integralnom obliku moze pisati kao

J(1) = A {S(H)} = A {J(t)} = %/OOO J) Bt — 7ldt .

Tac¢no resenje ove jednacine je dao Hopff. Nulti moment gornje diferencijalne
jednacine (primena % f_ll du) je:

1dF

e
4 dr
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odakle sledi F' = const. Prvi moment (primena 3 f_ll pudp) je:

dK F
dr 4
odakle sledi tacan integral:
1
K(T)IZFT—FC . (8)

S druge strane, uslov radijativne ravnoteze za sivu atmosferu (7) glasi:

Da bismo dobili S(7) tj. J(7) potrebna je veza izmedju J(7) i K(7). Pret-
postavimo da se intenzitet zracenja moze aproksimirati kao linearna funkcija
pravca (Sto je dobra aproksimacija na velikim optickim dubinama gde je
anizotropnost polja zracenja mala):

I(7,p) = Io(7) + L(T)p -

Tada, iz definicionih izraza za momente specificnog intenziteta zracenja do-
bijamo:

7(r) = Io(r)
F(r) = 31(r)
K(r) = 3Io(r) = 3J(7)

J i K su na velikim optickim dubinama linearne funkcije 7. Medjutim, kako
je blizu povrsine anizotropnost zracenja najveca, aproksimacija J = 3K je
gruba i sledi da linearna zavisnost J od 7 ne vazi za celu atmosferu.

Metodom diskretnih ordinata moze se dobiti tacno resenje koje je dobio
Hoppf:

T(r) = 2F(r +q(r)) )
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gde je q(7) - Hopfova funkcija. Na povrsini je njena vrednost ¢(0) = 1/v/3 =
0.57, a na velikim 7 — oo, g(c0) = 0.71.

Konstanta C' u izrazu za K (7) se onda moze dobiti iz veze izmedju J(7)
i K(7) na velikim optickim dubinama (iz donjeg grani¢nog uslova):

limy oo [BK(7) — J(7)] = limT_mo[%FT Lo EFT _ qu(T)] —0
odakle sledi da je C'= $C" = 1 Fg(o0). Tako imamo:
1
K(r) = ZF[T + g(o0)] . (10)

Iz uslova ravnoteze zracenja sledi zakon promene funkcije izvora sa optickom
dubinom:

S(r)=J(r) = S Flr+a(r)] -

Ako jos pretpostavimo da vazi LTR (S(r) = B(7)) dobijamo i raspodelu
temperature sa dubinom u sivoj atmosferi u LTR i ravnotezi zracenja (R.Z):

oT'(r) _ 30T
T 4

[(T+4q(7)] ,

t].
4 3 4
To(r) = JTeslT +a(m)] (11)

Aproksimativna resenja sivog problema

Potrebno je resiti jednac¢inu prenosa zracenja:

dI(7,p)

T 1) - 5(7) (12)

zajedno sa uslovom ravnoteze zracenja:
1
S =10 =5 [ Trdu (13)

Vidimo da zamenjujuéi jedn.(13) u jedn. (12) dobijamo integro—dife-
rencijalnu jednacinu. Da bismo je numericki resili neophodno je da izvrsimo
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diskretizaciju promenljivih. Tako, integral po pravcima zamenjujemo kva-
draturnom sumom i dobijamo sistem od NP integro-diferencijalnih jednacina,
gde je NP ukupan broj pravaca za koje trazimo reSenje. Da bismo dobili sto
tacnije reSenje potrebno je da broj pravaca (kvadraturnih tacaka) bude sto
vedi.

Medjutim, sa izvesnim usrednjavanjima intenziteta po pravcima mogu se
dobiti jednostavna aproksimativna reSenja koja dosta jasno ilustruju uslove
u zvezdanim atmosferama.

Svarcsild - Suster-ov metod

Izvrsimo usrednjavanje intenziteta zracenja po polusferama, za izlazno

1
It(r) = / (7, p)dp
0
i za ulazno zracenje:

0
I_(T):/ I(t,p)dp .

-1
Integraleci (12) prvo po fol dp 1 koristedi fol I(7, p)pdp ~ g+ fol I(r,p)dp =
grIt(7) gde je it = fol pdp = 1/2; imamo:

1d
S ) = I (1) = S(7)

Integraleéi zatim (12) po ff’l dp slicno dobijamo:

1d __

_§El (1) =1"(1)—S(7)

Sabiranjem ovih dveju jednac¢ina za usrednjene intenzitete po pravcima gor-
nje, odnosno donje polusfere, imamo:

Ld

ST () = 17(7)] = [1H() + 17(7)] = 28(7)

S obzirom da je S(1) = %f_ll I(r,p)dp = $(IT (1) 4+ I~ (7)) desna strana
prethodnog izraza je jednaka nuli, pa sledi da je IT(7) — I~ (7) =const.
Moze se pokazati da je ova razlika izlaznog i ulaznog usrednjenog zracenja
jednaka astrofizickom fluksu:

F(r)=2 / I(r, p)pdys = 2 L1 (7) I (r)]

—1

43



Oduzimanjem dveju jednacina imamo:

1d _ _
s IO+ (M =T (1) =17 (1) =F ,
odakle sledi da je

%[I+(T)+I_(T)]:S(T):FT+C .

Konstanta integracije C' se odredjuje iz uslova na granici. Na gornjoj granici
jer
| 1
C=50)=-1I7(0)==F
2 2
pa je, konacno, reSenje za funkciju izvora u sivoj atmosferi u ravnotezi

zracenja dato sa:

S(r)=F(r+ %) .

Eddingtonovo resenje
Eddington je pretpostavio da aproksimacija J(7) = 3K (7), za koju smo
videli da je dobra na velikim optickim dubinama, vazi svuda u atmosferi.
. e 1l . .
Primenjujuéi 5 [~ dp na jedn. (12) imamo:

Ld " )d—l/ll( d —S()l/ld
2ar | Amndn =5 | Irwdu—5@)g [ dp

—1
odnosno
LdF
4dr
odakle imamo da je I’ =const.
Primenjujuéi sada %f_ll pudp na (12) imamo:

J(t)=8(r)=0

Ld % )Qd—l/ll( )d—S()l/l d
par | L mmeidp =g | I ppdp = S(r)g | pdp
odnosno
dK(T)_E
dr 4



K-integral mozemo aproksimirati na slede¢i nacin:

K(r) =3 [ 1emidns / T = 37(0) = 35(7)

. 1
gde je p2 = 3 [~ pPdp = 3. Iz

1dS(r) _F
3 dr 4
sledi da je
3
S(r) = ZFT +C
gde se C dobija iz uslovana7 =0: C = S( ) = %fol 1(0, p)dp = £ s obzirom
da je F = 2f0 (0, p)pdp = 2 fo w)dp = fol I(0, p)du = 2J(0). Tako,
konac¢no, imamo:
3 2
_°F d
S(r) = SF(r +2)

Aproksimacija K (1) = %J (1) se naziva Edingtonova I aproksimacija, a
F =2J(0) Edingtonova II aproksimacija.

Tako, umesto ta¢ne Hopfove funkcije ¢(7), dobijamo da je ¢(7) = 2/3.
Najveca greska dobijenog apsoksimativnog resenja za funkciju izvora je na

povrsini (%)T:O = JEdJ;Jex — 2/2(0‘1)(0) = 0.15 (15%). Posto izvr§imo jednu

A iteraciju greska se smanjuje na svega 1%.

Pretpostavljajué¢i da vazi LTR: S(7) = B(r) = oT*/n, dobijamo Ed-
ingtonovo reSenje za raspodelu temperature sa optickom dubinom u sivoj
atmosferi u ravnotezi zracenja i LTR:

3 2
4T f(’7'+ 3)

Vidimo da je T' = T,y na 7 = 2/3 (mesto formiranja kontinuuma). Odnos
povrsinske i efektivne temperature u Edingtonovom resenju je: T'(0)/Tcy =
(1/2)Y/4 = 0.841, dok tacno resenje sa q(0) = 1/v/3 daje: T(0)/T.; =
(v3/4)1/* = 0.8114.

Potrazimo jos raspodelu sjaja po disku Sunca, pretpostavljajucéi da se
funkcija izvora sa optickom dubinom menja prema Svarcsild-Susterovom
(SS), odnosno prema Edingtonovom resenju (Ed)(linearna funkcija opticke
dubine). Iz I(0, ) = [~ S(t)e~"/"dt/p sledi da je

1

o

T(r) =

155(0, ) = F(u+
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odnosno

1740, p) = EF(M +3)

Zakon potamnjenja ka rubu je onda:

10 2, 1
T0.1) _3Ht3)

za Svarcsild—Susterovo resenje, odnosno

I0,p) 3 2
0,1 5+ T3

za Edingtonovo resenje. Vidimo da je na samom rubu 7°9(0,0) = 0.33 1(0, 1),
odnosno I74(0,0) = 0.401(0,1). Prema Edingtonovom resenju intenzitet
zraenja sa ruba Suncevog diska je 40% centralnog intenziteta, $to je u dobroj
saglasnosti sa posmatranjem Sunca u vidljivom delu spektra (vidi tablicul).

p posmatranje R.Z. (S-S) R.Z. (Ed) K.R.
1 1 1 1 1
0.8 0.92 0.87 0.88 0.8
0.6 0.81 0.73 0.76 0.6
0.44 0.70 0.63 0.66 0.44
0.2 0.49 0.47 0.52 0.20
0 040 0.33 0.40 0

Jos nekoliko reci o vezi gradijenta temperature i fluksa.
Na velikim optickim dubinama (7 >> 1) mozemo smatrati da su ispun-
jeni uslovi LTR (S(7) = B(7)). Ako integralimo jednacinu prenosa zracenja:
dI(r, p)

p—g— =1(rp) - B
T

L Svarcsildov rad iz 1906. godine u kome je on uvodedi pretpostavku ravnoteze zracenja
izveo zakon potamnjenja ka rubu zavrSava se tablicom u kojoj poredi posmatrano Suncevo
potamnjenje ka rubu sa rezultatom zasnovanim na pretpostavci ravnoteze zracenja (R.Z)
i konvektivne ravnoteze (K.R). Poredjenje sa posmatranjem je pokazalo da u fotosferi
vazi radijativna ravnoteza, a ne konvektivna kako se ocekivalo na osnovu posmatrane

Sunceve granulacije. Adijabatski gradijent je strmiji i dovodi do jakog potamnjenja ka

y—1
rubu (% = u4T).
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po pravcima, koristeéi % f_ll pdp dobijamo poznati rezultat:
dK F
dr 4

J = %B odavde imamo:

poydK _4dB __41dBdT
- dr  3dr  3adT dz

Ovo je jednacina difuzije. Cinjenica da postoji fluks zracenja koji napusta
zvezdu govori o gradijentu temperature i o porastu temperature ka unutra.
Ova jednacina opisuje sporo isticanje (difuziju) zracenja iz rezervoara velikog
kapaciteta.
Istu jednacinu dobijamo i ako, kao Sto smo veé¢ ¢inili, aproksimiramo
intenzitet zracenja na velikim optickim dubinama slede¢im izrazom:
dsS dB
I(1, 1) = S(7) + p— = B(7) + p—
dr dr
Momenti specificnog intenziteta zracenja su onda:
J(r) = B(r)
F(r) 1dB
4 3dr
1
K(r) = 3B(7)

Izraz za fluks je identican prethodnoj jednacini difuzije.
Koristedi izraz za fluks, izraz za specificni intenzitet zracenja mozemo
prepisati kao:

Koristeéi K = %

3
I(r,p) = B(r) + 1 Fu

odnosno kao: 5
I(r,pu) = B(T) + fn= Io(T) + I (7)1

gde smo sa Iy(7) i I1(7) oznagili izotropni, tj. anizotropni clan intenziteta.
Odnos anizotropnog i izotropnog clana je onda

L 3F 3 Ty

L 4B a7’
Vidimo da je na velikim optickim dubinama gde je T' >> T, , anizotropnost
sve manja. Isto vazi i za odnos brzine isticanja energije i samog energetskog
sadrzaja (gustine energije zracenja):

nF/c 1 Tep 4

E i)
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Koeficijent apsorpcije u kontinuumu

Slabljenje zracenja pri prolasku kroz neku sredinu zavisi od frekvencije
zracenja i od svojstava same sredine.

Da bismo odredili neprozra¢nost neke sredine za zracenje frekvencije v,
moramo izracunati koliki je deo ukupnog broja ¢estica sposoban da apsorbuje
na toj frekvenciji. Na primer, da bismo izracunali koeficijent ekstinkcije na
A = 656.3nm, koja odgovara Balmerovoj liniji vodonika Ha, moramo znati
koliki se deo vodonikovih atoma nalazi u neutralnom stanju i koji je deo
vodonikovih atoma od toga ekscitovan na drugi energetski nivo. Apsorpcija
pri slobodno—slobodnim prelazima zavisi od brzine slobodnog elektrona, pa
je potrebno znati i raspodelu slobodnih elektrona po brzinama. Dakle, da
bismo odredili koeficijent ekstinkcije moramo znati stepen ekscitacije, stepen
jonizacije i raspodelu po brzinama.

Pre nego sto definiSemo koeficijent apsorpcije u kontinuumu, opisimo sve
relevantne procese u atomu.

Procese u atomu najjednostavnije mozemo prikazati koriste¢i Borov mo-
del atoma. Razmatracemo, jednostavnosti radi, vodonik i vodoniku sli¢ne
jone, tj. jone koji su izgubili sve sem jednog elektrona.

Ukupna energija elektrona vezanog na n-toj orbiti u atomu jednaka je
zbiru njegove kineticke i potencijalne energije i data je sa:

Z2
E,=—-2% <0

2r,

Zamenom izraza za radijus n-te orbite (koji dobijamo koristeéi postulat kvan-

2 2
. . . s MU .
tovanja ugaonog momenta: mu,r, = na- i koristeéi "oz = Z¢°) imamo
ni'n 2 Tn T2
> C
n— " "5
n2

tako da je By = —13.6eV, a F,, = 0. Energija slobodnog elektrona (koji
nije vezan u atomu) je pozitivna (Exin > FEpot). PoSto nije vezan za atom,
elektron moze imati bilo koju energiju £ > 0.

S druge strane, potencijal ekscitacije na n-ti nivo je:

1
Xn:En_Elzc(l—ﬁ)>0
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Tako je x1 =0, a xoo = C = —F; = 13.6eV. Dakle, potencijal ekscitacije je:

1
Xn = Xoo(l = —5)
n
X [eV]
I slobodno-slobodni prelazi
13.6
13.0
OLI Bl Y
127 —
Bracket serija | 8
al Bl Y g
12.0 =
g1g g
E|E|E|E Paschen serija 2
ol=|s|a =
O | O < | © 72}
w o« o — ]
O || < | 8
alplv|s g
10.2 I
Balmer serija
ol el o
SEE
ol Bl
0 Osnovni nivo
Lyman serija
Sl. 17

Do prelaza sa i-tog na k-ti nivo (i < k) moze doci kada atom primi
energiju ili u sudaru ili apsorpcijom fotona energije

hvie = Xk — X

t].

)

3
=~ F

1
hi = Xoo\™5 —
Vi = X (nlz

U zavisnosti od toga da li su i-ti i k-ti nivoi vezani (b-bound) ili slobodni
(f-free) doé¢i ée do tri moguée vrste prelaza: (a) vezano-vezani (b-b); (b)
vezano-slobodni (b-f) i (c¢) slobodno-slobodni (f-f) prelazi.

Svi prelazi (apsorpcije/emisije) unutar jonizacione granice se nazivaju
vezano-vezani i oni definisu linijski spektar.

Sada ¢emo detaljnije razmotriti one prelaze koji dovode do apsorp-
cije/emisije zracenja na nekoj frekvenciji ¥ u neprekidnom spektru. To su:
vezano-slobodni (slobodno—vezani) i slobodno—slobodni prelazi.
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U vezano-slobodnim prelazima elektrona dolazi do jonizacije atoma.
Proces apsorpcije fotona ¢ija je energija hv veta od energije veze elektrona
u atomu (energije jonizacije sa n-tog nivoa)!:

hVZXoo_Xn

tako da se deo energije apsorbovanog fotona trosi na kineticku energiju slo-

bodnog elektrona
1
hv = (Xoo — Xn) + imUQ

naziva se fotojonizacija. Posto foton koji jonizuje atom moze imati bilo
koju vrednost energije hv > Xoo — Xn, Ovaj proces doprinosi apsorpciji
zra¢enja u neprekidnom spektru. Suprotan proces zahvata slobodnog elek-
trona proizvoljne kineticke energije jonom uz emisiju zracenja naziva se re-
kombinacija. Konacno, slobodno—slobodni prelazi su prelazi pri kojima

I Minimalna (grani¢na) frekvencija koju moraju imati fotoni da bi doveli do jonizacije

atoma sa M-tog nivoa nalazimo iz:

1 1
th:Xoo_Xn:Xoo_Xoo(l_ﬁ):Xooﬁ
odakle je
L _ Xoo 1
g h n?

2
Odnosno, svi fotoni A < )\g = Vi = 91.2%[71771] dovesce do fotojonizacije atoma.
g

Granice serija

Serija n Ag[nm]
Lyman 1 91.2
Balmer 2 364.6
Paschen 3 820.4
Brackett 4 1459.0
Pfund 5 2279.0

Cela Lyman serija linija (91.2< A <121.6nm) lezi u UV oblasti, Balmerova serija
linija (364.6nm < A <656.3nm) u vidljivoj i bliskoj UV, dok ostale leze u IC oblasti
spektra. Kontinualna apsorpcija u vidljivom delu spektra potice uglavnom od Paschen—

ovog kontinuuma (A < 820.4nm), tj. od prelaza sa n = 3. Balmerov kontinuum je u

UV (A < 364.6nm).
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elektron menja kineticku energiju na racun energije apsorbovanog/emitova-
nog fotona. I ovde se mogu apsorbovati/emitovati fotoni bilo koje frekvencije

hy = §mv — imv

Verovatnoce svih ovih prelaza karakterisu se odgovarajué¢im koeficijen-
tima.

Posto je vodonik najobilniji, najvazniji u apsorpciji i najjednostavniji
(teorijski) definisa¢emo koeficijent apsorpcije k, za jedan atom vodonika, tj.
za vodoniku sli¢ne jone, sa samo jednim elektronom koji se kreée u polju
naelektrisanja Ze po orbiti glavnog kvantnog broja n.

Vezano—slobodni prelazi

Klasi¢ni izraz za koeficijent apsorpcije pri vezano-slobodnom prelazu (b-
f) po jednom atomu vodonika u stanju sa glavnim kvantnim brojem n izveo
je Kramers (1923) i modifikovao Gaunt (1930):

1

K = Cgbfmv (v >1vy)

Gaunt faktor g,¢ je ~ 1 za frekvencije u optickom delu spektra. v, je naj-
manja frekvencija koju foton mora imati da bi jonizovao atom sa n-tog nivoa.
Za v,4, atomski koeficijent apsorpcije je, s obzirom da je v, o #, dat sa:

k;},fg_f xn .

Vidimo da za frekvencije koje odgovaraju granicama serija atomski koeficijent
apsorpcije raste sa porastom glavnog kvantnog broja, dok za v > v, opada
kao v~3. Na slici je prikazana njegova zavisnost od .
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Brackett
n=4
3000 —
Paschen
n=3
Dpg
2000
1000
‘ \‘ \ \ \ | \ \ |
0 2,000 4,000 6000 8000 10,000 12,000 14,000 16,000 18,000 A (A)
\ \ \
2,96 3,56 3,91 4,16 log A (A)
SI1.18.

Da bi se dobio ukupni (zapreminski) koeficijent apsorpcije na datoj
frekvenciji ¥ u kontinuumu potrebno je obracunati sve vezano—slobodne pre-
laze sa svih nivoa n > ng, gde je ng - glavni kvantni broj najnizeg nivoa
sa koga se atom moze jonizovati apsorpcijom fotona frekvencije v. Doprinos
apsorpcije sa n-tog nivoa, naseljenosti n,,, data je izrazom:

n
Kol o, = 0 DL M X /KT
vin® g

Ukupnom zapreminskom koeficijentu apsorpcije na frekvenciji v daju svoj
doprinos svi prelazi sa svih nivoa n > ng4 tako da imamo:

Mmloo Gn

b—f __ yoo b—f el
ay, - Zn:ngku Np = C 0 V3 n=ng Egbfe kT

Posto se % moze izraziti pomo¢u Bolcman—Sahine formule preko elektronske

ne i jonske n koncentracije imamo:

O{Z—‘f f(ne, n+’ T? V) )

tj. da je zapreminski koeficijent apsorpcije u kontinuumu koji potice od
vezano-slobodnih prelaza funkcija v, ne,n* i T.
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Slobodno—slobodni prelazi

Pri sudaru sa jonom elektron menja svoju trajektoriju i brzinu. Za
vreme sudara elektron moze da apsorbuje foton ¢ija energija ide na povecanje
kineticke energije elektrona:

1 1
hv = —mv'? — —mu?
2 2

Apsorpcija zavisi od brzine elektrona jer se pri manjoj brzini elektrona
povecava verovatnoca apsorpcije fotona. Kramers je dao izraz za atomski ko-
eficijent apsorpcije usled slobodno—slobodnih prelaza elektrona ¢ija je brzina
u intervalu (v, v + dv):

— 5 11
dkl=f =¢C nggff;ﬁdv

Integracijom po svim brzinama, pretpostavljajuc¢i da je raspodela elektrona
po brzinama Maksvelova f™ (v), dobija se:

7% 1
k=7 =955 Ef(v) v=_C" ——gff

57

Mnozeci ovaj izraz sa brojem elektrona i brojem jona u jedinici zapremine do-
bija se, najzad, zapreminski koeficijent apsorpcije usled slobodno—slobodnih
prelaza:

nent 1

ngfﬁ

ozf:*f :C* :f(neanJr?TaV)

Negativan jon vodonika

Kod hladnih zvezda (T < 8000K) vodonik je neutralan i nalazi se
uglavnom u osnovnom stanju. Zbog toga bismo ocekivali malu apsorpciju
u vidljivom delu spektra jer, kao Sto smo videli, njoj najve¢i doprinos daju
prelazi sa treceg energetskog nivoa atoma vodonika u kontinuum. Medju-
tim, kod hladnih zvezda posmatranja su pokazala veliku neprozracnost. Nju
ne moze objasniti ni apsorpcija tezim elementima jer je tezih elemenata sa
niskom energijom jonizacije malo. Wildt je 1939. godine pokazao da bitnu
ulogu u apsorpciji vidljive svetlosti igraju negativni joni vodonika H- = H
+ e~ . Enmergija veze elektrona u H™ jonu je E = 0.75eV. Postoji samo
jedno vezano stanje. Zbog male energije veze, tj. male energije neutralizacije
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H=+ FE — H + e joni H™ se mogu formirati samo u sredinama niske tem-
perature. H™ je najznacajniji izvor apsorpcije u kontinuumu kod hladnih
zvezda, spektralnih klasa F,G i K.

Negativan jon vodonika ¢e se neutralizovati apsorpcijom bilo kog fotona
¢ija je energija E > 0.754eV, odnosno ¢ija je talasna duzina A < hc/0.754eV
(=1650nm). Pri tome, na talasnim duzinama A < 1400 nm preovladjuju
vezano-slobodni prelazi

H™ +hv=H+e(v)
sa hv = 0.75eV + %m027 a na A > 1400 nm, slobodno - slobodni prelazi

H +e(v) +hv=H+e()

12 2

gde je hl/:%mv —%mv
K
Z TN
/ \
b-f\
\
\ _
\
_________ X7 f-f
8500 16.000 A[R]

Sl. 19. Koeficijent apsorpcije po jednom jonu H .

Zapreminski koeficijent apsorpcije usled H™ je

Q= n[—_’[kg*f + anelijif - f(T7 e, NH, V) ’

gde je pe = nekT - elektronski pritisak.
Izlazni fluks za hladne zvezde bi mogao biti veliki blizu minimuma na
1600 nm.

o4



Uticaj odstupanja koeficijenta apsorpcije od sivog na raspodelu
energije u kontinuumu

Sada ¢emo pokazati da zavisnost koeficijenta neprekidne apsorpcije od
A(v) direktno utic¢e na oblik neprekidnog spektra.

Videli smo da se sa funkcijom izvora kao linearnom funkcijom opticke
dubine u sivoj atmosferi (« # f(v)) i u aproksimaciji LTR dobija:

FI/(O) = SV(T = 2/3) = BV(T(T = 2/3)) = Bu(Tef) )

tj. da je raspodela izlaznog fluksa zracenja sa ovim pretpostavkama jednaka
Plankovoj na Tes = T(7 = 2/3). Videli smo i da u sivoj atmosferi opticka
dubina 7 = 2/3 na svakoj talasnoj duzini A odgovara istoj geometrijskoj
dubini. Ako, medjutim, koeficijent apsorpcije zavisi od A onda ¢ée opticka
dubina 7\ = 2/3 odgovarati razli¢itim geometrijskim dubinama. Posmatra-
jmo npr. Balmerov diskontinuitet na A = 364.6 nm. Sa dugotalasne strane
(+) ovog diskontinuiteta, tj. na talasnim duzinama veé¢im od 364.6nm, ko-
eficijent apsorpcije aj\r je manji od srednjeg o pa za istu opticku dubinu
T\ =7 = 2/3 sledi da je:

ht>h .

Posto temperatura raste sa dubinom, T'(h™) > T'(h). Na dugotalasnoj strani
Balmerovog diskontinuiteta zracenje potice iz dubljih slojeva koji su na visoj
temperaturi, pa je izlazni fluks zracenja veéi nego u sivoj atmosferi. Na
kratkotalasnoj strani ovog diskontinuiteta imamo «a/, > « odakle sledi da je

h™ <h

i, prema tome, T'(h~) < T'(h). Zracenje na kratkotalasnoj strani Balmerovog
diskontinuiteta potice iz visih slojeva koji su na nizoj temperaturi.
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Sl. 20. Fluks zracenja zvezde sa sivom (isprekidana kriva) i ne-sivom atmosferom
(puna kriva).

Raspodela izlaznog fluksa zracenja ¢e onda biti kao na slici. Vidimo da
zavisnost a) od A direktno utice na izgled neprekidnog spektra. Vidimo da
se diskontinuitet u energetskoj raspodeli javlja na onim talasnim duzinama
na kojima « ima diskontinuitet.

Zavisnost Pasenovog kontinuuma i Balmerovog skoka od tempera-
ture i povrsinske gravitacije

Sledeci grafici pokazuju kako se neke karakteristike neprekidnog spektra
menjaju sa temperaturom (tj. sa spektralnom klasom), i sa povrsinskom
gravitacijom (tj. sa klasom luminoznosti). Najpre, sa sl. 21 vidimo kako
se menja izgled racunatog neprekidnog spektra u apsolutnim jedinicama
fluksa kod zvezda razlicite povrsSinske temperature. Proracun je vrSen sa
raspodelom temperature T'(7) koja je dobijena iz Sunceve raspodele pri-
menom mnozitelja Sy = 0.8,1,1.2,1.6,2 (tako da je Tor = 5780 - Sp) i za
g = 2.7 x 10* cm/s2. Vidimo da se sa poveéanjem efektivne temperature
povecava apsolutni fluks, menjaju nagib kontinuuma i velicina Balmerovog
i Pasenovog skoka. Na slici 22 je prikazano ponasSanje nagiba PaSenovog
kontinuuma. U spektrima hladnijih zvezda on raste linearno sa porastom
temperature. Za zvezde ranijih spektralnih klasa od A0 nagib PaSenovog
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kontinuuma je manje osetljiv na temperaturu zvezde.

-3 So Ter[K]
‘\,\ 2 11560
1.6 9248
log E

£ 12 6936
4L 1.0 5780
0.8 4624

—5 4

I I I !

400 600 800 1000 A[mm]

Sl. 21. Fluks zracenja zvezda raznih efektivnih temperatura

Sa sl. 23 vidimo kako se Balmerov skok menja sa temperaturom. Oblast
porasta i opadanja skoka pokazuje dijapazon temperatura u kome neutralni
vodonik igra glavnu ulogu u apsorpciji u kontinuumu. Na nizim temperatu-
rama raste uloga H™, a apsorpcija neutralnim vodonikom se smanjuje zbog
malog stepena njegovog pobudjivanja. Pri visim temperaturama, odnos ap-
sorpcije u Balmerovom i Pasenovom kontinuumu, tj. Balmerov skok se sman-
juje posto se sa poveCanjem stepena jonizacije vodonika apsorpcija njime
smanjuje.

4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 T [103 K]
Sl. 22. Nagib Pasenovog kontinuuma u funkciji temperature




I I
16 T[0K]
Sl. 23. Balmerov skok u funkciji temperature i povrsinske gravitacije

So Ter[K]
2 11560
1.5 8670
1.0 5780
0.8 4624
| | i 1
400 600 800 1000 A[mm]

Sl. 24. Fluks zracenja zvezda razlicite efektivne temperature i povrsinske grav-
itacije: log g=2 (puna linija) i log g=4.4 (isprekidana linija).
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n=2

Sl. 25.

Na sl. 24 prikazana je zavisnost racunatog neprekidnog spektra od
ubrzanja sile teze na povrsini zvezde za nekoliko modela (puna linija odgo-
vara g = 102 cm/s?, a isprekidana g = 2.7 x 10* cm/s?. Za istu povrsinsku
temperaturu, fluks u kontinuumu raste sa porastom povrsinske gravitacije.
Balmerov diskontinuitet je veéi kod zvezda manjeg g (dzinova). Sa poveéa-
njem g povecava se elektronska koncentracija n., koncentracija jona H™ §to,
kao sto se sa sl. 25 vidi dovodi do smanjenja Balmerovog skoka.

Srednji koeficijent apsorpcije (ekstinkcije)

Uvodjenjem odgovarajuceg srednjeg koeficijenta apsorpcije, ne-sivi prob-
lem (o = f(A)) se svodi na sivi (a # f(A)) za koji je poznato tacno reSenje
koje sluzi kao polazna aproksimacija u reSavanju ne-sivih problema metodom
sukcesivnih aproksimacija. Pitanje je da li se moze definisati srednji koefici-
jent apsorpcije kao neka srednja vrednost monohromatskog koeficijenta ap-
sorpcije tako da integraljenjem monohromatske jednacine prenosa po frekven-
cijama dobijemo istu kao u sivom slucaju.

Ne-sivi slucaj Sivi slucaj
(a) (b)
“Hth:I”_S” %ifmzl_s (1)
f:i,i]cll/h =Jv =5 /jp];h - 2)
/j,f;h =H /fdplcjh =4 (3)

Postoji nekoliko definicija srednjeg koeficijenta ekstinkcije.
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(1) Srednji & po fluksu: Mnozenjem (3a) sa k, i integraljenjem po v imamo
(3b):

d [ K,dv dK
SI 2 e Hydy = —RH
pdh /F6 Y= an "

Odavde sledi da je
fooo Kk, H,dv

H

P

Ova srednja vrednost koeficijenta ekstinkcije se naziva Candrasekarovo sred-
nje. Fluksevi H, u gornjem izrazu su fluksevi (reSenja ) u sivoj atmosferi.

Sa ovom srednjom vrednoséu gradijent pritiska zracenja (znacajan za
modele atmosfera zvezda ranih spektralnih klasa) ima jednostavan oblik.
Deljenjem izraza

dpzr:gﬂ:zl_w/ b
pdh c pdh c Jo

sa k dobija se
dp,  Aw I Tk  F aTglf
dt c c c c

(2) Plankov srednji koeficijent ekstinkcije:

Iy kB (T)dv
B(T)

Rp =

(3) Rosselandov srednji koeficijent ekstinkcije:
Ako zelimo da obezbedimo da je [;° H,dv = H (jedn. (3)), integralimo
(3a) i dobijamo

AR VP PR EN
0 0

p Ky, dh pkr dh
odakle je
L o H_lu%d’/
RR fooo %d’/

Ovako definisanom srednjom vrednos¢u, najveca tezina je data frekven-
cijama za koje je neprozrac¢nost najmanja (k, < kgr). To zracenje dolazi iz
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najdubljih slojeva, pa je kg dobra srednja vrednost za dublje slojeve atmos-
fere. K, nije a priori poznato, ali na velikim optickim dubinama K, — J, /3,
a J, — B,, pa sledi da je

dK, _1dJ, _1dB,dT
dh 3 dh ~ 3dT dh

tj.
e
KR Jo “pdv
U difuznoj aproksimaciji je:
dK, 1dJ, 1dB, 1 dB,dT

Y dr,  3dr, 3dr,  3k,p dT dr

Integracijom po v imamo:

1 dBdT
Hdv=H=————
/ g 3kp dT dr

ako je kK = Rkp.

LTR modeli fotosfera (za kontinuum)

Model fotosfere predstavlja tabli¢ni prikaz raspodele pritiska i tempera-
ture kao funkcije dubine, ¢esto standardne opticke dubine u kontinuumu 7y
(npr. na A = 500nm; 7500) ili srednje opticke dubine (Roselandove, 7g).

Izmedju izgleda spektra i stanja fotosfere nema jednoznacnog odnosa
pa nije jednostavno izvesti fizicke karakteristike fotosfere direktno iz posma-
tranja. Pravi se hipoteticki model na osnovu posmatranja i poznatih fizickih
zakona. Model zavisi i od nacina na koji se energija prenosi.

Postoje 4 nac¢ina prenosa energije: 3 termalna (odredjena gradijentom
temperature) su: zracenje, konvekcija (znac¢ajna u dubljim slojevima Sunceve
atmosfere i drugih hladnijih zvezda) i kondukcija (provodjenje - znacajno
samo u koronama i unutrasnjostima zvezda od degenerisanog gasa) + 1
netermalni - mehanicki prenos energije talasima (akusti¢nim, unutrasnjim
gravitacionim , MHD) vazan za hromosfere i korone hladnih zvezda, ali ne
za fotosfere. Uzimajuéi u obzir sve nacine prenosa energije, uslov energetske
ravnoteze se moze pisati:

Fuk:Fzr+Fkonv+Fprov+Fmeh:ConSt .
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Posto ¢emo nadalje pretpostavljati da je zracenje dominantan nacin prenosa
energije, uslov energetske ravnoteze se svodi na uslov radijativne ravnoteze
(ravnoteze zracenja) .

Nabrojmo aproksimacije koje se ¢ine pri konstrukciji standardnog foto-
sferskog modela:

1) plan-paralelna geometrija

2) staticnost (v= 0)

3) stacionarnost (2=0)

4) magnetno polje se zanemaruje

5) ravnoteza zracenja (R.Z)

6) lokalna termodinamicka ravnoteza (LTR).

Tacke 2)-4) zajedno vode uslovu hidrostaticke ravnoteze.

Pri modeliranju zadate veli¢ine su: efektivna temperatura Ty, povrsin-
ska gravitacija g = GM /R?=const i hemijski sastav.

Model se bazira na zahtevu da je ukupni energetski fluks konstantan sa
visinom u atmosferi zvezde.

Problem

Pretpostavimo da temperatura u atmosferi raste sa dubinom i da svaki
sloj atmosfere zraci kao crno telo na datoj temperaturi. Emitovano zracenje
¢e onda biti suma zracenja crnih tela na raznim temperaturama u nekom
opsegu dubina. Ova aproksimacija je poznata kao LTR, jer je pretpostavljeno
da su apsorpciona i emisiona svojstva ista kao u TDR pod datim lokalnim
uslovima koji se menjaju od tacke do tacke.

Izlazni intenzitet zracenja je integral funkcije izvora:

I,(0,p) = /Se—t/udt /B —t/udt

Iz posmatranja I, (0, i), odnosno F),(0) zelimo da odredlmo raspodelu T’
i Kk, u funkciji visine z. Zapravo, mi na rastojanju r od zvezde posmatramo
monohromatski fluks zvezde 7 F, (r)

TE () = (PRER) = (P2 [ L nudn = (C2n [ " B(T)Ba(t)dt, |

r

dok je 7F,(R) = nF, (1, = 0) - fluks koji zvezda radijusa R izraci sa jedinice
svoje povrsine. Integracijom po svim frekvencijama imamo:

RE(r) = ()rE(R) = (%)

62



Zadatak se sastoji u tome da se odredi struktura fotosfere tako da prethodne
dve jednacine daju rezultate saglasne sa posmatranjem i da bude zadovoljen
uslov odrzanja energije - da se ukupan fluks zracenja ne menja sa visinom z:

L [e’e] 1
— =gF(2)=2 I, (z, wpduldy = oTE = t
e = @ =20 [ ([ Ly = oS = cons

Model, dakle, treba konstruisati tako da zadovolji fizicke zakone i reprodukuje
posmatrano zracenje zvezde.

Jednacine koje opisuju strukturu atmosfere

(Ne-siva atmosfera u LTR i ravnotezi zracenja)

Da bi se videlo da li model zadovoljava zakon odrzanja energije i posma-
tranja, potrebno je izracunati integrale u jednacinama za izlazni intenzitet
zracenja i fluks na svakom nivou z u atmosferi.

Jedan od zahteva pri racunanju ovih integrala je da se poznaju apsorp-
ciona svojstva atmosferskog gasa. Apsorpcioni koeficijent x, zavisi od kon-
centracije atoma na datom energetskom nivou sa koga je dozvoljena apsor-
pcija fotona v (koncentracije apsorbera) i od verovatnoce takvog prelaza.
Verovatnoce prelaza se ili ra¢unaju (kvantno mehanickim prorac¢unima) ili se
mere laboratorijski. Broj apsorbera zavisi od zastupljenosti hemijskog ele-
menta i od dela atoma tog elementa koji je na datom nivou. Poslednje se
nalazi kao funkcija 7' i p. pomoc¢u jednacina jonizacije (Saha) i ekscitacije
(Bolcmana) ako su uslovi u atmosferi bliski LTR.

Ky = Ky (T, pe, hemijski sastav)

Racunati koeficijent apsorpcije moze cesto biti izvor gresaka u modeli-
ranju (verovatnoce prelaza, greske u jonizacionim i ekscitacionim uslovima,
izostavljanje nekog znacajnog doprinosa koeficijentu apsorpcije, itd.).

Vidimo da je potrebno da hemijski sastav bude zadat da bi se pocelo
sa racunanjem modela i da se uvedu jednacine koje opisuju fizicko stanje
materije da bi odredili p. i T'.

Ukoliko se materija ne nalazi u kretanju i nema magnetnog polja, na
materijal unutar nekog elementa zapremine cilindricnog oblika povrsine os-
nove 0.5 i visine dz deluju dve sile: sila gravitacije usmerena ka centru i sila
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pritiska ka spolja. Ako su pritisci na dvema osnovama cilindra p(z) i p(z+92)
uslov hidrostaticke ravnoteze se moze pisati kao:

[p(z +62) — p(2)]6S + pgdSdz =0

Ako je 6z dovoljno malo, p(z+9z) se moze razviti u Tejlorov red zadrzavajuéi
se na ¢lanu prvog reda u razvoju:

dp

EZ

p(z +02) = p(z) +
tako da uslov H.R. postaje:

dp_

dz - _pg .

Pritisak p je zbir gasnog pritiska i pritiska zracenja (= py + p,r). Pritisak
zracenja p,, je znacajan kod vrlo toplih zvezda. Za tanke atmosfere g se
moze smatrati konstantnim i jednakim povrsinskoj vrednosti: g = GM/R2.

Koriste¢i dr, = —k, pdz uslov H.R. se moze prepisati kao:
P _ 9
dr, Ky

Vidimo da je za dobijanje ukupnog pritiska p neophodno znati ,. Kao
Sto smo videli, k, zavisi od p. i T. Prema tome, potrebno je naé¢i T, p, p. i
k, kao funkcije dubine. Moramo imati 4 jednacine za 4 nepoznate velicine.
Pored jednacine za k, i jednacine HR moramo imati jos dve. Jedna sledi
iz uslova jonizacione ravnoteze. Odnos p./p mora biti jednak odnosu broja
slobodnih elektrona i ukupnog broja slobodnih éestica n./n. On se moze
nadi iz jednacine jonizacije primenjene na razne atomske vrste kao funkcije
T, pe i hemijskog sastava:

p = p(T, pe, hemijski sastav)
Cetvrta jednacina je uslov odrzanja energije (konstantnosti fluksa):
00 1
nF(z) = oT% = const = 271'/ dl/[/ I,(r =0, p)pdyl
0 —1

To je jednacina koja predstavlja deo fizike koju model mora da zadovolji. Ali,
ova relacija je suvise komplikovana funkcija fizickih uslova da bi se direktno
koristila.
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Zato se u stvarnoj proceduri pretpostavlja relacija T'(7,, ) koja predstavlja
cetvrtu i poslednju jednacinu koja je potrebna. ReSavanjem ovih jednacina
dobijamo T, p, pe i kK, kao funkcije 7. Kada se ove veli¢ine nadju imamo
probni atmosferski model koji mora da zadovolji jednacinu za ukupni fluks na
svakoj dubini z, §to je provera da li je pretpostavljena relacija T'(7, ) korektna.
Ako nije, mora se probati ponovo. Konstrukcija ta¢nog atmosferskog modela
je iterativna procedura. Pri tome se javljaju dva problema: kako dobiti
prvu aproksimaciju za T'(7,) i kako je popravljati kada nije dovoljno dobra.
Kao prvi pokusaj T°(7,) uzima se raspodela temperature u sivoj atmosferi.
Cesto se koristi Edingtonova aproksimacija. U resavanju drugog problema,
popravljanja relacije T'(T), moze se koristiti nekoliko razli¢itih procedura.

Procedura temperaturske korekcije

Najjednostavnija iterativna procedura je procedura A iteracije. Pret-
postavimo da smo konstruisali LTR model koriste¢i T9(7,), zatim da smo
reSavanjem jednacine prenosa zracenja sa datom B, (T°) i skalom opticke du-
bine 7, dobili I,,(7,, ) i J(7,) i onda ustanovili da uslov ravnoteze zracenja:

/ Ii,,B,/dVZ/ Ky J,dv
0 0

nije ispunjen, tj. da:

/ /{VB,,(TO)dV#/ Ky J,dv .
0 0

Zmnaci da je potrebno korigovati temperatursku raspodelu. Pretpostavimo da
T(7) = T°(7) + AT(7) zadovoljava uslov R.Z. i potrazimo AT(7) tako da je

/ ki, B, (T° + AT)dv = / Ky d,dv .
0 0

Razvijmo funkciju B, (T') u red i zadrzimo se na prvom izvodu:

0B,

B,(T° + AT) = B,(T°) + ( 5T

)0 AT

Zamenjujuci u uslov R.Z. imamo:

o [eoe) BV [ee]
/ ty, B, (T®)dv + AT/ a—/il,du = / KyJ,dv
0 o OT 0
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odakle je trazena popravka temperature data sa:

> kyl[J, — B,(T9]dv
AT(7) = Jo fOOL Ky(aa%g dy)]

Onda sa popravljenom raspodelom temperature T (7) = T°(7) + AT(7) i
novim modelom ponavljamo proceduru dok ne ispunimo uslov R.Z. sa un-
apred zadatom taénoséu. Posto koristimo tekuée J, = A {B,(T")} proce-
dura se zove A iteracija: T°(7) — J, — AT — T(1) — J, itd.

Integracija jednacine hidrostaticke ravnoteze
Da bismo resili jednac¢inu hidrostaticke ravnoteze:

w_9 1)
dr Kk
gde je T skala srednje opticke dubine ili opticke dubine na nekoj standardnoj
frekvenciji/talasnoj duzini (npr. 500nm), a g = GM/R? - zadata povrsinska
gravitacija, potrebno je znati k = k(p, 7). Kako je k = k(hem. sastav, T, p.),
sa zadatim hemijskim sastavom, relacijom

Pe

= f(T, hem.sastav)
p

i raspodelom T'(7) imamo k = k(p,7). Sa kK = k(p,7) mozemo numericki
resavati jednac¢inu (1) sloj po sloj, od povrSine ka unutra, i dobiti p(7).
Pritom je potrebno znati (pocetne) vrednosti pritiska (na povrsini) po = p(7)
i njegovog prvog izvoda (j—f)o =L, jer jena T =T

d
P1 = Po + (%)oAT 4+ ...

Da bi se dobile pocetne vrednosti, treba nac¢i aproksimativni izraz za
k(p,T) koji ¢e omoguéiti analiticku integraciju jednacine (1). To moze biti,
napr. x =const. Onda imamo

g
p—poz/ =dt
-

0

Za 19 = 0, po = 0, pa sledi da je

p:%T . (2)
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Za dato T,s i znajuéi T'(7) mozemo pretpostaviti vrednost &, i iz (2)
izracunati p. Sa tom prvom aproksimacijom p moze se izra¢unati K = k(p, T).
Njegova zamena u (2) daje bolje p, a ono daje bolje k(p,T'), bolje p itd. do
konvergencije. Vrednost py dobijena na ovaj nacin treba da se odnosi na
najviSe slojeve u atmosferi tako da pg << p(7). Numericka integracija obi¢no
pocinje na 1o = 1075 ili 104,

Posto znamo pg = p(79) 1 Tp = T(70), za ovu dubinu mozemo izrac¢unati
ko(To, po) = ko(po,T0), tj- (dp)o = L. Pretpostavljajuéi da kg ostaje kon-

E Ko :
stantno na intervalu 7 — 79, za dubinu 7 imamo:

g
p(71) ZP(TO)JFR—O(H — o) (3)
Na 7 = 7; znamo T'(my) i p(m), dakle k1 = k(71). Da bismo popravili
p(m1) mozemo koristiti srednju vrednost
K(10) + K(T1) Ko+ K1
2 2

i to koristiti u (3) (umesto kg) da bismo dobili bolje p(7y). Sa py i k1 nalazimo

p2 =p1+ i(Tg —71)
K1

i sa T'(72) nalazimo ko = k(7o) itd. sve do 7 = 7y poslednje tacke u modelu.
Posto odredimo p(7), pe(7), a imamo T'(7) odredjujemo p(7) i K, (7). Sa
k. (7) konstruisemo skalu opticke dubine na svakoj frekvenciji

(1) = /OT /j:(%) dt .

Imamo probni model koji mora da zadovolji uslov ravnoteze zracenja.
Sa 7, 1 T(1,), tj. B,(1,) resavamo jednac¢inu prenosa i dobijamo I, (7., u),
tj. Ju(7m) ili F, (7). Proveravamo da li je ispunjen uslov ravnoteze zracenja
i ako nije korigujemo T'(7) i ponavljamo opisanu proceduru sa novom 7'(7),
i tako do konvergencije...
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Dodatak: Spektroskopska informacija

(a) Temperature zvezda

Spektar zvezde sadrzi informaciju o temperaturi njenih povrsinskih slo-
jeva. Procena povrsinske temperature se moze dobiti iz raspodele zvezdane
svetlosti po talasnim duzinama (vrele zvezde najvise zrace na kraé¢im talas-
nim duzinama).

O temperaturi povrsinskih slojeva zvezde mozemo zakljuciti i identifiko-
vanjem izvora apsorpcionih linija u spektru. Kod najhladnijih zvezda za
apsorpciju su odgovorni molekuli i neutralni atomi. Molekuli mogu da op-
stanu samo na niskim temperaturama. Apsorpcione linije molekula slabe u
spektrima toplijih zvezda jer molekuli disociraju ostavljajuci neutralne atome
kao §to je gvozdje da dominiraju spektrom. Kod toplijih zvezda mnogi atomi
su jonizovani (sudarima ili zracenjem) pa joni koji tako nastaju apsorbuju
na drugim talasnim duzinama u odnosu na one na kojima apsorbuju neu-
tralni atomi istih hemijskih elemenata. Suncev spektar, npr. ima izrazene
linije jonizovanog kalcijuma, kao i mnoge slabije linije jonizovanog gvozdja
i drugih elemenata. Kod jo$ toplijih zvezda apsorpcione linije su identifiko-
vane sa vise puta jonizovanim atomima i elementima kao Sto je helijum koji
mogu biti jonizovani samo u ekstremno vrelim sredinama.

Da bismo tacno odredili vrednost povrsinske temperature zvezde, neop-
hodno je da izmerimo indikatore u spektru koji su osetljivi na temperaturu.
Jedan od indikatora je odnos koli¢ine plave i crvene svetlosti ¢ime se meri
raspodela sjaja, a merenje se vrsi kroz filtre koji propustaju uze ili Sire oblasti
plavog i crvenog dela spektra. Drugi temperaturski indikator je relativni
intenzitet apsorpcionih linija neutralnog atoma i jona istog elementa. Sa
porastom temperature linije jona ¢e biti izrazajnije, a linije neutralnih atoma
¢e slabiti.

Manje direktni ali viSe u upotrebi metodi obuhvataju modeliranje, izu-
zetno vazan metod koji je glavno sredstvo u dobijanju astrofizicke informacije.

Ustanovljeno je da svetlost koja ¢ini zvezdani spektar nastaje na raznim
dubinama; ova oblast iz koje nam stize zracenje se oznacava kao
zvezdana atmosfera. Temperatura se u atmosferi menja, najvec¢a je u
najdubljim vidljivim slojevima i pada na oko pola te najveée vrednosti na
gornjoj granici atmosfere; nema jedne temperature kojom bi se opisala cela
atmosfera. Zbog toga se temperatura zvezde definiSe preko ukupnog fluksa
zracenja, integraljenog po svim talasnim duzinama, koji prolazi kroz atmos-
feru u prostor. Za plan-paralelnu atmosferu efektivna temperatura atmosfere
se definiSe kao temperatura na kojoj bi crno telo emitovalo istu koli¢inu en-
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ergije po jedinici povrsine kao zvezda:

oT,; = L/4wR?

L je ukupna izracena energija iz atmosfere, R je radijus zvezde. Ty karak-
teriSe nivo u zvezdanoj atmosferi gde svetlost ima 50:50 Sanse da pobegne
iz atmosfere u prostor bez ponovne apsorpcije. Slaganje racunatih i pos-
matranih indikatora temperature daje 7. ¢ zvezdane atmosfere, a model daje
detalje promene T sa dubinom. Za zvezde glavnog niza temperature se mogu
razlikovati i do 10 puta (od 3000 K do 30000 K).

Pritisak gasa na povrsini

Zvezdani spektar takodje sadrzi informaciju o sjaju zvezde. Dve zvezde
iste efektivne temperature ¢e se razlikovati u sjaju zbog razlicitih radijusa.
Druga posledica razlika u radijusu je razlika u atmosferskom pritisku. Gasni
pritisak ima merljivi efekat na spektar.

Kao i temperatura, i atmosferski pritisak se moze proceniti ili meriti.
I ovde se zahtevaju karakteristike u spektru osetljive na pritisak. Indika-
tor za zvezde toplije od oko 9000 K je jacina vodonikovih apsorpcionih lin-
ija. Gustina naelektrisanih cestica koje okruzuju atom vodonika ima snazan
uticaj na §irinu i jacinu apsorpcionih linija (linearni Starkov efekat); veéa
koncentracija naelektrisanja (elektrona i protona) dovodi do veéeg Sirenja
vodonikovih linija.

Zvezde hladnije od 9000 K zahtevaju druge indikatore jer ima malo
naelektrisanih cestica da bi imale jak uticaj na vodonikove linije. Jedan
indikator je poredjenje apsorpcionih linija neutralnih atoma i jona istog ele-
menta. Kada se neutralni atom jonizuje on poseduje visak pozitivnog naelek-
trisanja koje je u stanju da privuce slobodan elektron u blizini; vreme zivota
jona je kratko. Vreme zivota jona, medjutim, zavisi od gustine slobodnih
elektrona. U okruzenju sa malo slobodnih elektrona jon bi morao da ceka
dugo da se rekombinuje i ponovo postane neutralan. Dok ¢eka na rekom-
binaciju jon je u stanju da apsorbuje svetlost na svojim karakteristicnim
talasnim duzinama. S druge strane, kada ima puno slobodnih elektrona jon
se moze odmah rekombinovati sa malom moguénoséu da apsorbuje svetlost.
Posto koncentracija slobodnih elektrona zavisi od pritiska u zvezdanoj atmos-
feri, odnos jacina linija jona i neutrala istog elementa bice indikator pritiska,
dimenzija i luminoznosti. Naravno, odnos jacine linija jona i neutrala istog
elementa takodje zavisi od temperature. Temperatura i pritisak se mogu naci
odvojeno, ili koriséenjem nekoliko elemenata koji se razlikuju po osetljivosti
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na ova dva parametra, ili npr. prvo koriste¢i boju da se odredi temperatura.

Tacnije odredjivanje pritiska opet obuhvata merenje indikatora osetljivih
na pritisak i korisS¢enje modela za dobijanje vrednosti ovih indikatora pri poz-
natim uslovima. Ovde je znanje dobijeno u laboratoriji od ogromne vaznosti.
Npr. ponasanje vodonikovih linija koje se koriste kao indikatori kod vrelih
zvezda je dobro prouceno pri razlicitim uslovima u laboratoriji. Sa tim znan-
jem moguce je racunati pojavu linija vodonika u modelu zvezdane atmosfere
date efektivne temperature i promene pritiska sa dubinom. Ove rac¢unate
linije se onda porede sa posmatranim. Ako se ne slazu, model atmosfere se
menja do slaganja. Rezultujué¢i model onda predstavlja strukturu povrsinskih
slojeva zvezde. Kao i temperatura, i pritisak raste sa dubinom u atmosferi.
Da bismo na pogodan nacin oznacavali ovaj opseg pritisaka uobicajeno se
koristi gravitaciono ubrzanje na povrsini zvezde:

g=GM/R?

Ova velicina je povezana sa pritiskom preko zahteva da gasni pritisak mora
uravnotezavati silu gravitacije. Posto je atmosfera zvezde jako tanka u pored-
jenju sa zvezdanim radijusom, g je konstantno.

Povrsinska gravitacija i gasni pritisak imaju veliki raspon vrednosti. Za
Sunce g = 2.754 x 10* cm/s?. Gustina na odgovarajuéem mestu u atmosferi
Sunca je 10'7 Eestica /cm 3. Radi poredjenja, Zemljina atmosfera sadrzi
2x 10" molekula/cm? na nivou mora. Sto se ti¢e zvezda ima onih ije je g =
1. Ove ekstremno sjajne zvezde imaju radijuse 1000 puta ve¢e od Suncevog.
S druge strane, kompaktni beli patuljci ne veéi od Zemlje imaju g = 108.
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