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Sazetak

Starkovo Sirenje predstavlja dominantan mehanizam Sirenja spektralnih linja u
visokotemperaturnoj plazmi. Sudari emitera 1 apsorbera sa elektricno nabijenim cesticama
utjeCu na profile spektralnih linija plazme, posto usred cijepanja i pomicanja energijskih nivoa
atoma u elektricnom polju (Starkov efekt) dolazi do Sirenja i pomicanja linjja u spektrima. U
ovom radu teZziSte je stavljeno na istraZivanje zvjezdane plazme, iako se rezultati mogu
upotrijebiti 1 u proucavanju laboratorijske plazme. Razmotrena je vaznost Starkovog Sirenja
spektralnih linijja za analizu, interpretaciju i sintezu zvjezdanih spektara, dijagnostiku, analizu
1 modeliranje zvjezdane plazme kao 1 znaCenje ovakvih rezultata za istraZivanja
laboratorijske, fuzijske 1 tehnoloskih plazmi ili u laserskoj fizici. Cilj rada je odredivanje do
sada nepoznatih parametara Starkovog Sirenja za spektralne linijje prijelaznih metala 1
lantanida koji ne postoje u literaturi, odnosno koji do sada nisu niti izmjereni laboratorijskim
metodama niti teorijski odredeni, 1 to za ione sa jednostrukim elektriénim nabojem (Co II),
dvostrukim elektriénim nabojem (Lu III) 1 trostrukim elektriénim nabojem (Zr IV), u svrhu
proucavanja utjecaja Sirenja linija na spektre vrucih zvijezda i bijelih patuljaka. Proracun je
vr§en modificiranom semiempirijskom metodom (MSE), koja kao ulazne podatke koristi
uglavnom dostupne atomske parametre o elektronskim prijelazima na temelju kojih nastaju
spektralne linijje. Dobiveni rezultati takodjer su koriSteni da bi se provjerilo svojstvo
regularnosti 1 sustavnog trenda koje je jo§S ranije uoceno na prethodnim vrijednostima
Starkovih Sirina, u svrhu otkrivanja novih aproksimacijskih metoda odredjivanja parametara
Starkovog Sirenja za slu¢aj kada nisu zadovoljeni uvjeti za koriStenje bilo kojih od poznatih
teorijskih pristupa.

Kljuéne rijeci: Starkovo Sirenje, spektralne linije, linijski profili, ionski spektri, prijelazni

metali, elementi rijetkih zemalja, odredivanje zastupljenosti, A zvijezde, bijeli patuljci, Zr 1V,

Lu III, Co II



Abstract

Stark broadening is dominant mechanism of broadening for spectral lines in high-density
plasma. Collisions of emitters and absorbers with electrically charged particles influence on spectral
line profiles in plasma. Lines in spectra become broadened and shifted because of splitting and shifting
the energy levels of atoms in electric field (Stark effect). This work focuses on research of stellar
plasma, although the results can be used in a study of laboratory plasma as well. Importance of Stark
broadening of spectral lines for analysis, interpretation and synthesis of the star spectra, diagnostics,
analysis and modeling of stellar plasma is considered in astrophysics as well, as the significance of
these results for laboratory research, e.g. fusion and technological plasma or laser physics. The aim is
to determine the previously unknown Stark broadening parameters of the spectral lines of transition
metals and lanthanides that do not exist in the literature yet, neither measured by laboratory methods
nor theoretically determined, for single electrically charged ions (Co II), double electrically charged
ions (Lu III), and triple electrically charged ions (Zr IV), in order to study the impact of line broadening
on spectra of hot stars and white dwarfs. The calculations are done by using of modified semiempirical
method (MSE, Dimitrijevi¢ and Konjevi¢, 1980), where mostly available atomic parameters of the
electronic transitions causing spectral lines formation are used as input. The results were also used to
check the property of regularity and systematic trend that had earlier observed in the previous Stark
width values, in order to detect new approximation methods of determining the Stark broadening
parameters in the case when conditions for use of any of known theoretical approaches are not
satisfied.

A key area in plasma research, whether laboratory or astrophysical plasma, is its spectroscopy.
By studying the properties of plasma radiation in detail, we can obtain data on its composition, density
and temperature, on the conditions that prevail there, as well as on the processes that take place in it.
One of the parameters used for many years for plasma diagnostics is the Stark spectral line width. The
interactions of emitters and absorbers with electrically charged particles cause fissures and shifts in the
energy levels of atoms in the electric field (Stark effect) leading to the broadening and displacement of
lines in the resulting spectra. Although the theory contains methods for calculating Stark shifts, this
paper will only discuss Stark widths, primarily because Stark shifts are difficult to distinguish in the
measured spectra. In addition, the theory of Stark shifts, which is attached to the method of determining

the Stark broadening mentioned here, allows only the calculation of the absolute value of the



displacement, i. e. it is impossible to determine whether it is a shift towards the blue or red part of the
spectrum. Previous research shows that the influence of Stark broadening is greatest in white dwarfs,
due to the pronounced pressure mechanism caused by increased gravity, and among the main series
stars in spectral A-type (Popovi¢ et al.,, 2001b). Neglecting this effect in A-type stars can lead to
significant errors in determining the abundance, as shown in Popovi¢ et al. (2001a). The task of this
research is to determine the spectrum of a certain element and its presence in the stellar atmosphere,
primarily to determine Stark widths that have not been known so far using the most appropriate
theoretical approach given the emitter structure and available atomic data. Then, it is necessary to
compare the obtained theoretical results with the experimental ones if they exist, and if they don’t, then
to compare them with the results of some other theoretical models, more or less precise. The aim of the
research is to test the obtained Stark widths on the existing spectra of stellar atmospheres that are the
result of observations, as well as on laboratory experimental data, by implementing them on line
profiles for which the influence of Stark broadening is not taken into account. In this way, the final
verification of the theoretical methods performed in the research would be carried out. Stark widths
prove to be essential parameters for the analysis, interpretation and synthesis of stellar spectra, analysis,
diagnosis and modeling of stellar plasma, research and development of laboratory, fusion and
technological plasma as well as in application to laser physics. Accurate determination of the Stark
spectral line width is an exceptional problem, both on a theoretical and experimental level. The
measurements so far have mostly achieved a resolution in determining the widths of tenths or at most
hundreds of angstroms, which in most cases is not accurate enough. On the other hand, calculating
Stark widths by a rigorous quantum mechanical approach is very complicated, and the semiclassical
approach sometimes requires a large amount of atomic and molecular data that is not usually available.
Therefore, various approximate methods are used, among which the most practical modified
semiempirical theory is the most practical in terms of the use of spectroscopic data (Dimitrijevi¢ and
Konjevi¢, 1980). The modified semiempirical method is the most commonly used in the case of such
complex spectra as found in transition metals, since the accuracy of other methods decreases with the
lack of atomic parameters. In this thesis, using a modified semiempirical method, Stark spectral line
widths of single ionized cobalt, double ionized lutetium, and triple ionized zirconium were calculated
for the first time, due to their possible application for astrophysical purposes. The thesis is divided into
two parts. In the first part, the necessary theoretical assumptions on which the theory of Stark
broadening is developed are explained. First of all, the structure and profile of the spectral line and the
most significant mechanisms of line broadening are elaborated. The modified semiempirical theoretical

approach used in this work to calculate Stark widths is also explained here. The parameters used to



calculate the Stark widths of emitter lines and the conditions for using the modified semiempirical
theory are then explained. Since the application of these widths is extremely important in stars with
different abundance of heavy metals in the spectra, which may be greater or less than the abundance in
stars that do not belong to the main series of HR-diagrams, shortly the specifities of such so-called
chemically peculial stars is elaborated, as well as the specificities of spectral type A stars and white
dwarfs, viewing from the perspective of stellar atmosphere physics.

The second part is a practical part of the thesis where the results of calculating Stark line widths
for three emitters are presented, with the chronological order chosen from simpler emitters to more
complex ones, when it comes to their spectrum. Stark width calculations for 18 spectral lines of triple
ionized zirconium, for 27 lines of double ionized lutetium and 46 lines of single ionized cobalt, for
different temperature values and standard electron density of plasma are presented. Special attention is
placed on the temperature function and its determination, since the electron density and temperature
that are important for plasma diagnostics are also parameters for calculating Stark widths. The results
of'this work were used to verify the property of systematic trend and regularity, which was observed on
a large set of previous values of Stark widths, obtained by various experimental or theoretical methods,
in order to find the best possible method for estimating Stark broadening parameters of the complex
spectra for other ions of elements in the same homology or an isoelectronic array, in circumstances
where the conditions for applying the modified semiempirical theory are not met. In conclusion, the
effect of Stark broadening on the spectra of zirconium, cobalt, and lutetium was tested on stellar
atmosphere simulations of A stars and white dwarfs and compared with the effect of Doppler
broadening on lines at different optical depths. In each chapter, the influences of Stark broadening on
type A stars and white dwarfs were examined, for the purpose of classifying celestial objects in which
this broadening is more significant than thermal. Finally, some new results in the field of regularity and
systematic trend are mentioned as one of the characteristics of Stark line widths, which are essential for
estimating Stark widths in situations where the conditions for applying modified semiempirical theory
are not met. The thesis concludes with the application of previously obtained results in the
spectroscopy of individual celestial objects, such as determining the representation of elements in the
stellar atmosphere, and assumptions are made for other possible applications, if it is stated in advance

that the conditions are satisfied.

Keywords: Stark broadening, spectral lines, line profiles, ionic spectra, transition metals, rare earth

elements, abundance determination, A stars, white dwarfs, Zr IV, Lu III, Co II
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1. UVOD

Plazma se kao Cetvrto agregatno stanje materije u fizici pocCela istrazivati
relativno kasno. Stoga ne ¢udi da su neka podrucja fizike plazme joS neistrazena.
Unato¢ tome, plazma predstavlja dominantno stanje materije u svemiru, gde je veéim
dijelom skoncentrirana u zvijezdama kao zvjezdana plazma, a manjim dijelom
prisutna u obliku ioniziranog meduzvijezdanog plina. Na primjer, jednostavnom
racunicom dobivamo da uzi Suncev sustav (do Neptuna) sadrzi oko 99.87%. njegove
ukupne mase u obliku sunceve plazme (Vujnovi¢, 1989). Plazmu ¢ine pozitivno i
negativno nabijene Cestice (ioni 1 elektroni) stvarane u uvjetima visokih temperatura
koje se postizu u laboratoriji ili u zvijezdanim objektima.

Kljuéno podrucje u istrazivanju plazme, bilo da se radi o laboratorijskoj ili

astrofiziCkoj plazmi, predstavlja njezina spektroskopija. Detaljnim proucavanjem
osobina zraCenja plazme mozemo do¢i do podataka o njenom sastavu, gustoCi i
temperaturi, o uvjetima koji tu vladaju, kao 1 procesima koji se u njoj odigravaju.
Jedan od parametara koji se ve¢ dugi niz godina koriste za dijagnostiku plazme su
Starkove Sirine spektralnih linjja. Interakcije emitera 1 apsorbera sa elektricki
nabijenim Cesticama izazivaju cijepanja 1 pomake energijskih nivoa atoma u
elektricnom polju (Starkov efekt) koja dovode do Sirenja i1 pomicanja linjja u
rezultiraju¢im spektrima.

lako teorija sadrzi metode za izraCunavanje Starkovih pomaka, u ovom radu
bit ¢e govora samo o Starkovim Sirinama, prvenstveno iz razloga Sto su Starkovi
pomaci tesko razluCivi u mjerenim spektrima. Osim toga, teorija Starkovih pomaka
koja se nadovezuje na ovdje spomenutu metodu odredivanja Starkovog Sirenja,
omogucuje samo izraCunavanje apsolutne vrijednosti pomaka, tj. nemoguce je uz
iznos odrediti 1 da li se radi o pomaku ka plavom ili crvenom dijelu spektra.

Dosadasnja istrazivanja pokazuju da je utjecaj Starkovog Sirenja najve¢i kod
bijelih patuljaka, zbog izraZenog mehanizma tlaka izazvanog povecanom
gravitacijom, a medu zvijezdama glavnog niza kod spektralnog A-tipa (Popovi€ 1 dr.,
2001b). Zanemarivanje ovog ucinka kod A-tipa zvijezda moze dovesti do znatnijih
greSaka u odredivanju zastupljenosti, kao §to je pokazano u radu Popovi¢ i dr.
(2001a).

Zadatak ovog istrazivanja je da upoznajuci se sa spektrom odredenog elementa

1 njegovom zastupljenoS¢u u zvijezdanoj atmosferi odredimo prvenstveno Starkove



Sirine koje do sada nisu bile poznate koristeci najprikladniji teorijski pristup s obzirom
na strukturu emitera i1 raspolozive atomske podatke. Zatim, potrebno je usporediti
dobivene teorijske rezultate sa eksperimentalnim ako postoje, a ako ne onda ih
usporediti sa rezultatima nekih drugih teorijskih modela, viSe ili manje preciznih.

Cilj istrazivanja je da se ovako dobivene Starkove Sirine testiraju na postojecim
spektrima zvezdanih atmosfera koji su rezultat promatranja, kao i na laboratorijskim
eksperimentalnim podacima, njthovim implementiranjem na linijske profile za koje
uticaj Starkovog Sirenja nije uzet u obzir. Na taj naCin provela bi se kona¢na provjera
teorijskih metoda vrSenih u istrazivanju.

Starkove Sirine pokazuju se kao bitni parametri za analizu, interpretaciju i
sintezu zvjezdanih spektara, analizu, dijagnostiku i modeliranje zvjezdane plazme,
istrazivanje 1 razvoj laboratorijske, fuzijske i tehnoloSke plazme kao 1 u primjeni na
fiziku lasera.

Precizno odredivanje Starkove Sirine spektralne linije predstavlja izuzetan
problem, kako na teorijskoj tako i1 na eksperimentalnoj razini. Dosadasnja mjerenja
uglavnom su postigla rezoluciju u odredivanju Sirina od desetinke ili najviSe stotinke
angstrema, S$to je u ve¢ini sluajeva nedovoljno precizno. Sa druge strane,
izraCunavanje Starkovih Sirina strogim kvantnomehani¢kim pristupom vrlo je
komplicirano, a semiklasi¢ni pristup ponekad zahtijeva veliki broj atomskih 1
molekularnih podataka koji najéeS¢e nisu dostupni. Stoga se pribjegava razliCitim
aproksimativnim metodama, medu kojima je Sto se tiCe koriStenja spektroskopskih
podataka najprakticnija modificirana semiempirijska teorija (Dimitrijevi¢ 1 Konjevic,
1980). Modificirana semiempirijska metoda je u slucaju tako kompleksnih spektara
kakve nalazimo kod prijelaznih metala 1 za sada naj¢eS¢e primjenjivana, s obzirom da

s pomanjkanjem atomskih parametara opada to¢nost ostalih metoda.

U ovom radu pomo¢u modificirane semiempirijske metode izraCunate su po
prvi put Starkove Sirine spektralnih linjja jednostruko ioniziranog kobalta, dvostruko
ioniziranog lutecija 1 trostruko ioniziranog cirkonija, zbog njihove moguce primjene u
astrofizicke svrhe.

Teza je podijeljena u dva dijela. U prvom dijelu, objaSnjene su neophodne
teorijske pretpostavke na kojima se razvija teorija Starkovog Sirenja. Prije svega,
objasnjeni su struktura i profil spektralne linijje 1 najznacajniji mehanizmi Sirenja

linijje. Ovdje je objaSnjen 1 modificirani semiempirijski teorijski pristup koji se u radu



koristio za izraCunavanje Starkovih Sirina. Zatim su objaSnjeni parametri koji se
koriste za proracun Starkovog Sirenja linija emitera 1 uvjeti koriStenja modificirane
semiempirijske teorije. S obzirom da je primjena ovih Sirina izuzetno znacajna 1 kod
zvijezda koje imaju razliCitu zastupljenost teskih metala u spektrima, koja moze biti
veca ili manja od zastupljenosti kod zvijezda koje ne pripadaju glavnom nizu HR-
dijagrama, ukratko su istaknute posebnosti takvih tzv. kemijski neobi¢nih zvijezda,
kao 1 posebnosti A spektralnog tipa zvijezde 1 bijelih patuljaka, gledano iz perspektive
fizike zvjezdanih atmosfera.

Drugi dio predstavlja prakticni dio radnje gdje se iznose rezultati
izracunavanja Starkovih Sirina linija za tri emitera, s time da je izabran kronoloski
redoslijed od jednostavnijih emitera ka sloZenijima, kad je rije¢ o njthovom spektru.
Prikazani su proracuni Starkovih Sirina za 18 spektralnih linija trostruko ioniziranog
cirkonija, za 27 linijja dvostruko ioniziranog lutecija 1 46 linija jednostruko ioniziranog
kobalta, za razli¢ite temperaturne vrijednosti 1 standardnu elektronsku gustocu
plazme.

Posebno teziSte je stavljeno na temperaturnu funkciju i njezino odredivanje, s
obzirom na to da su gustoca elektrona 1 temperatura koji su znacajni za dijagnostiku
plazme ujedno 1 parametri za izraCunavanje Starkovih Sirina. Rezultati ovog rada
upotrebljeni su da bi se provjerilo svojstvo sustavnog trenda i regularnosti, koje je
uoceno na velikom skupu dosadasnjih vrijednosti Starkovih $irina, dobivenih raznim
eksperimentalnim ili teorijskim metodama, u cilju nalazenja §to bolje metode procjene
Starkovih Sirina linjja kompleksnih spektara ostalih iona elemenata istog homolognog
ili izoelektronskog niza, u okolnostima kad nisu zadovoljeni uvjeti za primjenu
modificirane semiempirijske teorije.

Zaklju¢no, utjecaj Starkovog Sirenja na spektre cirkonija, kobalta i lutecija
testiran je na sintetiziranim zvjezdanim atmosferama A zvijezda i bijelih patuljaka 1
usporeden sa utjecajem Dopplerovog Sirenja na linijje na razli¢itim optickim
dubinama. U svakom poglavlju provjereni su utjecaji Starkovih Sirina na modele A
tipa 1 bijelih patuljaka, u svrhu klasifikacije nebeskih objekata u kojima je to Sirenje
znacajnije od termalnog.

Na kraju, spomenuti su neki novi rezultati u podrucju regularnosti i sustavnog
trenda kao jedne od karakteristika Starkovih Sirenja linija, koji su bitni za procjenu
Starkovih Sirina u situacijama gdje uvjeti za primjenu modificirane semiempirijske

teorije nisu zadovoljeni. Rad je zakljuCen primjenama prethodno dobivenih rezultata u



spektroskopiji  pojedinih nebeskih objekata, poput odredivanja zastupljenosti
elemenata u zvjezdanoj atmosferi, te su zadane pretpostavke za ostale moguce
primjene, ako je unaprijed konstatirano da su za to zadovoljeni uvjeti.

Starkove Sirine dobivene u ovom radu bit ¢e unesene u STARK-B racunalnu

bazu podataka (http://stark-b.obspm.fr/, Sahal-Brechot 1 dr. 2014, 2015a,b), koja je

dio vece virtualne baze (http://www.vamdc.org/, Dubernet i dr. 2010, Rixon 1 dr.

2011, Dubernet i dr, 2016) a nadovezuje se na projekt Srpske virtualne opservatorije
koji je odobren 1 financiran sa strane Ministarstva za prosvetu, nauku i tehnoloski

razvoj Srbije.



2. VAZNOST ISTRAZIVANJA STARKOVOG SIRENJA

Vaznost odredivanja Starkovih Sirina ogleda se prvenstveno u njihovoj
raznovrsnoj primjeni, kako u teorijskoj, tako 1 u eksperimentalnoj fizici.
Primjene Starkovog Sirenja u laboratorijskoj fizici su brojne:

- Dijagnostika laboratorijski dobivene plazme

- Istrazivanje 1 modeliranje laserima proizvedene plazme

- Dizajniranje laserskih uredaja

- Ispitivanje 1 proizvodnja industrijskih lasera

- Lasersko rezanje i busenje metala

- IstraZivanje termonuklearne fuzije

- Proucavanje inercijskih fuzijskih plazmi te plazmi u svjetlosnim izvorima, 1 dr.

lako se rezultati istrazivanja navedeni u ovoj tezi mogu koristiti i za proucavanje
visokotemperaturne laboratorijske plazme, ovdje ¢e uglavnom biti govora o primjeni
rezultata u istrazivanju nebeskih objekata koji se ve¢inom sastoje od plazme.

Stoga, primjene Starkovog Sirenja u astrofizici, jo§ su brojnije:
- Analiza, sinteza 1 interpretacija zvjezdanih spektara i pojedinih spektralnih
linjja

- Odredivanje kemijske zastupljenosti elemenata iz apsorpcijskih linija

- Proucavanje prijenosa zracenja kroz zvjezdanu atmosferu 1 subfotosferske

slojeve

- Proracunavanje zvjezdanog opaciteta

- Istrazivanje procesa nukleosinteze u zvjezdanoj unutrasnjosti

- Poboljsanje postojecih modela zvjezdane atmosfere, itd.

Dakle, teorija Starkovog Sirenja predstavlja interdisciplinarno podrucje fizike u
kojem se izmedu ostalih isprepli¢u primjene u fizici plazme, laserskoj fizici, atomskoj
fizici, spektroskopiji 1 astrofizici. Sama teorija pocinje se razvijati sredinom
dvadesetog stoljeca, zahvaljuju¢i radovima Barangera, Kolba 1 Griema (Griem, 1974),
te se do kraja stoljea uglavnom radi, mjerenjem ili raCunski, na odredivanjima
Starkovih Sirina spektroskopskih linija laksih elemenata.

U novije vrijeme, medutim, usporedo sa razvojem satelitskih metoda promatranja
spektara raste vaznost istraZivanja utjecaja Starkovog Sirenja na spektralne linije

teSkih elemenata koji se u zvjezdanim atmosferama objekata smjeStenim na glavnom



nizu HR dijagrama nalaze u tragovima i koji su stoga u proslosti bili Cesto
nezanimljivi.

Spektralna linjja nikada nije monokromatska, ve¢ je proSirena iz nekoliko razloga.
Prvi je Heisenbergova relacija neodredenosti, zbog koje ne moZemo istovremeno
apsolutno tocno odrediti koordinatu 1 brzinu cCestice. Ova relacija moZe se tako
transformirati da povezuje vrijeme Zivota elektrona u nekom energijskom stanju sa
Sirinom energijskog nivoa tog stanja. Drugim rije¢ima, §to je vrijeme zivota krace to
je energijski nivo Siri. Sve spektralne linije stoga imaju neku Sirinu zbog Sirine
energijskih nivoa prijelaza u kojem su nastale. Osim ovog uzroka, linije mogu biti
prosirene 1 usled Dopplerovog efekta. Posto se emiteri krecu kaoticno, svaki emitirani
foton ¢e imati neki crveni ili plavi pomak u frekvenciji zavisno od komponente brzine
u pravcu promatranja. Kada se ovi pomaci zbroje dobije se proSirena spektralna linija.
I najzad, Sirenje linijja u spektru moZe biti 1 posljedica razliCitih interakcija izmedu
perturbera 1 emitera/apsorbera i tada govorimo o S$irenju uslijed sudara ili tlaka.
Starkovo Sirenje je uz Van der Valsovo 1 rezonantno Sirenje jedan od mehanizama
Sirenja izazvanog sudarima, u ovom slucaju sa naelektriziranim Cesticama 1 Cesto
predstavlja dominantni uzrok Sirenja spektralnih linjja u visokotemperaturnoj plazmi.
Henry Russel je 1926. godine u Astrofizickom casopisu objavio Clanak sa analizom
spektra Fe II u kome je pronasao 61 energetsku razinu na temelju 214 spektralnih
linijja jednostruko ioniziranog Zeljeza. U njemu je napisao da su sada «sve linije od
astrofiziCkog znacaja klasificirane» (Russel, 1926). Ipak, 1988. Johansson u svom
¢lanku navodi 675 poznatih energijskih razina Fe II, ali napominje da je 50%
pojedinacnih spektralnih oblika u astrofizickim spektrima visoke rezolucije joS
neklasificirano (Johansson, 1988). To je posljedica cinjenice da su uvjeti u
astrofiziClkim plazmama nevjerojatno raznovrsni u usporedbi sa izvorima
laboratorijske plazme. Shodno tome, Starkovo Sirenje spektralnih linija u astrofizici
je od interesa u plazmama kakve se ne mogu dobiti u laboratorijima, a mogu se nac¢i u
meduzvijezdanim oblacima molekularnog vodika ili u atmosferama neutronskih
zvijezda.

Prisutnost elemenata rijetkih zemalja (rare earth element — REE) poput
lutecija uocena je kod spektralne analize atmosfera kemijski neobi¢nih zvijezda
(Chemically Peculiar — CP) koje karakterizira anomalija u zastupljenosti elemenata s
obzirom na sunev spektar (Ryabchikova 1 dr. 1999). IstraZivanje kompleksnih

spektara viSestruko ioniziranog cirkonija 1 kobalta posebno je znacajno za analizu



zvezdanih atmosfera nemagneticne podgrupe CP zvezda, tzv. HgMn zvijezda, gdje je
uoCena povecana ili smanjena zastupljenost prijelaznih metala u usporedbi sa
normalnim zvijezdama (Leckrone 1 dr, 1993, Smith i Dworetsky, 1993). Mjerenja
zastupljenosti elemenata tezih od Zeljeza u zvjezdanim spektrima znaajna su jer
mogu poblize razjasniti detalje oko s- i r- procesa nukleosinteze koji su neophodni za
njihovo nastajanje u zvjezdanoj unutras$njosti, ¢ime bi se stekao 1 dublji uvid o
zvjezdanoj evoluciji.

Stanje plazme moZe biti vrlo razli¢ito. Usporedimo li pojedine plazmene
sustave, veli¢ine kao S§to su gustoa, temperatura, magnetsko polje ili stupanj
ionizacije pokazuju Sirok raspon vrijednosti (Tablica 1). Na primjer, gustoca
neutronske zvijezde za pedesetak je redova veca od gusto¢e meduzvjezdane plazme.
Temperatura u meduzvjezdanim oblacima plazme u granicama je od vrlo niskih
vrijednosti reda veli¢ine stotinjak kelvina do vrlo visokih vrijednosti od stotinjak
milijuna kelvina u laboratorijskim procesima fuzije ili jezgrama masivnih zvijezda.
Magnetska polja u meduzvjezdanom prostoru su reda veli¢ine 10"° T, u pjegama na
Suncu reda veli¢ine 0.1 T, a u neutronskim zvijezdama reda veli¢ine 10° T.

Sa druge strane, ponaSanje razliCitih plazemnih sustava, od laboratorijskih do
svemirskih, moze biti slicno, bez obzira na vrlo velike razlike u vrijednostima
parametara kojima su opisani. Znacajke ponaSanja nekog plazmenog sustava najcesce
su bitno odredene razliCitim bezdimenzijskim parametrima, kao $to su npr. plazmeni
parametar ili Alfvénov broj. Pregled vrijednosti najznacajnijih bezdimenzijskih

parametara u razliCitim fizikalnim stanjima dan je u Tablici 2 (VrS$nak, 1996).



Tablica 1. Vrijednosti nekih plazmenih parametara u pojedinim plazmenim
sustavima: n, — elektronska gustoca, n, — gusto¢a iona i neutralnih atoma, 7, — elektronska

temperatura, B — magnetsko polje (Vrsnak, 1996)

n& nﬂ Tﬂ B
Sustav T S I ST i B T T e oo
m™ m* K T
Daleli svemir
medugalaktiéki prostor <10 =0 10° - 10° <10°%
meduzvijezdani prostor 10* - 107 104-10" 10° i
meduplanetarni prostor 10° - 10" = 10°-10° | 10"-10°
planetamne maglice 10° - 10 = 10° - 10 10~ 107
Sunce
Sunéev vietar (1 a.j.) 10°-10° = 10°-10° | 10™-10*
Sunéeve koronine Supljine | 10°- 10" = 10° 10°%- 10
Sunéeve koronine petlje 10" =0 10° - 107 10*- 107
Sundeve prominencije 10% - 10V 10%-10"7 10* 107 - 102
Sunéeva kromosfera 10 - 10" 106104 10* 107!
Sunceva fotosfera 10+ 10" 6-10° =04
Sundeva jezgra 0% == 1,5-107
Zemlja
vanjska magnetosfera 107 -10% 107-10° 10° 107¢-107
ionosfera 107 - 10% 107 -10% [210°-1,510° 10°°
Van Allenovi pojasi 10° 107 107
munja - 10% 310" -
vatra 10" 10% 108 ~
Laboratorij
tinjavi izboj 10' 10" -10% 2+10° 107
fuzijski reaktor 10%-10% | 10®-10% 10° 10




Tablica 2. Tipi¢ne vrijednosti nekih bezdimenzijskih parametara u raznim plazemnim
sustavima gdje vaznu ulogu ima magnetsko polje: f — omjer tlaka plina i magnetskog polja,

wp/Q5. — omjer elektronske plazmene frekvencije i elektronske ciklotronske frekvencije, 4 —

Alfvénov broj (Vrsnak, 1996)

Sustav B 0 /0, | 4
Daleki svernir
meduzvjezdani prostor 10¢-1 | 10*-10* | 1-10°
meduplanetarni prostor 107 -10° | 107-10° | »10°
planetarne maglice 107 -10° | 10?-10" | 1-10°
Sunce
Sunéev vietar (1 a,.)" =1 =100 | =1
Sunéeve koronine $upljine | 107 -1 1-10* | 10°-1
Sunéeve koronine petlje 10° -1 1-10* [10°-107
Sunéeve prominencije 104107t | 1-10F | 107-1
Sunéeva kromosfera 10%-10*| 107 - 107 | 107 -107
Sundeve pjege > 107" 10 10°®
Zemlja
vanjska magnetosfera 10%-1 | 10-10° | 10°-1
jonosfera 10°-10%  10° 10
Van Allenovi pojasi 107 -1 10 107
fuzijski reaktor 10™ 1 —~
* 1.4j. = udaljenost Sunce — Zemlja




3. TEORIJA STARKOVOG SIRENJA I MODIFICIRANA
SEMIEMPIRIJSKA FORMULA

3.1 Osnove fizike plazme

Plazma nije bilo koji ionizirani plin. Obi¢no se kaZe da je plazma kvazineutralan plin
koji se sastoji od neutralnih 1 ioniziranih Cestica 1 pokazuje svojstvo skupnog medudjelovanja
Cestica zasnovanog na Coulombovoj sili (VrSnak, 1996). Kvazineutralni plin je makroskopski
neutralan, Sto zna¢i da uzet u cjelini ne posjeduje elektrini naboj, ali se u njegovim
dijelovima pojavljuju lokalna elektricna mikropolja. U svakom trenutku cestice tvore
zajednicko elektromagnetsko polje 1 svaka Cestica medudjeluje istodobno sa svim ostalim
Cesticama. Tako ¢e pozitivno nabijeni ion privuc¢i veliki broj elektrona u svoju blizinu, a
odbiti od sebe ostale pozitivne ione. Kazemo stoga da je pozitivni ion elektrostatski zasjenjen
1 izvan stvorene sfere negativnog naboja njegovo polje is¢ezava. Takav zasjenjeni naboj ne

stvara oko sebe klasi¢no polje Coulombovog potencijala, ve¢ potencijal oko njega ima oblik:

2

P, =%e (1)
r

1 nazivamo ga Debyjev potencijal. Parametar rp predstavlja Debyjev polumjer i ima znacenje

granice dosega elektrostatskog polja razmatranog pozitivno nabijenog iona:

& k. T
r, = 0 32 (2)
V ne

Ovdje su gy permitivnost vakuuma, kz Boltzmannova konstanta, 7 temperatura, n, elektronska

gustoca 1 e elementarni naboj.
Pojam elektrostatskog zasjenjenja ima fizikalni smisao samo ako se u sferi oko nekog
naboja nalazi veliki broj suprotno nabijenih Cestica, odnosno ako je broj tih €estica Np unutar

Debyjeve sfere puno veci od jedan:
4
NDZEFDﬂ-ne >>1 3)
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Od ostalih parametara koji se koriste u analizi plazme tu su plazmeni parametar S koji

predstavlja omjer tlaka plazme 1 magnetskog tlaka:

_2u1,p
p= S (4)

pri ¢emu je p plazmeni tlak, yy permeabilnost vakuuma i1 B gustoca magnetskog toka, zatim

Alfvénov broj kao omjer gustoce kineticke energije 1 gusto¢e magnetske energije:

2
Hy pU
AZOT (5)

gdje je p gustoca plazme a u njena brzina. Pokazuje se korisnim 1 Reynoldsov magnetni broj
R, =lun,c (6)

koji predstavlja umnozak dimenzije sustava /, brzine plazme u, permeabilnosti vakuuma py 1

elektri¢ne vodljivosti 6, kao 1 omjer elektronske plazmene frekvencije

o |7 (7)

0, =2 (8)

pri ¢emu je u oba izraza m, masa elektrona. Kad je plazmeni parametar manji od jedinice,
gradijent tlaka plina u jednadzbi gibanja mozemo uzeti samo u obzir uzduz magnetskih
silnica. Takvo stanje nalazimo u veéem dijelu Sunceve atmosfere 1 atmosferama magnetskih
zvijezda. Obrnut je slucaj u plazmama izvan magnetskih polja (npr. munja, vatra, izboj) ili
pak u plazmi vece gustoCe 1 temperature (npr. jezgre zvijezda). Pri velikom Alfvénovom

broju, gibanje plazme vuce magnetske silnice za sobom. U suprotnom magnetsko polje

11



kontrolira gibanje plazme pa ona moze strujati samo uzduz silnica. Pri vrlo velikom
Reynoldsovom magnetnom broju konvektivna gibanja dominiraju, pa se plazma ne moze
gibati okomito na magnetsko polje nego samo uzduz silnica. Takvo stanje nalazimo u vecini
astrofiziCkih situacija prvenstveno zbog vrlo velikih dimenzija plazmenih sustava a
djelomi¢no 1 zbog velike elektricne vodljivosti plazme. Omjer plazmene 1 ciklotronske
frekvencije bitan je u procesima Sirenja raznih vrsta valova, nastanku 1 prijenosu
elektromagnetskog zracenja u radiovalnom podrucju te plazmenim nestabilnostima. Tablica 2
prikazuje vrijednosti nekih plazmenih parametara u raznim plazemnim sustavima (VrsSnak,
1996).

Za neki sustav kazemo da se nalazi u termodinamickoj ravnotezi ako je koliina
emitiranog zracenja jednaka koli€ini apsorbiranog zracenja. U sustavima poput zvjezdanih
atmosfera ova pretpostavka je uglavnom zadovoljena samo lokalno, pa govorimo o tzv.
lokalnoj termodinamickoj ravnotezi (LTE). Plazma je u lokalnoj termodinamickoj ravnotezi
ako se Cestice u plazmi ravnaju po Maxwell-Boltzmannovoj statistici, a elektromagnetsko
zracenje moze opisati Planckovom statistikom. Broj pobudenih atoma u atmosferi zvijezde u

termodinamickoj ravnoteZzi u odnosu na ukupni broj ¢estica dan je Boltzmannovom relacijom:

gn _E%T
==te 9
U ©)

=|Z

gdje je N, broj Cestica u pobudenom stanju n, N ukupan broj Cestica, g, statisticka tezina
(mjera za stupanj degeneracije n-tog stanja), E, energija n-tog nivoa, k Boltzmannova

konstanta, 7 temperatura pobudenja ili ekscitacijska temperatura u kelvinima a U particijska

funkcija definirana kao:
E;
U:Zgi,e%r (10)

Prema Planckovoj statistici, elektromagnetsko zracenje u uvjetima LTE opisano je zakonom

zra¢enja crnog tijela:

2hc? 1
Bi(T):—/Is 7 (11)
e AkT _1
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Odnos broja jednostruko ioniziranih atoma N u odnosu na ukupni broj atoma N u ravnotezi

primjenom Boltzmannove statistike vodi na jednadZbu Sahe:

NP (22m)" kD) 20Ty %
N i ur) < (12)
U(T) 1 U,(T) predstavljaju particijske funkcije, y. energiju ionizacije, m, masu elektrona a
P.= n. kT elektronski tlak, gdje je n. koncentracija elektrona (Aller, 1963, Bohm-Vitense,
1997). Ako je plazma u termodinamickoj ravnotezi, a u Debyjevoj sferi se nalazi vrlo velik
broj Cestica, plazma se ponaSa gotovo kao idealni plin (tzv. termodinamicki slabo neidealna

plazma), pa je koristenje Sahine relacije u obliku (12) opravdano (VrSnak, 1996).
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3.2 Profil spektralne linije

Oblik profila 1 Sirine snimljene spektralne linije ovise o vrsti atoma koji emitira ili
apsorbira zracenje (emitera/apsorbera), fizickih uvjeta prisutnih u plazmi 1 mjernih uvjeta
spektralnog uredaja.

Mehanizmi koji dovode do Sirenja spektralnih linijja koje nastaju uslijed emisije ili
apsorpcije svijetlosti kod neutralnih atoma ili iona iz plazme, mogu se podijeliti u tri grupe:
-prirodno Sirenje kao posljedicu konacnosti srednjeg vremena zivota elektrona na energijskim
nivoima u atomu ili ionu,

-termalno ili Dopplerovo Sirenje, koje proizlazi iz gibanja atoma ili iona s obzirom na sustav
promatraca, i

-Sirenje uzrokovano tlakom, odnosno interakcijom atoma ili iona sa okolnim neutralnim ili
naelektriziranim Cesticama (perturberima).

Osim navedenih, u zvijezdanoj plazmi jo$ na izgradnju linijskog profila mogu utjecati 1
turbulencija, rotacija i magnetsko polje. Navedeni mehanizmi djeluju istovremeno na Sirenje

linjja, ali njihov pojedina¢ni doprinos je razli€it 1 uzrokovan uvjetima koji vladaju u plazmi.
3.2.1 Prirodno Sirenje spektralnih linija

U klasi¢cnom pristupu, emiteri/apsorberi iz plazme mogu se pojedinacno opisati kao
klasi¢ni linearni priguseni harmonijski oscilatori. Na profil linijje utjeCe skup oscilatora
razli¢itih frekvencija koji kao raspodjelu intenziteta zracenja daju Lorentzov tip raspodjele

(vidjeti npr. Thorne, 1974):

_ (r/2)
Lw=1, 4’ (v,-v) +(y/2) (13)

gde je Iy maksimum intenziteta linije, v frekvencija oscilatora, vy frekvencija u maksimumu

(lp= I(vy)), a y konstanta guSenja:

2
27’y (14)

- 3
3g,c'm,
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pri ¢emu je ¢y dielektriéna konstanta, ¢ brzina svijetlosti a e 1 m, naboj 1 masa elektrona.
Polusirina Wp, odnosno Sirina linijje na polovini maksimalnog intenziteta (FWHM) prilikom
prirodnog Sirenja ima oblik u jedinicama valne duljine:

2
e

. 15
" 35,¢7m, (15)

Sto nakon uvrStavanja konstanti daje
Wp=1.18x 10" A (16)
Prirodna poluSirina linijje dobijena klasicnim pristupom je dakle nezavisna o parametrima
plazme kao S§to su koncentracija, tlak ili temperatura, i za svaku spektralnu linijju ima isti
1znos.
3.2.2 Termalno (Dopplerovo) Sirenje spektralnih linija

Brzine cestica u plazmi mozemo predstaviti Maxwellovom raspodjelom, pa ce

intenzitet zraCenja emitiranog u intervalu frekvencija oko maksimuma imati Gaussov tip

raspodjele (Thorne, 1974):

L) =1, exp(— %j (17)

gde je m masa Cestice, k Boltzmannova konstanta a 7 temperatura, §to nam daje vrijednost

Dopplerove FWHM polusirine Wp kao funkciju maksimalne frekvencije :

2
WD:ﬁ 2k_T1n2 (18)
c m

Nakon prelazenja na skalu valne duljine 1 obracunavanja konstanti, Dopplerova polusirina u

angstremima iznosi:
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Wp=7.16x 107 1y ( T/n)"* (19)

pri ¢emu su u maseni broj emitera/apsorbera izrazen u atomskim jedinicama mase 1 Ay valna
duljina linjje u angstremima. Dakle, Dopplerova polusirina za svaku je liniju razliita 1 ovisi o

valnoj duljini linije, masi emitera ili apsorbera 1 o temperaturi plazme.
3.2.3 Sirenje spektralnih linija uzrokovano tlakom

Sirenje  spektralnih  linija uzrokovano tlakom je posljedica medudjelovanja
emitera/apsorbera sa okolnim cesticama, tzv. perturberima 1 ovisi o koncentraciji prisutnih
perturbera, tj. o tlaku. Ako perturber zamislimo kao klasicnu Cesticu koja se giba po
odredenoj putanji 1 interagira sa emiterom/aposrberom (klasiCan pristup), vrijeme sudara bit
¢e vrlo kratko, tako da izmedu dva sudara nema ometanja emitera/apsorbera. Tada potencijal

interakcije ima slijede¢i oblik (Weisskopf, 1932):
C

y =S (20)
,

gdje je C, konstanta interakcije a » udaljenost izmedu perturbera i emitera. Vrijednost

koeficijenta n odreduje potencijale za razliite mehanizme Sirenja:

a) Linearno Starkovo Sirenje (n = 2). Ovo Sirenje spektralne linije javlja se kod vodika i
vodiku sli¢nih iona kao 1 kod jako pobudenih razina atoma koji nisu vodikovog tipa
(Rydbergovi atomi). Dolazi do cijepanja razina na niz komponenti ¢iji broj 1
medusobna udaljenost rastu sa rednim brojem linije u spektralnom nizu. Sirina linije
linearno ovisi o jakosti elektricnog polja koje stvaraju perturberi.

b) Rezonantno Sirenje (n = 3). Nastaje uglavnom zbog interakcije emitera/apsorbera sa
perturberima iste vrste. Moguce je 1 da perturberi budu 1 atomi ili ioni druge vrste, ali
pod uvjetom da su im odgovaraju¢i energijski nivoi vrlo bliski nivoima emitera.
Rezonantno Sirenje je u vecini sluajeva zanemarivo za plazmu.

¢) Kvadratno Starkovo Sirenje (n = 4). Odlikuje ga ovisnost Sirine o kvadratu jakosti
elektricnog polja koje izaziva cijepanje 1 pomak energijskih razina. Do Sirenja linija

dolazi zbog fluktuacije u vrijednosti elektricnog polja koje stvaraju perturberi. Ovaj
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mehanizam Sirenja karakteristiCan je za atmosfere toplijih zvezda, subfotosferske
slojeve 1 bijele patuljke.

d) Van der Waalsovo Sirenje (n = 6). Primjecuje se prilikom interakcije atoma, iona ili
molekula kao emitera sa neutralnim perturberom. Razlika energija izmedu dva nivoa
emitera mijenja se sa udaljenoS¢u, pa su prema tome valne duljine emitiranih fotona
razli¢ite. Van der Waalsove Sirine izracunavaju se usrednjavanjem po verojatnostima
svih mogucih udaljenosti emiter-perturber. Van der Waalsove sile su maloga dometa,
pa ih u plazmi uglavnom nadmaSuju Coulombove. Ovo Sirenje moZze biti znacajno kod
hladnijih zvijezda, gdje ocekujemo vece koncentracije neutrala u plazmi, a inace je

zanemarivo.
3.2.4 Voigtov profil

U mnogim slucajevima, intenzitet spektralne linije nije odreden ni samo Lorentzovom
raspodjelom (Lorentzov profil) niti samo Gaussovom raspodjelom (Gaussov profil), ve¢
predstavlja konvoluciju ovih funkcija raspodjele u tzv. Voigtov profil (npr.
Demtroder,1982, Thorne 1974):

exp(—x” /W,")

W, +47°(v-v, —x)’

1,(v) = TIG ()1, (v - x)dx = W, | dx (21)

3/2
/4%4

pri cemu su Wy 1 Wi Lorentzova odnosno Gaussova poluSirina linije (FWHM).

Ako je termalni utjecaj na Sirenje ve¢i od utjecaja tlaka, doprinos linijskom profilu ¢e
se primjecivati u centru linjje. Ako tlak viSe utjeCe na Sirenje od termalnog gibanja, veci
doprinos ukupnom linijskom profilu ¢e se primjecivati na krilima linije, gdje je utjecaj

Lorentzove raspodjele izraZajniji.
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3.3 Teorija Starkovog Sirenja

Starkovo Sirenje linjja predstavlja najistaknutiji mehanizam Sirenja spektralnih linija u
plazmi, gde su elektroni i1 ioni prisutni u dovoljnoj koncentraciji 1 gdje prevladavaju
Coulombove sile dugog dosega. Starkovo Sirenje je posljedica Starkovog efekta, koji
predstavlja promjenu energijskih razina atoma pod djelovanjem elektricnog polja, u ovom
slu¢aju elektricnog mikropolja kojeg stvaraju elektricki nabijene Cestice plazme (ioni 1
elektroni). Za razliku od statickog elektricnog polja, elektricno mikropolje u plazmi mijenja se
u prostroru i vremenu, tako da su ove promjene energijskih razina razliCite za razliCite atome,
pa kao ukupni uc¢inak dobivamo prosirene i pomaknute linije u spektru.

Za linijje atoma vodika 1 iona vodikovog tipa, karakteristi¢an je linearni Starkov efekt,
gdje je, kako mu ime kaze, iznos dodatne energije za koju se pomicCe odredena energijska
razina, kada se atom nade u vanjskom elektricnom polju, linearno ovisan o jakosti tog polja.
U slucaju “nevodikovih” atoma, do izrazaja dolazi kvadratna ovisnost dodatne energije o
intenzitetu vanjskog elektricnog polja, S§to predstavlja kvadratni Starkov efekat. Kod
kvadratnog Starkovog efekta izraZzeno je 1 Sirenje 1 pomak spektralnih linjja, dok je kod
linearnog Starkovog efekta pomak zanemariv. Ipak, Starkov pomak linija kod tezih je atoma u
spektrima slabo razlu¢iv 1 izuzetno ga je teSko izmjeriti, pa se u ovom radu Starkovim
pomakom ne¢emo posebno baviti.

Proucavanje ovih fenomena pocinje radovima Barangera (Baranger,1958a,b,c) te
Kolba i Griema (Kolb i Griem, 1958), nakon ¢ega je Starkovo Sirenje postalo tema brojnih
eksperimentalnih 1 teorijskih radova. U tim radovima, osim S$irenja 1 pomaka linija,
prouzrokovanih statistickom raspodjelom pomaka energijskih razina, razmatrani su 1 drugi
utjecaji na oblik linjja. Spektralna linija moZe biti asimetri€na, na primer uslijed kvadrupolne
interakcije ili zbog povratnog djelovanja emitera/apsorbera na perturber, a moze imati i
zabranjene komponente uslijed narusavanja pravila izbora u elektricnom mikropolju.

Interakcija elektrona 1 iona, kao perturbera, sa atomima emiterima/apsorberima mogu
se razmatrati odvojeno s obzirom na velike razlike u njihovim masama, a time i1 brzinama. Na
temelju toga, u teoriji Starkovog Sirenja usvojene su dve aproksimacije: sudarna (elektronska)
1 kvazistati¢na (ionska).

Teorijska ispitivanja Starkovog Sirenja razvijaju se u dva pravca (Dimitrijevi¢, 1978).
Prvi pravac razmatra posebno srediSte linije, a posebno njezina krila. Prema nekim ranijim
pretpostavkama (Michelson, 1895, Lorentz, 1906) Sirenje u podruc¢jima bliskim centru linije

nastaje uslijed prekida procesa zracenja emitera/apsorbera zbog sudara sa perturberom. Tu
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prevladavaju uvjeti tzv. sudarne teorije — vrijeme trajanja sudara perturbera i
emitera/apsorbera je mnogo manje od srednjeg vremena sudara, a sudari se moraju zavrsiti
tijekom emisije fotona. Iz tog razloga emiter/apsorber tijekom emisije (apsorpcije) biva vise
pute ometan sudarima sa brzim elektronima. Na podrucju sudarne aproksimacije istiCu se
radovi Sahal 1 van Regemorter(1964), Sahal-Brechot (1969a,b), Cooper 1 Oertel (1967,1969)
kao 1 poseban rad Griema, Barangera, Kolba 1 Oertela popularno nazvanog GBKO prema
inicijalima prezimena autora (Griem 1dr.,1962).
Kod sudara emitera/apsorbera sa ionima, fizikalna slika je drugacija. Ioni kao
perturberi kre¢u se dovoljno sporo da se mogu smatrati nepokretnim, i tada je vreme sudara
izmedu emitera/apsorbera 1 perturbera veliko u odnosu na vreme bitno za proces Sirenja linije.
Ta svojstva odlikuju tzv. kvazistatitnu aproksimaciju koja je presudna za oblikovanje krila
linije (Holtsmark, 1919, 1924, Kuhn, 1934, Margenau, 1935, Griem, 1965a,b).
Drugi pravac istraZivanja Starkovih Sirina usmjeren je ka ispitivanju profila linijje kao
cjeline (Voslamber, 1969, 1972, Dufty, 1969, Vidal, Cooper 1 Smith, 1973, Barnard, Cooper 1
Smith, 1974). Ova tzv. unificirana metoda daje vrlo dobre rezultate za linije koje se ne mogu
aproksimirati jednostavnim Lorentzovim profilom.
Pristupe teorijskom proucavanju Starkovih Sirina s obzirom na to kako tretiramo

emitere/apsorbere 1 perturbere mozemo podijeliti na:

a) kvantnomehanicki — emiter/apsorber 1 perturber promatraju se kao jedan
kvantnomehanicki sustav

b) semiklasi¢ni — emiter/apsorber se promatra kao kvantni sustav dok se perturber promatra
klasi¢no

c) klasi¢ni — 1 emiter/apsorber 1 perturber se promatraju klasino, tj. emiter/apsorber se
promatra kao oscilator koji mijenja fazu pri sudaru sa perturberom.
Prema klasi¢noj teoriji (Weisskopf, 1932, Thorne, 1974), Starkova Sirina se moZe dobiti

kao funkcija sudarnog parametra p i faznog pomaka # koji su u medusobnom odnosu:

dn(p)=2np-N-v-dp (22)

gde je N koncentracija a v srednja brzina perturbera. [zraz za Starkovu poluSirinu linije tada

glast:
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W=4r-N »VT p(I—cosn(p))dp (23)

Klasi¢ni pristup u sudarnoj aproksimaciji daje rezultate za Sirinu sa greSkom do na red
veli¢ine 1 smatra se najmanje preciznim. Osim toga, potrebno je poznavati vrijednost Cy iz
izraza za potencijal interakcije (20).

Prema kvantnomehanickom pristupu, u uvjetima kada postoji Starkovo Sirenje,
razli¢iti atomi zrace nekoherentno, Sto daje ukupan intenzitet zraCenja kao sumu
pojedinac¢nih. Ako se promatra sustav koji se sastoji od jednog emitera/apsorbera 1 vise

perturbera, normirani profil spektralne linije se moZe izraziti kao:

H@)=Y 5@, | f|x.]i) P (24)
ife

gde vrijedi uvjet normiranja:

Y ba) B =1 (25)

ifa

Tu je P; vjerojatnost nalaZenja sustava u stanju j, j = i, f, i poCetno a f zavrSno stanje,
K f |xa|i>‘ matri¢ni element komponenata radijus vektora koji spaja jezgro sa elektronom cijt

prijelaz uzrokuje zracenje, dok delta funkcija osigurava odrZanje zracenja u skladu sa

Bohrovom relacijom:
hoy, =E’ —E (26)

gde su sa ES i EfS energije pocetnog 1 krajnjeg stacionarnog stanja cijelog
kvantnomehani¢kog sustava. Znak prim kod sumacije zna¢i da se sumiranje vr$i samo po
stanjima koja odgovaraju promatranoj spektralnoj liniji (Griem, 1974).

Kvantnomehanicki pristup zahtijeva opsezne 1 komplicirane proracune koje je moguce
provesti samo za pojedine lakSe atome 1 ione 1 to samo za odredene spektralne linije. Tako je
to barem bilo donedavno. U poslijednje vrijeme pojavljuju se dva paralelna pristupa, jedan

baziran na Hatree-Fockovom formalizmu za proratun atomske strukture uz relativisticke
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korekcije u obliku smetnje u slu¢aju odmaka od LS sprezanja (Elabidi 1 dr, 2008) dok se u
drugom ona racuna u okviru Dirac-Fockovog relativistickog formalizma (Duan 1 dr., 2012).
Oba pristupa do sada su uspjeSno provjerena na nekima od prijelaza iona iz berilijevog
izoelektronskog niza. Pri tome nerelativisticka metoda pokazuje odstupanje od najvise 21% u
odnosu na mjerenja, za razliku od relativisticke gdje greska usporedbe kvantnomehanickog
proracuna i eksperimentalnog mjerenja ne prelazi 32% (Elabidi i dr, 2008, Duan 1 dr, 2012).

Semiklasicna metoda predstavlja kompromis izmedu kvantnomehanickog 1 klasicnog
pristupa 1 najces¢e se upotrebljava. U okviru semiklasiéne metode, perturber se tretira kao
klasi¢na Cestica sa dobro definiranom brzinom i klasiénim sudarnim parametrom. Izmedu
sustava klasi¢nih perturbera 1 kvantnomehanickog atoma veza je vremenski ovisan potencijal
interakcije.

U okviru sudarne aproksimacije, polaze¢i od kvantnomehani¢kog formalizma se

dolazi do slijede¢eg semiklasicnog izraza za Starkovu polusirinu linijje:

o0

W =Re Nva(v)dv 2npdpli-5,8,7). 27)
0 min

P,

gdje v predstavlja brzinu perturbera, f(v) Maxwellovu funkciju raspodjele te brzine, p sudarni
parametar, a S; 1 Sy matrice rasprSenja za pocetno 1 zavrSno stanje. N je koncentracija
elektrona. Oznaka (av) stoji za kutno usrednjavanje.

Usrednjavanje po kutevima u izrazu (27) moZze se izvesti na dva nacina: ili preko
putanja perturbera, pri ¢emu je orijentacija dipolnog momenta atoma fiksirana, kao u Griem i
dr. (1962), ili da je putanja perturbera fiksirana, a usrednjavanje se vrsi preko orijentacije
atoma, kao npr. u semiklasitnoj metodi smetnje (Sahal-Bréchot, 1969a,b). Pogreska
semiklasi¢ne metode smetnje u usporedbi sa eksperimentalnim rezultatima krec¢e se izmedu
20%-30% za jednostavnije spektre, dok za kompleksne spektre moze biti 1 ve¢a (Sahal-
Bréchot 1dr, 2014).

Kada nemamo na raspolaganju dovoljno podataka za toc¢niji semiklasican proracun, ili u
slu¢aju nepoznavanja ili nemoguénosti koriStenja semiklasi¢énih 1 kvantnomehanickih
metoda, pribjegava se jednostavnijim aproksimacijama, kao $to su:

- semiempirijska metoda (Griem, 1968)

- modificirana semiempirijska metoda (Dimitrijevi¢ 1 Konjevi¢, 1980)
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3.4 Griemova semiempirijska teorija

U okviru sudarne aproksimacije (pod pretpostavkom da razli€iti perturberi interagiraju
odvojeno sa perturbiranim atomima ili ionima 1 da su samo ukupne promjene pertrurbirajucih
sustava znaCajne), Baranger (1962) izvodi kvantnomehanic¢ki izraz za Starkovu Sirinu

izoliranih linija u ionskom spektru:

W= NHZ ot Zaﬂ‘D +W, (28)

i'£i f'#f

gdje je W puna poluSirina (FWHM) u jedinicama kutne brzine, N koncentracija elektrona, o,
1 0, kaoiu 1.1.2 neelastiCne udarne presjeke za sudarne prijelaze u i’ i /" stanje sa pocetne

() 1 krajnje razine (f), dok W, predstavlja doprinos elasti¢nih sudara Sirini. Usrednjavanje (av)
u izrazu (28) vrsi se po raspodjeli brzine elektrona v.
Za izraCunavanje neelasticnih udarnih presjeka moze se koristiti Betheova relacija

(Bethe, 1930):

871'2 2
Oj; 3 \/}WRJ‘(/ g (29)

gdje je & :ireducirana de Broglieva valna duljina (m 1 v su masa 1 brzina elektrona,
my

hreducirana Planckova konstanta), g Gauntov faktor a R, j2 kvadrat matricnog elementa

koordinatnog operatora (izrazen u jednicima Bohrovog radijusa) zbrojenog po svim
komponentama magnetnog podstanja ukupnog angularnog momenta J’ i1 usrednjenog po
magnetnim podstanjima od J.

Hans Griem (1968) za izraCunavanje Starkove Sirine prema Barangerovoj originalnoj
formulaciji (Baranger, 1962) predlaze jednostavnu poluempirijsku sudarnu aproksimaciju,
koju izvodi iz relacija (28) 1 (29), s time da koristi efektivni Gauntov faktor iz radova Seatona
(1962) 1 Van Regemortera (1962). Za vece temperature Griem pretpostavlja da doprinos

elastiénih sudara na Sirinu linijje moZe biti zanemaren. Autor uzima u obzir elastine sudare
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samo na niskim temperaturama uvodenjem vrijednosti praga donje temperaturne granice.

Formula za izraCunavanje $irine linije uzrokovane elektronskim sudarima glasi:

87T2h2 2m 2 E 2 E
W=N —| >R, -g—)+ > R, -g(—— 30
PN ﬁkT{Z R VAP LI Az, (30)

pri ¢emu je £ = 3kT/2 energija perturbera elektrona a AE;; = E; - E; razlika energija izmedu
razina j " 1j. Gauntovi faktori g(x) iznose g(x) = 0.2 za x = 2 dok za vrijednosti x = 3, 5, 10, 30
1 100 iznose redom g(x) = 0.24, 0.33, 0.56, 0.98 1 1.33. N oznacava gustocu perturbera,
odnosno u ovom slu¢aju koncentraciju elektrona.

Ako su perturbirajue razine dovoljno udaljene od E; 1 Erda vrijedi x = E / AEj; <2,
Gauntov faktor postaje konstantan (Griem, 1968) S§to znatno pojednostavljuje relaciju (30)

koja postaje:

wlA]=0433-10" ZlemiNlem”] (Rif + R/) Gh

JT[K]
dok se za kvadrate koordinatnog operatora uzima

n; *?2 %2 ]
S [5n, ** +1-31,4, +1) (32)

Rjjz = ZRj.j2 =

I

gdje su n;” efektivni glavni kvantni broj, /; orbitalni kvantni broj a Z tzv. rezidualni naboj (Z-1

je ionski naboj, tj. za neutrale Z = 1, jednostruko ionizirane atome Z = 2, itd.).
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3.5 Modificirana semiempirijska teorija

Griemova semiempirijska relacija se u prosjeku slaze oko +50% sa eksperimentalnim
rezultatima kada je rije¢ o jednostruko nabijenim ionima kao emiterima/apsorberima, dok je
za viSestruke naboje iona slaganje gore, u okviru +£100%. Osim toga, za dvostruko 1 trostruko
nabijene emitere/apsorbere teorijski rezultati pokazuju sustavno nize vrijednosti u usporedbi
sa mjerenim rezultatima (vidjeti npr. Dimitrijevi¢ 1 Konjevi¢, 1978), Sto sugerira da su
vrijednosti Gauntovog faktora na temperaturnom pragu nize za vece stupnjeve ionizacije.
Stoga Kobzev (1971) predlaze promjenjivu vrijednost Gauntovog faktora na pragu u ovisnosti
o naboju, g = 0.9 - 1/Z (Dimitrijevi¢ 1 Konjevi¢, 1981). Jo§ jedan bitan nedostatak Griemove
teorije je Sto je potrebno znati isti broj atomskih podataka kao i za semiklasi¢an proracun, dok
je to¢nost manja. Radi se o velikom broju podataka koji ponekad, recimo u slucaju visestruko
nabijenih iona, Cesto nedostaju u literaturi ili elektronskim bazama podataka.

Uzimaju¢i u obzir navedene cCinjenice, Dimitrijevic 1 Konjevi¢ (1980) predlazu
modifikaciju Griemove semiempirijske formule tako da u relaciji odvajaju Clanove sa
prijelazima za koje je An = 0 racunajuci za njih matrine elemente, dok se matri¢ni elementi
za prijelaze za koje je An # 0 zdruzuju zajedno 1 usrednjuju aproksimativnom relacijom. U
tom slucaju, kako za pocetnu tako i za zavr$nu razinu potrebno je racunati samo dva matricna
elementa, jedan za prijelaz / — [ + 1 a drugi za prijelaz / — [/ — 1. Pri tome se podrazumijeva
da vrijedi aproksimacija LS sprezanja (Russel i Saunders, 1925). Isti je princip koristio i
Griem (1974) za izvodenje svoje aproksimativne semiklasi¢éne formule za izraCunavanje Sirina
kod nabijenih emitera/apsorbera.

Modificirana semiempirijska (MSE) formula za punu poluSirinu (FWHM) tada ima

slijede¢i oblik:

/IzN 2 ~ E 2 ~ E 2 E
W, . =C—— R — |+R — |+ R:. _— 33
MSE ﬁ Z l,,l,ﬂg(AE J 1.0,,8 AE/.,[._1 Z( i ) anz0 & AE (33)

J=1s, lj,lj+1 nj,nj+1

gdje je C numericka konstanta (C = 2.2155- 10°° m*> A™ K'?), Wy Starkova Sirina u A, 2
valna duljina u A, N — gustoéa perturbera u m>, E — srednja energija perturbera, T —

temperatura u K, g — semiempirijski Gaunt factor, g - modificirani Gaunt factor, Rjj’ Rjjr -
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matri¢ni elementi koordinatnog operatora, [I' € {I;, [*+1}, jj' € {if}, A4E; — razlika u
energijama izmedu razina j i /', n — glavni kvantni broj a / — orbitalni kvantni broj. Slova i1 f
stoje redom za pocetnu (inicijalnu) i zavr$nu (finalnu) razinu.

Kvadrati matri¢nih elemenata racunaju se na nacin:

3n*\" 1
R, =~ —max_ (k2 ] 2 hp? 34
1l (22) 2l+1( max b ( )
2 n; * ’ 2 2
Z(le )An¢0 z[ ZIZJ (l’lj * +3[(,‘ +3[j +11)9 j:iaf (35)
J

Ovdje su ostale vrijednosti definirane kao:

Z°E
E=", AF gt B N 1 36
, , , g E,lo,,—E,-’j f (36)

E

1jx1

1jko1je1 — ‘Elj -

gdje je Z-1 naboj iona, n* - efektivni glavni kvantni broj, ... = max(l,l'), Ey — energija
vodikovog atoma, Ej,, — energija ionizacije, E; — energija gornje (donje) razine, @ - Bates-
Damgaardov faktor (Bates and Damgaard, 1949) i k£ Boltzmannova konstanta.

Kod kompleksnijih atoma 1 iona (npr. kod Co II) gdje postoje nizovi energijskih stanja
kod kojih je ionizacijska energija razli¢ita, odnosno prilikom ionizacije atom ili ion u
slijede¢em ionizacijskom stanju dolazi u pobudeno stanje, energiju ionizacije E;,, moramo
korigirati:

Eipy'= Eigy  E (37)
gdje je Ei,," korigirana energija ionizacije a FEj.. energija koja odgovara pojedinom
roditeljskom termu.

Van Regemorter (1962) je izveo ovisnost Gauntovih faktora o temperaturi Cisto
empirijski. Budu¢i da u teoriju ulaze ove empirijske vrijednosti, teorija je nazvana
semiempirijska.

Semiempirijski Gaunt faktori prema kojima su izvrSeni naSi proracuni (Van

Regemorter, 1962, Griem, 1968) prikazan je u tablici 3.
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Tablica 3. Ovisnost Gauntovog faktora o temperaturi

X g(x)
0 0.20
2 0.20
3 0.24
4 0.30
5 0.33
6 0.39
7 0.44
8 0.48
9 0.52
10 0.56
20 0.83
30 0.98
40 1.10
50 1.20
60 1.28
70 1.32
80 1.38
90 1.40
100 1.43

Osim toga, predlozen je modificirani Gauntov faktor koji se koristi u slu¢aju An = 0, po uzoru

na prijaSnji prijedlog Kobzeva (1971):
~ 1.1
g(x):0.7—7+g(x) (38)

Za visoke temperature, npr. x > 50 (u nasem slucaju uzimali smo i x > 100) Gauntovi
faktori racunaju se sukladno GBKO teoriji za visokotemperaturni prag (Griem i dr, 1962,

Griem, 1968):

878 = ﬁ{l + ln(ﬂ)} (39)

Jednakost (22) za izracunavanje kvadrata matricnih elemenata vrijedi za jednostavne
spektre, kada nema razlike u Starkovom S$irenju u prijelazima tipa nls — n’l’s’. Pomocu pravila
zbrajanja jakosti linijja (Shore 1 Menzel, 1965) moze se generalizirati u opcenitijem smislu

(Dimitrijevi¢, 1982), pa ¢e tako vrijediti:
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3n*Y 1 2 2 2
R,’ = e R, @’ 40a
JJ ( 2Z j 2.] + 1( max )Rmult line ( )

u slucaju linjja, ili

PRI L0 (1% ~1,,.7 R, 7 (40b)
LL' 27 2L +1 max mult

u sluc¢aju multipleta. Sa Rjine 1 Ry 0znaceni su jakost linije odnosno multipleta (Shore i1
Menzel, 1965, Racah, 1943, Sobel'man, 1996).

Ako je za pojedini prijelaz koji se raCuna poznata i jakost oscilatora, ista se moze
iskoristiti za dobivanje matri¢nih elemenata (npr. Demtrdder, 1982, Thorne, 1974, Allen,
1973, Aller, 1963).

Ukoliko je elektrostatska interakcija usporediva sa relativistiCkim efektima, LS

sprezanje je naruSeno pa se orbitalni moment i spin slazu pojedina¢no u ukupni moment

elektrona j, koji se slaze u ukupni moment atoma J, tj. J = Z( Jits)= Z J; ¢ime je opisano

tzv. jj sprezanje. UobiCajeno se kod tezih elemenata pojavljuju razlicite kombinacije LS 1 jj
veze. Osim ovih tipova sprezanja, obi¢no se javljaju 1 mnogi drugi, kao npr. jK ili LK.
(Martin 1 Wiese, 1996). Iako je pokazano da je modificiranu semiempirijsku formulu moguce
uspjeSno primjenjivati 1 kod sloZenih tipova sprezanja i njihovim razli¢itim kombinacijama
(npr. JK sprezanja kod Xe II, Popovi¢ 1 Dimitrijevi¢, 1996a, ili linearna kombinacija K stanja
kod Bi II, Dimitrijevi¢ 1 Popovi¢, 1993), u ovoj tezi smo radi pojednostavljenja koristili LS
vezu, pri ¢emu smo pretpostavili da se ion kao emiter/apsorber i elektron kao perturber gibaju
kroz Coulombov potencijal stvaraju¢i elektri¢ni dipol, drugim rije¢ima koristimo dipolnu i
Coulombovu aproksimaciju (Dimitrijevi¢, 1978). Sve jednadZbe su nerelativisticke.

Toc¢nost za primjenu MSE formule na viSestruko nabijene ione prema predvidanjima
teorije (Dimitrijevi¢ 1 Konjevi¢, 1980) iznosi oko +50%, iako su usporedbe sa mjerenim
vrijednostima dale slaganje 1 do £30%. S time da se pokazalo da primjena MSE teorije na
neke emitere/apsorbere sa sloZenim spektrima daje cak 1 bolje slaganje s mjerenjima, npr. kod
Xe 1II, tocnost je u okviru £20% (Popovi¢ 1 Dimitrijevi¢, 1996a, Popovi¢ 1 Dimitrijevic,

1998, Kochukhov i dr, 2006).
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3.6 Bates-Damgaardov faktor

U svrhu izraCunavanja kvadrata matrinih elemenata, potrebno je odrediti tzv. Bates-
Damgaardov faktor. U sluc¢aju LS-veze 1 dipolne aproksimacije, Bates-Damgaardov faktor

ima oblik (Bates i Damgaard, 1949, Oertel 1 Shomo, 1968)

-1/2

(41)

.= 2Z ‘n #2 ] 2
u 3” * max

gdje je lyax= max (I, '), n* efektivni glavni kvantni broj koji odgovara orbitalnom broju /., a

I; Bates-Damgaardov radijalni integral:
I, = [R(IR, (r)r'dr (42)
0

Podintegralne funkcije Ri(r) in R(r) predstavljaju rjeSenja radijalnog dijela Schrédingerove

jednadzbe u Coulombovoj aproksimaciji za inicijalno (7) 1 finalno (f) stanje:

2
AR 22 D) poyg (43)
dr r r

pri ¢emu je Z rezidualni naboj, / orbitalni kvantni broj 1 ¢ energijski parametar. Za dipole je s
= 1 a za kvadrupole (ako se uzimaju u obzir) s = 2. RjeSenje jednadzbe (43) predlozili su

Eddington (1927) 1 Suguira (1927) u obliku konfluentne hipergeometrijske funkcije
R=Wy)5 (221 [ %) (44)

susptitucijom n* = ZAle (otuda definicija efektivnog glavnog kvantnog broja), &ime

jednadZzba (43) prelaziu

d’w,, A
n*,l+1/2 +(2_Z_ I(I+1) —_)Wn*,M/Z =0 (45)

2
dr’ r r? n*
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Rjesenje jednadzbe (45) moguce je napisati u obliku asimptotskog reda:

W12 (228 0%) = Ce ™" (2rZ | %)™y 20 (46)

t=0

gdje je ap =1 dok se ostali ¢lanovi reda dobivaju prema rekurzivnoj relaciji
n+
a,=a,, {ﬁ [ +1) = (n* ) (n+—t + 1)]} (47)

Hartree (1927) sugerira bez dokazivanja, ali provjerava numerickim metodama da je

vrijednost faktora normiranja C u (46) moguce izraziti pomoc¢u gama funkcije:

1/2

C=/[n* T(n*+1 -1 (n*-1)/ Z] (48)

Sto je korektan faktor normiranja u slucaju cjelobrojnog n* (Waller, 1926), ali prema
Hartreeju daje dosta dobru aproksimaciju 1 za racionalne vrijednosti n* (Bates 1 Damgaard,
1949).

Nakon rjesavanja jednadzbe 1 uvrStavanja podintegralnih funkcija, integral (42) dobivamo

u obliku:

211*+11*'Zn*+n*'+1
I = A Gy [C(n* +1 + DO+ 1+ 1) (*-1] 2 -
n n

n*+n*'+s+1-k—k'
*1
ZZ{ n’n } T(n*+n*'+s —k — k'+1)
k

Z(n*+n*'

(49)

pri ¢emu se sumiranje vrsi do

k+k'<sn*+n*+s—-2 (50)

UobiCajeno je za odredivanje Bates-Damgaardovog faktora koristiti i tablicne vrijednosti.

(Bates 1 Damgaard, 1949, Oertel i Shomo, 1968)
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3.7 Pojednostavljena modificirana semiempirijska formula

Ukoliko su najblize perturbacijske razine emitera/apsorbera dovoljno daleko od
promatrane razine tako da vrijedi x = E / AE;; <2, vrijednost Gauntovog faktora g(x) postaje
konstantna, 1 kao u slucaju Griemove semiempirijske teorije, modificiranu semiempirijsku
formulu (21) mozemo pojednostaviti stavljaju¢i g(x ) = g = 0.2. Budu¢i da u tom slucaju kod
ukupnog Starkovog Sirenja moZemo zanemariti doprinose prijelaza za koje je An # 0, koji
nisu ve¢i od 25%, i s obzirom da se kvadrat Bates-Damgaardovog faktora tada kre¢e izmedu
0.8 1 1 za prijelaze sa An = 0, navedeno zanemarivanje mozemo kompenzirati uvodenjem
aproksimacije @ = 1. Pojednostavljena (eng. simplified) modificirana semiempirijska formula

(SMSE) tada glasi (Dimitrijevi¢ 1 Konjevi¢, 1987):

AN 1.1 3n. *
W .. =22155107" - Z2=(0.9 - —= !
o Yos-thy (%

JT A2

j(m*”iﬁ—b—b (1)

pri ¢emu su veli¢ine oznacene kao i1 u izrazu (33). Pojednostavljenu MSE relaciju je
opravdano koristiti samo blizu donjeg temperaturnog praga, odnosno uz uvjet x < 2. Korisno
ju je upotrebljavati i u uvjetima kad je potrebno vrlo brzo procijeniti veliki broj Starkovih
Sirina 1 za koje moZda i nemamo podatke o perturbiranim razinama, s time da onda sukladno

navedenim uvjetima aproksimacije o¢ekujemo i manju tocnost rezultata u odnosu na MSE.
3.8 Uvjeti primjenjivosti modificirane semiempirijske teorije

Modificirana semiempirijska formula ne mozZe se koristiti u svim uvjetima. Da bismo
mogli primijeniti MSE formulu za izraCunavanje Starkovih Sirina, moraju biti zadovoljeni
slijedeci kriteriji:
a) Spektralna linjja treba biti izolirana 1 u centru €ak 1 uz pojavu slabih zabranjenih
komponenti na krilima, odnosno Sirina linijje mora biti mala u usporedbi sa razlikom izmedu

perturbiranih 1 odgovaraju¢ih perturbiraju¢ih razina. Drugim rije¢ima, mora vrijediti slijedeca

nejednakost (Dimitrijevi¢ 1 Sahal-Brechot, 1984):
W <1072 -minE, - E | (52)
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gdje su W Sirina linjje u nm, A valna duljina u nm, £; 1 E; u cm’!, pri Cemu je je {i,f},

odnosno j’e {i', '} oznaka za najblizu perturbirajuéu razinu s energijom E; odnosno E.

b) Minimalna udaljenost dva perturbiraju¢a elektrona r'?y, do emitera/apsorbera je mala u
usporedbi sa njthovom medusobnom udaljenoS¢u Ar;,, odnosno mala je vjerojatnost
pojavljivanja viSestrukih sudara, pa kazemo da vrijedi aproksimacija binarnih sudara (Griem,
1974):

1,2

I min << Arl,Z (53)
¢) Mora vrijediti sudarna aproksimacija, koja se moze opisati relacijom:

R N<<1 (54)

gdje je r, tipiCna udaljenost emitera/apsorbera od perturbera, a N koncentracija perturbera.

(Sahal-Brechot, 1969a)

d) Plazma mora biti idealna, $to znaci da broj perturbera u Debyevoj sferi mora biti mnogo

veci od jedinice, odnosno mora biti ispunjena nejednakost:
N<19-10"T (55)

gdje je N gustoca perturbera u m™, a T temperatura u kelvinima. (Dimitrijevié¢ i dr., 1991)
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4. APROKSIMATIVNA PROCJENA STARKOVIH SIRINA —
SVOJSTVO REGULARNOSTI I SUSTAVNOG TRENDA

Aproksimativne procjene u fizici su vrlo korisne prilikom odredivanja velikog broja
fizikalnih veli¢ina u vrlo kratkom vremenu. Budu¢i da je u nekim slucajevima zbog
nepoznavanja dovoljnog broja parametara ili nezadovoljavanja uvjeta za primjenu teorije
nemoguce izraCunati Starkove Sirine primjenom semiempirijskih ili semiklasicnih metoda,
grube procjene su jedini nacin da se ove veli¢ine odrede. Priblizne procjene Starkovih Sirina
pokazale su se kao sasvim zadovoljavajue rjeSenje u sluc¢ajevima kad se od nas ne trazi
velika preciznost u rezultatima, npr. u astrofizici.

Procjene Starkovih Sirina aproksimativnim metodama mogu se podijeliti u dvije
glavne skupine:

a) aproksimacije izvedene iz teorije — npr. Cowleyeva formula (Cowley, 1971)

ili SMSE formula (Dimitrijevi¢ 1 Konjevi¢, 1987)
b) aproksimativne formule koje se temelje na statistiCkoj analizi veceg broja

postoje¢ih Starkovih Sirina, poput metoda Purica ili Lakic¢evica (vidjeti npr.
Puri¢ i Séepanovi¢, 1999, Lakiéevi¢, 1983), odnosno koje se temelie na
svojstvu regularnosti i sustavnog trenda specificnog uzorka Starkovih Sirina
(Wiese 1 Konjevi¢, 1982)

Bilo da se radi o jednom ili drugom tipu, formule procjene (eng. estimate) Starkovih Sirina za

linjje viSetruko ioniziranih atoma moZemo naci u dva osnovna oblika:

- u ovisnosti o efektivnom ionizacijskom potencijalu
Wegr=a; -2 2% N-f(T) - () " j = upper, lower (56)
- u ovisnosti o efektivnim glavnim kvantnim brojevima
Wey=a-Z%- 2% -N- f(T) - (n* )" J = upper, lower. (57)
Ovdje su y; efektivni ionizacijski potencijal za razinu j

Xi= Eion- E;, j = upper, lower (58)
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a n;* - efektivni glavni kvantni broj gornje (j = upper) ili donje (j = lower) razine

Z°E
n,* = 1 j = upper, lower (59)

J

dok su Z-1 naboj iona, Wj procjenjena Starkova $irina u A, /1 valna duljina u A, N — gustoca
perturbera u m>, Ey — energija vodikovog atoma, Ej,, — energija ionizacije, E; — energija
gornje (j = upper) ili donje (j = lower) razine. Koeficijenti a, b 1 ¢ su neovisni o temperaturi,
ionizacijskom potencijalu i elektronskoj gusto¢i zadanog prijelaza. (Majlinger 1 dr., 2020)
Neposredno nakon prvog €lanka o Starkovom Sirenju (Holtsmark, 1919) pocinju se
pojavljivati 1 aproksimativne formule izvedene iz teorije kojima je prioritet jednostavnost
(npr. Unsold, 1936). Cowleyeva formula (Cowley, 1971) je vjerojatno najpoznatija medu
njima 1 najceSce se upotrebljava. Cowley (1971) u svom radu navodi tri razlicite formule,
jednu za neutralne emitere/apsorbere, jednu za elektricki nabijene emitere/apsorbere i jednu
za procjenu Sirina za temperature blizu 10000 K. Autori koriste razliCite varijante Cowleyeve
formule uz originalne iz ¢lanka (Cowley, 1971), a razlika je u zanemarivanju ili uzimanju u
obzir ¢lana za niZi razina 1 u vrijednostima numerickog parametra (vidjeti npr. Killian 1 dr.,
Przybilla 1 dr., 2016). Mi smo u nasim radovima (npr. Majlinger i dr., 2017) za usporedbu sa
izracunatim MSE vrijednostima S$irina koristili originalnu Cowleyevu formulu za elektricki
nabijene emitere/apsorbere, koja nakon konverzije iz rad s u angstreme (Hamdi i dr., 2013)

glast:

h’ AN

= x4
2re2m’wk Zzﬁ<nupper )

OLD
WC ow

(60)

kao 1 skaliranu formulu sa uzimanjem u obzir parametara viseg 1 nizeg prijelaza:

ol 2 XN
Weow = e (M * Y * o
cor 6rce 3m37z'k 22 T ( upper lower ) ( )

gdje su mypper™ 1 niower™ efektivni glavni kvantni brojevi gornjeg i donjeg razinaa, A valna

duljina spektralne linije u A, T temperature u K, Z rezidualni naboj (odnosno, Z-1 naboj iona)
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and N elektronska gusto¢a u m™. k je Boltzmannova konstanta, 4 je Planckova konstanta, ¢
brzina svjetlosti a m masa perturbera.

Pravilo regularnosti i sustavnog trenda uoceno je kod mnogih fizikalnih veli¢ina koje
opisuju stanja atoma i iona sa vise elektrona. Npr. jakosti linija, jakosti oscilatora i energije

. .o e ey v . .. -1
atoma za izoelektronski niz mogu se u nerelativistickom slu€aju razviti u red po Z:

Z’E=Ey+EZ' +E, 77+ ..., (62)
7'S=8p+8, 27 +8, 27 +..., (63)
[=ftfiz "+ 27+ (64)

gdje su sa Sy, fy 1 Ey oznaCene odgovarajuce vrijednosti za vodik (Martin i Wiese, 1996).
Mozemo pretpostaviti da su regularnost i1 sustavni trend prirodna posljedica periodi¢nosti
elemenata u periodnom sustavu. Npr. atomski radijusi rastu odozgo prema dolje i1 slijeva
nadesno u periodnom sustavu elemenata. Jo§ je Mayer 1869. godine objavio krivulju
atomskih volumena u funkciji atomskih tezina koja pokazuje svojstvo periodi¢nosti, a
Mendjeljejev 1870. na temelju svojstva regularnosti u izoelektronskim nizovima predvida
nove elemente: eka-bor, eka-aluminij 1 eka-silicij, odnosno danaSnji skandij, galij 1 germanij,
te im vrlo precizno predvida fizikalna i kemijska svojstva (npr. Mladenovi¢, 1989).

S obzirom na to da Starkove Sirine ovise 0o atomskim parametrima (energija ionizacije,
jakost oscilatora, jakost linija), prirodno je za ocekivati da ¢emo kod Starkovih Sirina takoder
uocCiti regularnost, naro¢ito ako se radi o istim izoelektronskim nizovima, gdje atomski
parametri imaju podjednaku vrijednost zbog slicne elektronske strukture u atomskoj ljusci
(Konjevi¢ 1 Dimitrijevi¢, 1981).

Svojstva regularnosti 1 sustavnog trenda Starkovih Sirina detaljno su iznijeli Wiese 1
Konjevi¢ (1982), kao svojstva opazena kod veceg broja isklju¢ivo eksperimentalnih
vrijednosti Starkovih Sirina izrazenih u radijanima po sekundi:

- Starkove Sirine unutar istih multipleta, supermultipleta, ili istih tipova prijelaza ostaju
iste u okviru raspona od najvise £20%

- kompleksni spektri pokazuju ovisnost Sirina o glavnom i orbitalnom kvantnom broju
gornjeg stanja prijelaza (jednostavniji spektri samo o glavnom)

- za ione unutar istog homolognog ili izoelektronskog niza uoceno je svojstvo

postojanja sustavnog trenda
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Prve radove o regularnostima objavljuju Puri¢ i Cirkovié (1973), te Purié, Dimtrijevi¢ i
Laki¢evi¢ (1978). Puri¢ nalazi korelacije izmedu gornjeg efektivnog ionizacijskog potencijala
(kako je nazvao razliku energije ionizacije 1 energije gornjeg razinaa) 1 veceg broja
eksperimentalnih 1 teorijskih vrijednosti Starkovih §irina. U narednim desetlje¢ima objavljen
je niz radova na ovu temu gdje se za razliCite prijelaze, razliCite naboje te razli¢ite homologne
1 izoelektronske nizove navode razli¢iti korelacijski parametri (npr, Puri¢ 1 dr., 1979, Miller i
dr., 1980, Puri¢ 1 dr., 1991, 1993, 1997, 2007, 2008). Ovo statisti¢ko istrazivanje je takoder
podrzano 1 od nekih drugih autora (npr., Djenize, 1999, Djenize i dr., 2001), sa povremenim
pokuSajima da se taj pristup generalizira za sve razliCite prijelaze, razli¢ite elemente i razliCite
vrijednosti naboja (Puri¢ i Séepanovi¢, 1999, Séepanovié i Puri¢, 2013). Ti znanstveni ¢lanci
evoluiraju u vremenu, pa tako Puri¢ i suradnici kasnije odustaju od traZenja univerzalne
formule za sve linije 1 fokusiraju svoju statisticku analizu samo na pojedine homologne ili
izoelektronske nizove. Takoder, za razliku od ranijih radova gdje pretpostavljaju istu ovisnost
Starkovih parametara o rezudalnom naboju uz “univerzalnu” konstantu c¢; = -5.2 u formuli
oblika procjene (56), u svojim novijim radovima od te hipoteze odustaju, 1 konstantu c;
procjenjuju blize vrijednosti ¢; = -2.6, odnosno c; = -2.8. (Doj¢inovi€ i dr., 2011, Talapaga i
dr., 2011, 2012, Jevti¢ i1 dr., 2012, Doj¢inovi€ 1 dr., 2012, 2013a, 2013b, Talapaga i dr., 2018,
Trklja 1 dr., 2018, 2019). Medutim, ono S§to je zajedniCko za sve njihove objavljene radove je
Sto umjesto uobiCajeno koriStene temperaturne ovisnosti za ione u plazmi gdje dominiraju
elastiéni sudari, pri ¢emu Sirine ovise obrnuto proporcionalno od korijena temperature

(relacija 96 u nastavku teksta), Puri¢ 1 suradnici predlazu slijede¢u temperaturnu ovisnost:

f(T)=A+BT¢ (65)

gdje su parametri 4, B 1 C neovisni o temperaturi i1 potrebno ih je odrediti posebno iz svakog
statisticCkog uzorka. Isto tako, u svim radovima koriste formule procjene u obliku (56) gdje su
parametri a;, b; 1 c¢; neovisni o gusto¢i perturbera, rezidualnom naboju 1 gornjem
ionizacijskom potencijalu 1 razli¢iti su za svaki razmatrani statisticki uzorak kao i parametri A4,
B 1 C. Pritome se pretpostavlja linearna ovisnost Starkove Sirine o gusto¢i perturbera V.
Kurucz (1979) objavljuje svoju poznatu aproksimativnu procjenu ovisnu o efektivnom

glavnom kvantnom broju, na temelju rada Peytremanna (1972) i objavljenih detaljnih
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proracuna veceg broja Starkovih Sirna (Sahal-Bréchot i Segre, 1971), koja Starkovo Sirenje

korelira sa petom potencijom efektivnog glavnog kvantnog broja:
Ty, =10"n,°N, (66)

Ovdje je TI'kp Kurucz-Peytremannova procjena Starkove Sirine u rad/s, koja je sada dio
programa za modeliranje atmosfere ATLAS (Kurucz, 1979), n.y je efektivni glavni kvantni
broj gornjeg stanja a N, elektronska gustoca. Kod nekih autora 1 kasnije nailazimo na ovakav
pristup, pri ¢emu se eksponent nad efektivnim glavnim kvantnim brojem razlikuje od
Kuruczovog za neke ispitivane prijelaze (npr. Sarandaev 1 dr., 1997). Za razliku od Purica,
Laki¢evi¢ (1983) nalazi korelaciju Starkove Sirine linjja neutralnog i jednostruko nabijenog

atoma sa donjim efektivnim ionizacijskim potencijalom:
Wy =2050 - (Eion - Elower)_4 (67)

gdje je Wy Sirina data u angstremima a donji efektivni ionizacijski potencijal (razlika izmedu
energije ionizacije Ej,, 1 energije donjeg razinaa prijelaza Ejyy.) u €V.

Ovdje ipak treba napomenuti da parametri Starkovog Sirenja nisu atomske konstante,
pa je prema tome pouzdanost primjene formula dobivenih na temelju sustavnih trendova i
regularnosti, u smislu njihove to¢nosti u odnosu na egzaktnije metode, ograniCena sa
eksperimentalnim uvjetima u okviru kojih su one izvedene (Konjevi¢ 1 Dimitrijevi¢, 1981).
Tako, na primjer, bez obzira §to se u nekim slu¢ajevima naiSlo na relativno dobro slaganje
ovako procijenjenih vrijednosti sa ostalim teorijskim ili eksperimantalnim rezultatima (kao
npr. u slu¢aju Ba I 1 II, Dimitrijevi¢ 1 Sahal-Bréchot, 1997), valjanost Lakiceviceve formule
(67) ipak ostaje upitna. Jedna od najstrozih kritika ove formule procjene svakako je
neuzimanje u obzir ovisnosti Starkove Sirine o kvadratu valne duljine razmatrane linije, $to je,
kada se W izrazava u angstremima, suprotno kako semiempirijskoj teoriji (Dimitrijevic 1
Konjevi¢, 1984), tako 1 semiklasinoj 1 kvantnomehanikoj. Ocigledno, ni teoryja ni
eksperiment o primjenjivosti ovih aproksimativnih formula procjene nisu jo§ rekle zavr$ne
rijeci.

U nasem radu provjeravali smo formule Puri¢a, koje vrijede za viSe prijelaza, vise
elemenata i viSe ioniziranih stanja (Purié i Séepanovi¢, 1999), ili koje vrijede samo za

specificne prijelaze ili viSestruko nabijene ione (npr. Puri¢ i1 dr., 1991, 1993). Takoder smo
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nalazili nove sustavne trendove karakteristicne samo za niz prijelaza kod pojedinog iona za
koje smo nalazili MSE Starkove Sirine. Formule 1 trendovi ispitivani su uglavnom u blizini
temperature od 10000 K gdje se pretpostavlja da za Starkove Sirine u izrazima oblika (56) i

(57) vrijedi temperaturna ovisnost:

fm=r1"" (68)

Laki¢eviceva formula (67) izvedena je za temperaturu 20000 K. U formulama u kojima nije
navedena ovisnost o elektronskoj gusto¢i, koristena je standardna gustocéa elektrona od 10*

m> .
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5. ATMOSFERE VRUCIH ZVIJEZDA I BIJELTH PATULJAKA

5.1 Vruce zvijezde spektralnog tipa A i kemijski neobicne zvijezde

5.1.1 Spektralne karakteristike

Starkovo Sirenje u spektrima nebeskih objekata sa visokom povrSinskom
temperaturom, visokim tlakom 1 postojanjem ioniziranog plina, predstavlja dominantni
mehanizam Sirenja spektralnih linjja koji se ne moZe zanemariti u proracunima zvjezdanog
opaciteta. Starkovo Sirenje moze biti jedan od glavnih uzroka Sirenja linjja u vrué¢im
zvijezdama, iako se pokazalo da je ono najdominantnije kod spektralnog tipa A. Starkovo
Sirenje spektralnih linjja uzrokovano elektronima kao perturberima prevladava zbog povecane
koli¢ine ioniziranog vodika koji rezultira povecanjem koliCine slobodnih elektrona (Johnas,
2007).

Kada proucavamo zvijezde tipa A, moramo biti svjesni da one mogu pokazati
nekoliko spektroskopskih specificnosti u odnosu na ostale spektralne tipove. U Harvardskoj
spektralnoj klasifikaciji, zvijezdu tipa A karakteriziraju snazne Balmerove linjje. Lako se
mogu razlikovati od toplijih zvijezda B-tipa odsutno$¢u He I linjja a od hladnijih zvijezda tipa
F po njihovim mnogo pli¢im vodikovim linijjama 1 mnoStvu metalnih linjja. Medu spektralnim
klasama, zvijezde tipa A sadrze najveci udio kemijski neobi¢nih (CP — Chemically peculiar)

zvijezda (Heuser, 2018, Gray i Corbally, 2009).

Normalne A zvijezde

U glavnom nizu, A zvijezde sa Suncevom zastupljenoS¢u opcenito se mogu podijeliti
u dvije skupine: jedne brzo rotiraju (brzinom i do 300 km s™'), dok druge pokazuju razlicite
spektralne osobitosti. Brza rotacija pokuSavala se objasniti pojavom meridijanske cirkulacije.
Lemke (1993) je istrazivao ovu teoriju, ali nije pronaSao znaCajan trend odstupanja
zastupljenosti u odnosu na v sin i. U toj analizi promatrano je 20 zvijezda sa 100 kms™' < v
sin i < 180 km s™' . U §irem istrazivanju, Takeda i dr. (2008) spektroskopski su analizirali
zastupljenost nekih elemenata u 46 zvijezda tipa A 1 otkrili da anomalije u zastupljenosti, kao
Sto je suficit Ba 1 deficit C, O 1 Ca, opadaju s povecanjem rotacije zvijezde tako da
zastupljenost postaje gotovo "normalna" (Sto je nekih 0,1 dex niZe od solarne vrijednosti) na v

sin i =100 km s’ . Kao grubo razgranienje, raspon mase, vijeka trajanja i sjaja za zvijezde
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tipa A na glavnom nizu je redom izmedu M = 1,6-3,0 Mo , t = 0,62 milijardi godina 1 L =
1040 Lo (Landstreet, 2004). Neke od specifiCnosti vezane su za magnetizam (pjegave

zvijezde), dok su druge vezane za zvjezdanu dob (ljuskaste zvijezde, Herbigove Ae zvijezde).

Am zvijezde

U smislu MK klasifikacijske sheme, zvijezda tipa A oznaCava se kao zvijezda Am
tipa, ako je Ca II K-linjja najmanje pet podklasa ranija od metalnog tipa linije. Tipicna
znaCajka u optiCkim spektrima ovih zvijezda je neslaganje u odredivanju sjaja pomocu
karakteristi¢nih metalnih linija. Prekrivanje Fe II i Ti Il na 4172 - 4179 A nagovjestava veéi
luminozitet 1 time klasificira zvijezdu kao diva tipa A, dok su Fe II, Ti Il i Sc II izmedu 4395 -
4400 A i Ti II na 4417 A tipi¢ni za patuljke tipa A. Ovaj neuskladenost u Am zvijezdama
naziva se "efekt sjaja". Zastupljenosti Ca 1 Sc su u deficitu, dok su Fe, Ni i tezi elementi u
suficitu, $to samo djelomi¢no moze objasniti uc¢inak sjaja. Zbog gus¢e Sume linjja u plavom
podrucju, prekrivanje linjja ¢ini da se Am zvijezde pojavljuju crvenije od normalnih zvijezda
A tipa. Fizicko objaSnjenje, koje vrijedi za vecinu uocenih karakteristika, je gravitacijsko
talozenje za elemente s manje apsorpcijskih linjja (npr. helij) 1 radijacijska levitacija
elemenata s puno linijja u UV podrucju. Potonji osjec¢aju vec¢i fotonski impuls od unutarnjeg
povladenja gravitacije, te se tako potiskuju prema van, §to dovodi do njthove pojacane
zastupljenosti u fotosferi. Za uglavnom brzo rotiraju¢e "normalne" A-zvijezde, pretpostavka
hidrodinamicke 1 radijacijske ravnoteze viSe ne vrijedi, jer se pojednostavljenje sferno
simetricne plazme ne izraZzava planparalelnom geometrijom. Ova neravnoteza dovodi do
cirkuliraju¢ih tokova u zvijezdi. Takozvana "meridijanska cirkulacija" mijeSa unutraSnjost
zvijezde u velikim razmjerima, pa se ne ocekuju nikakve posebne karakteristike. Za razliku od
"normalnih" zvijezda A-tipa, Am zvijezde imaju tendenciju da rotiraju sporije (v sin i < 100
km s ' ). Razlog ove usporenosti mogla bi biti inducirana sinkronizacija s plimnim silama
zvijezde pratitelja, s obzirom da je ve¢ina poznatih Am zvijezde u relativno bliskim dvojnim
sustavima (npr. Abt 1 Levy, 1985., procijenili su da oko 75% od Am zvijezda imaju pratioca u
orbiti s razdobljem manjim od 3 godine). Dodatno, gravitacijsko taloZenje helija potiskuje
konvekcijsku zonu helija, koja onemogucava kemijsko odvajanje u zonu konvekcije vodika.

Odatle, kemijski elementi se mogu prenijeti u fotosferu mehanizmom premasivanja.
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Ap zvijezde
Vecina zvijezda Ap tipa toplije je od zvijezda A tipa, tako da su zapravo spektralni tip

B. Ali raspon ovih neobi¢nih zvijezda proteZze se do ranih F-tipova, zbog Cega se ta klasa
¢esto naziva Cp. U odnosu s vru¢im Ap zvijezdama su He-jake 1 He-slabe zvijezde, kao 1
HgMn zvijezde. Za razliku od Am zvijezde, ovdje samo neki odredeni kemijski elementi
pokazuju abnormalne zastupljenosti. Drugacije skupine medu Ap zvijezdama su klasificirane,
ovisno o tome koji element prikazuje posebne zastupljenosti. Medu njima se najvise isti€u Sr
I, Si II, Eu II i Cr II. Neki elementi rijetkih zemalja takoder mogu imati posebne
zastupljenosti, ali to obi¢no nije eksplicitno navedeno u nazivu tipa spektralne klasifikacije.
Osim u slucaju kasnije spomenutih roAp zvijezda, profili Balmerovih linija su jo§ uvijek
dobar pokazatelj temperature. Polovica Ap zvijezda pokazuje spektralnu varijabilnost
uzrokovanu mrljama na povrSini. Zato suficitarni elementi nisu ravnomjerno rasporedeni u
atmosferi, ali pokazuju jedno ili viSe toCaka povecane zastupljenosti elemenata, $to se moze
objasniti prilicno jakim magnetskim poljima u ovim zvijezdama. Dodatna Lorentzova sila na

nabijene ione moze utjecati na kemijske anomalije, osobito na magnetskim polovima.

Brzo oscilirajuce Ap zvijezde (roAp zvijezde)

Ekstremni slu¢aj kemijski neobi¢nih zvijezda su roAp zvijezde, koje brzo osciliraju 1
iskrivljuju atmosferu na takav nacin da krila Balmerovih linjja odgovaraju modelima zvijezda
sa 7000 - 8000 K, dok bi jezgre odgovara efektivnoj temperaturi od 6000 K (Cowley 1 dr.,
2001.). Najneobi¢nija pronadena roAp zvijezda je zvijezda Przybylskog (Przybylski, 1961),
zvijezda GO tipa koja pokazuje znacajan suficit rijetkih zemalja, pa cak 1 kratkozivucih

radioaktivnih iona, kao Sto su Tc ili Pm.

A Bootis zvijezde

Prili¢no rijedak podtip (oko 2%) zvijezda A tipa su A Bootis zvijezde. Njihova glavna
karakteristika je slab metalni spektar, posebno slaba linijja Mg II, odnosno karakteristicno mali
omjer Mg II A 4481 / Fe 1 A 4383. Inace bi se svrstali u rane zvijezde prema Balmerovim
linjjama, ali pokrivaju spektralne tipove od A0 do F3 i ¢ini se da su u glavnom nizu. Veéina
njih pokazuje nisku zastupljenost metala, osim C, N, O 1 S, koje su blizu solarnih vrijednosti.
Ove zvijezde pripadaju Populaciji I 1 stoga su zagonetne, jer bi prema tome trebale biti bogate
metalom. Jedno od mogucih objasnjenja moglo bi biti nakupljanje meduzvjezdanog plina,

gdje su tezi elementi vezani u zrnca praSine, dok su laksi jo§ uvijek u plinovitoj fazi. Za

40



mnoge zvijezde postoje znakovi postojanja plinskih ovojnica koje bi bile apsorbirane iz

atmosfere zvijezde, Sto bi moglo objasniti prividno niski metalicitet.

Herbig Ae/Be zvijezde

Herbig Ae/Be zvijezde su u kratkom vremenskom razmaku protozvijezde u kolapsu
koje se razviju u zvijezde glavnog niza. To su zvijezde tipa B ili A koje pokazuju viSak
emisijskih linjja u infracrvenom zracenju, zbog toplinske emisije od strane meduzvjezdanog
materijala. Takve je zvijezde ponekad teSko istraziti, jer se njihov kemijski sastav moZe
mijenjati materijalom 1z zvjezdanog diska ili ljuske oko zvijezde 1 materjjalom u
odgovaraju¢em podrucju stvaranja zvijezde. Okolni materijal ne utjeCe na snagu Balmerovih
linija koja ovisi o temperaturi i stoga spektralne linije kao Ca I na 4426 A i 4226 A mogu biti
koriStene za odredivanje spektralnog tipa. Nasuprot tome, Ca II K-linija ili He I linije mogu
biti djelomi¢no nefotosferski 1 ¢esto pokazuju varijacije u vremenskim nizovima spektra. Za
odredivanje sjaja se mogu koristiti ili krila Balmerovih linja u zvijezdama ranog tipa, ili
ionizacijske ravnoteze. Ali potonje su sumnjive, posebno linijje koje se stvaraju iz
metastabilne razine. Mora 1 dr. (2001) identificirali su nekoliko pretezno fotosferskih linija,
kao npr linije Na D I na 5890 A, Ca Ina 6102, 612216162 A, Fe I na 6495 A i Lil na 6708
A. Emisijske linije koje su se mogle formirati u okolnim ili meduzvjezdanim podrudjima su
opet linije Na D I, Ho , He I na 5875 i 6678 A, neki difuzni meduzvjezdani pojasevi i neke
zabranjene linije O 1 na 6300 i 6363 A, S Il na 6716 1 6731 A i N II na 6527, 6548 i 6583 A

koje nastaju iz plazme niske gustoce.

Ljuskaste zvijezde

Ljuskaste zvijezde tipa A imaju krila Balmerove linije, koja se odnose na patuljke sve
do divova, ali pokazuju neke spektralne karakteristike superdivova, kao $to su Fe II 1 T1 II
linije, tzv. "linije ljuske", uglavnom se radi o linjjama 42 Fe II izmedu 4900 — 5200 A i
pojadanoj liniji na 4233 A. Veéina njih su kasne zvijezde B tipa, ali mogu biti i rane F-tip.
Formiranje ljuski jo$ nije jasno, ali je vjerojatno da su ljuskaste zvijezde zapravo hladne
ljuskaste zvijezde Be/B tipa. Dok mnoge ljuskaste zvijezde tipa A ne pokazuju spektralnu
varijabilnost, Jaschek 1 Andrillat (1998.) promatrali su 14 ljuskastih zvijezda Ae 1 A tipa 1
pronadene spektralne varijacije u najmanje 8 od njih 1 veliki dio njih pronaden je u vise
sustava. Jaschek 1 dr. (1991) pokazali su mogucnost razlikovanja ljuskaste zvijezde od
normalnih A zvijezda po njihovom veéem intenzitetu tripleta O 1 na 7773 A. Prototip B Pic

(takoder 1 HD 39060) je A6V zvijezda okruzena protoplanetarnim diskom plina i prasine, koji
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pokazuje uske apsorpcijske linije u Ca II K 1 druge linije, koje mogu biti varijabilne radijalne
brzine i snage. Sami spektri izgledaju "normalno", osim blago pojacane linije Fe II na 4233 A.

Mogu se pronaci i drugi primjeri, a mnogi od njih pokazuju A Bootisov fenomen.

log(L/L,)
i He-rich Herbi
Shell 0 ‘He  A¢/Be
He-weak
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- Am-Fm
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SI. 1. Razmijestaj CP zvijezda, potpatuljaka i bijelih patuljaka u H-R dijagramu (razliiti izvori:
Adelman, 2004, Boesgaard, 1976, Chandrasekhar, 1931, 1934, 1958, 1960, Dufour i dr., 2005, 2007,
2008a, 2008b, Gautschy, 2015, Herwig i dr., 1999, Hollands i dr., 2017, 2018, Hayashi i dr., 1962,
Hertzsprung, 1909, Fontaine i Wesemael, 1987, Koester i Chanmugam, 1990, Liebert i dr., 1986,
1987, MacDonald, 1989, Preston, 1974, Russel, 1914, Schwarzshild, 1965, Simi¢, 2010, Smith, 1996,
Stromgren, 1956, Tutukov, 1991, Vauclair i Vauclair, 1982, Walborn, 1970, 1971, 1976)
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5.1.2 Starkovo Sirenje linija u spektrima A zvijezda

Na primjeru Nd II pokazano je da je mehanizam Starkovog Sirenja najznacajniji
upravo kod zvijezda spektralnog tipa A (Popovi¢ i1 dr., 2001b). Na slici 2 vidimo odnos
ekvivalentnih Sirina sa 1 bez utjecaja Starkovog Sirenja u ovisnosti o spektralnom tipu. Za
proracun ekvivalentnih Sirina koriSteni su Kuruczovi modeli atmosfere (Kurucz, 1993).
Razlika izmedu najveceg 1 najmanjeg odnosa ekvivalentnih Sirina sa 1 bez uzimanja u obzir
Starkovog Sirenja doseze svoj maksimum kod A tipa zvijezde. ObjaSnjenje za to mozemo naci
u spektralnim karakteristikama A tipova zvijezda. Uvjeti u zvjezdanoj plazmi izmedu ostalog
ovise o koli¢ini pozitivno nabijenih iona 1 elektrona koji je safinjavaju. Opcenito u nekoj
zvijezdi povrSinske temperature od 3000 K pa sve do 30000 K, metali poput Li, Na, Mg, Al,
K ili Ca koji imaju energiju prve ionizacije oko 5 eV, potpuno su ionizirani, za razliku od
nemetala poput H, C, N, O, F, P S, Cl ili Ar ¢ijja je energija ionizacije u rasponu od 10 do 20
eV te uspijevaju biti samo djelomi¢no ionizirani, dok su He i Ne s ostalim plemenitim
plinovima, kojima je energija ionizacije veca od 20 eV, djelomi¢no ionizirani ¢ak 1 u
najtoplijim zvijezdama. Prema tome, u zvijezdama do efektivne temperature od oko 6000 K
za stvaranje slobodnih elektrona o kojima ovisi Starkovo Sirenje zasluzni su metali poput
natrija ¢ija je ionizacija, tj. odnos izmedu broja jednostruko ioniziranog atoma prema broju
neutralnih atoma, na toj temperaturi oko 10’ puta veéa od ionizacije vodika, kojega medutim
npr. u atmosferi Sunca ima oko 10° puta viSe nego natrija. Pretpostavimo da poveéavamo
temperaturu dok gustoca elektrona ostaje oko 10" m>. Od 6000 K do oko 9000 K ionizirat ¢e
se oko 50% vodika, dok ¢e se na temperaturi od oko 12000 K ionizirati uglavnom sav vodik.
Nakon toga pocinje ionizacija helija u prvo ionizacijsko stanje. Daljnjim povecavanjem
temperature do 15000 K ionizirat ¢e se oko 50% helija, sve dok na temperaturi od oko 18000
K uglavnom sav helij ne bude jednostruko ioniziran (Phillips, 1996). Dakle, ionizirani vodik
je u temperaturnom intervalu od 7000 K do 11000 K koji otprilike odgovara zvijezdama A
spektralnog tipa, uz metale 4. periode koji u tom rasponu dostizu drugi stupanj ionizacije
(vidjeti npr. Bowers 1 Deeming, 1984), glavni izvor slobodnih elektrona o ¢ijoj gustoci ovisi
Starkovo Sirenje. Balmerove linije su najintenzivnije kod A tipova jer se u tom
temperaturnom rasponu ionizacije vodika najvise vodikovih atoma nalazi u prvom povisenom
energijskom stanju. To moZemo potvrditi 1 pomocu kriterija luminoznosti upotrebljenom u
Morgan-Keenan klasifikaciji zvjezdanih spektara, koji je nekonzistentan sa Starkovim
Sirenjem vodikovih linjja. Starkova krila vodikovih linija gube svoju osjetljivost na tlak vrlo

brzo kako se udaljavamo od Balmerovog maksimuma od kasnijih tipova prema ranijima. Kod
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podtipa A3 senzitivnost na gravitaciju samo je neznatno manja od onih kod ranijih A tipova.
(Gray 1 Garrison, 1987, 1989a, 1989b) Nakon potpune ionizacije vodika prakti¢ki nema vise
povecavanja elektronske gustoée jer je doprinos prve helijeve ionizacije vrlo mali, oko 10™°
puta manji od vodikovog (Phillips, 1996). Prema tome, uvjeti u plazmi od oko 11000-12000
K pa na viSe ne mijenjaju se mnogo, kao ni Starkovo Sirenje, dokle god se u svojoj
evolucijskoj fazi zvijezda nalazi na glavnom nizu H-R dijagrama. U pojednostavljeno;j slici,
odlaskom sa glavnog niza zvijezda uglavnom pod utjecajem dodatnih procesa nukleosinteze
nakon paljenja vodika u ovojnici povecava svoje dimenzije, zbog Cega se koncentracija
elektrona-perturbera moze samo smanjivati, pa se time smanjuje i utjecaj Starkovog Sirenja na
spektralne linjje. U tim zavr$Snim fazama Zivota zvijezde u spektralnim linjjama dominira
Dopplerovo Sirenje, sve dok ne dode do degeneracije elektronskog plina prilikom nastajanja
bijelih patuljaka u slucaju manje masivnih zvijezda, prilikom ¢ega dolazi do bitnijih promjena

fizikalnih uvjeta u plazmi.

1.5

Sl. 2. Maksimalni (gornja linija) i minimalni (donja linija) odnos ekvivalentnih Sirina sa (EWgt) 1 bez
uzimanja u obzir Starkovog Sirenja (EW(), za razliCite spektralne tipove za 38 Nd II spektralnih linija

(Popovi¢ i dr., 2001b). Ekvivalentne Sirine izracunate su koriStenjem Kuruczovih modela atmosfere

(Kurucez, 1993).
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5.1.3 Specifi¢nosti modeliranja atmosfere kod A tipova zvijezda

Prve modele atmosfere A tipova zvijezda nalazimo npr. kod Osawe (1956), dok je
jedan od najnovijih radova na tu temu npr. Heuserov (2018). Atmosfera A zvijezde je
relativno mirna 1 opravdano je koriStenje LTE pristupa (Heuser, 2018). Za normalne A
zvijezde uzima se log 4 = 3.8 kao 1 kod Sunca. Radijjativna 1 hidrostatska ravnoteza se
podrazumijeva (Osawa, 1956), pri cemu vrijede relacije (B1) 1 (B12) iz priloga B. Koristi se

planparalelna aproksimacija atmosfere prema kojoj jednadzba prijenosa (B4) prelazi u:

=1, (69)

75

pri ¢emu se u funkcija izvora doprinos rasprSenja zanemaruje (S, = B;, LTE). Zbog

zanemarivanja doprinosa rasprsenja takoder vrijedi:

(70)

SIS
A oq

Sto je rezultat dijeljenja relacije (B1) sa (B2) uz uvjet 6, — 0. Prijelaz sa monokromatskih
vrijednosti 7 1 k koje se koriste za modeliranje sive atmosfere (jednadzbe B1 — B12) na

odgovarajuce vrijednosti 7; 1 x; za pojedine valne duljine vrsi se na nacin:
'y
A
r,=| Zdr (71)
) K

s time da je uvijek moguce u praksi, radi pojednostavljenja, odabrati 7; 1 x; tako da vrijedi «; /
k ~ 1, sto vodi do zadrzavanja Rosselandovog opaciteta 1 u korigiranom modelu (Strom i
Avrett, 1964)

IzraCunavanje svjetlosnog toka ovisnog o valnoj duljini vrsi se koriStenjem integralno-

eksponencijalne funkcije drugog reda E:

F,= 2]0’34 (t,)E,(t, —7,)dl, - 2]C.Bl (t,)E,(t, —t,)dl, (72)

T, !

45



gdje je B, Planckova funkcija a eksponencijalni integral £, definiran na nacin:
E,(x)=[r"e"dt=x"" [t (73)
1 X

Osawa (1956) za nalazenje svjetlosnog toka koristi Chandrasekharovu metodu

reprezentativnih tocaka (Chandrasekhar, 1960) i to za 7 = 0 aproksimaciju triju tocaka:

F, =0.767B,(0.287)+0.2265B,,(1.814) + 0.0065B , (5.385) (74)

dok se za ostale vrijednosti optickih dubina koristi aproksimacija dviju to¢aka
F,=0.883B,(r, +0.397)+0.1161B,(r, + 2.723)—-d ,B,(t,)—d,B,(t,) (75)

pri ¢emu su tezinski koeficijenti d; 1 d» za reprezentativne tocke #; 1 ¢, uzeti iz tablica
(Chandrasekhar, 1960, takoder i Aller, 1963). Temperaturnu korekciju slojeva iz sive
atmosfere moguce je izvrSiti metodom koju predlaze Swihart (1956). Prema toj metodi,

Cetvrtu potenciju temperature moguce je razviti u ovisnosti o opti¢koj dubini:

=37

p eﬂp4[a+br+cE2(r)+dE3(r)] (76)

gdje su E, 1 E; eksponencijalni integrali drugog i tre¢eg reda. Koeficijente a, b, ¢ 1 d moguce
je odrediti iterativno. Postoje i ostali na¢ini za korekciju temperature, od kojih je naj¢esce u
upotrebi Avrett-Krookova metoda (npr. Collins, 2003). Korekcija se vrsi primjenom racuna

smetnje prikazivanjem vrijednosti 7o, 7(7¢) 1 [x(11,70) u obliku
r, =t+n7" ()

T(z,) =T (0)+ 0T (2) (77)
1, (u,7) = 1,0, )+ 11, (1, 1)
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gdje je 0<n<1 parametar smetnje, dok se funkcije (7o) 1 Ba[T(70)] razvijaju u Taylorov red i
zadrzavaju prvi Clanovi u razvoju. Vrijednost za korigiranu temperaturu dobiva se
uvrStavanjem u jednadzbu prijenosa za planparalelni model atmosfere s ¢istom apsorpcijom
(Sa(to)=ka (o) B[ T(7)]).

Boltzmann-Sahine jednadzbe za najniza ionizacijska stanja vodika u logaritamskom

obliku glasit ¢e

N(H).

log¥:—0.]2+0.70—2.510gT+10gPe (78a)
N(H)

og NUH) =—0.48-13.530+2.51logT —log P, (78b)
N(H)
N (H

log ) _ 5 logn—13.531-n")0 (78¢)
N(H)

gdje su T temperatura, P, elektronski tlak, » glavni kvantni broj stacionarnog stanja, a &

temperaturna funkcija koja iznosi

5040
9=""= 79
T (79)

dok gustocu plina moZemo izra¢unati prema relaciji

P

T 7.916(1+ x,)T (80)

yo)

gdje je xy stupanj ionizacije vodika, s obzirom da ¢e vodik prakticki dominirati u doprinosu
ukupnom tlaku P. Zelimo li izradunati geometrijsku visinu pojedinog atmosferskog sloja,

mozemo koristiti integral:

hy—h=

9.57-10" %
]

1
"X g1og P 81)

g 0
Po

Integriranje se najes¢e vrsi numericki, npr. pomoc¢u Cotesovih formula (Stromgren, 1944).
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5.2 Bijeli patuljci

Svaka zvijezda, uz uvjet da se potpuno ne raspadne, moze skoncati na jedan od tri
nacina. Prvi nac¢in je da zavrsi kao crna rupa, a drugi kao neutronska zvijezda. Velika vec¢ina
svih zvijezda (oko 90% njih), ukljucujuci 1 naSe Sunce, zavrS$it ¢e na tre¢i nacin, kao bijeli
patuljak (Koester i Weidemann, 1980). Da bi neka zvijezda zavrSila kao bijeli patuljak, njena
masa mora biti ispod kriticne vrijednosti, procijenjene u rasponu od 6 do 8 Suncevih masa.
Nakon §to postane bijeli patuljak, masa do tada postojece zvijezde past ¢e na ispod 1.4
Sunceve mase, dok ¢e njen radijus biti reda veliCine Zemljinog. Na tako ekstremnoj gusto¢i,
reda veligine 10° g/em’, koju jo§ uvijek nije moguée postiéi u zemaljskim laboratorijima,
elektroni postaju degenerirani, 1 njthova kvantna priroda, izrazena Paulijevim principom
iskljuCivosti, odreduje jednadzbe stanja, strukturu bijelog patuljka 1 postojanje njegove
grani¢ne mase (Chandrasekhar, 1931). Do 1920. godine bila su poznata samo tri kandidata za
bijelog patuljka: 40 Eridani B, Van Maanen 2 1 Sirius B, dok nisu mjerenja Dopplerovog
pomaka na dvojnom sustavu Sirius potvrdila da se u sva tri sluCaja zaista radi o bijelim
patuljcima. Do kraja dvadesetog stolje¢a je identificirano viSe od tisuu opazenih bijelih
patuljaka (Koester i Chanmugam, 1990).

U pojednostavljenom scenariju, zvijezda evoluira u bijelog patuljka nakon faze
paljenja vodika a zatim 1 helija, prilikom cega se formira jezgra zvijezde od ugljika 1 kisika
okruzena ovojnicom od helija i vodika. Temperatura jezgre se poveca zbog njene kontrakcije
pod utjecajem gravitacije, Sto uzrokuje paljenje helija u ovojnici, pri ¢emu se ovojnica odvaja
od zvijezde formiraju¢i planetnu maglicu. Jezgra, ¢ija kontrakcija nije bila dovoljna za
paljenje ugljika, i dalje se smanjuje kao jedini kompaktni dio i zvijezda skoncava kao vruci
bijeli patuljak. Kako se bijeli patuljak hladi, tlak generiran termickim gibanjem iona postaje
manje bitan 1 pocinje prevladavati tlak degeneriranih elektrona koji nastoji odrzati bijelog
patuljka u kompaktnom stanju (Phillips, 1994). Gusto¢a degeneriranog elektronskog plina ne
ovisi viSe o temperaturi, nego o brzini elektrona koja ne prelazi odredenu gornju granicu 1
koja se u konacnici, ovisno o pocetnim parametrima za vrijeme formiranja bijelog patuljka,
moze pribliziti 1 brzini svjetlosti. Pri tome tlak degeneriranog plina ovisi samo o gustoci
elektrona (Kipenhahn 1 Weigert, 1994). U ovakvim okolnostima, stvaraju se vrlo pogodni
uvjeti da na spektralne linije utjece Starkovo Sirenje kao dominantni mehanizam S$irenja linija.
Dosadasnje analize postoje¢ih modela atmosfere bijelog patuljka pokazuju da Starkovo

Sirenje linjja postaje znaCajnije od Dopplerovog Sirenja ve¢ u njegovim povrSinskim
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slojevima, 1 ostaje dominantno na vecim atmosferskim dubinama (od novijih istrazivanja

vidjeti npr. Majlinger i dr., 2017, 2020).

5.2.1 Spektralne karakteristike i Starkovo Sirenje

Nakon $to je Johammes Stark (1913) otkrio utjecaj elektriénog polja na Sirenje vodika,

koji je objasnio Sirenje spektralnih linjja u plinovima pod visokim tlakom, pojavljuju se prvi

znanstveni radovi o primjeni ovog ucinka na astrofiziku. Na primjer, Verweij (1936) je

koriste¢i najranije modele atmosfere ukazao na znacaj Starkovog Sirenja u spektrima zvijezda

tipa A, gdje su Balmerove linije najintenzivnije, a u spektrima bijelih patuljaka s povrSinskom

gravitacijskom log g > 5, gdje ovaj ucinak postaje vidljiv ¢ak 1 u srediSnjim dijelovima

vodikovih spektralnih linija.

Na slikama (3) 1 (4) vidimo dijelove spektra Siriusa B (Holberg i dr., 1998, Barstow 1

dr., 2005). Primje¢ujemo da su vodikove linije vrlo proSirene. Spektar bijelih patuljaka

opcenito je siromasan linjjama u usporedbi sa spektrom zvijezda, a medu prisutnim

spektralnim linjjama prevladava Sum kao rezultat dominantnog doprinosa elektronskog

rasprSenja ukupnom opacitetu.
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S1. 3. Balmerove linije u spektru Siriusa B (crno — mjereni spektar, crveno — sintetski spektar, Barstow

i dr., 2005)
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Sl. 4 Lya linija u spektru Siriusa B (EUVE, Holberg i dr., 1998). Tamnija linija — mjereni spektar, siva
linija — sintetski spektar

5.2.2 Specifi¢nosti modeliranja atmosfere bijelih patuljaka

Racunalna izrada modela atmosfere bijelih patuljaka ne razlikuje se previse od
modeliranja atmosfera zvijezda (Koester, 2008). Ipak, s obzirom na specifinosti samog
objekta pozeljno je unijeti potrebne modifikacije:

a) modeli atmosfere su jednostavniji jer se uzima u obzir zastupljenost samo dva
elementa, vodika 1/ili helija

b) koriste se aproksimativne metode u rjeSavanju jednadzbi prijenosa

¢) modeliranje se najcesce vrsi pod pretpostavkom NLTE uvjeta

d) kontinuirani koeficijent apsorpcije ovisi pretezno o elektronskom rasprsenju

Koriste se jednadzbe Sahe za vodik 1 helij (Strom 1 Avrett, 1965):

. - 5 B
log4, = _0-68247-10° _ logP, +2.5logT +log2| —- (82a)
T B, ),
L10° B
log4,, = —w—logﬂ +2.5logT +log2| — (82b)
T B, .
. - 5 B
logB,, = —%—logﬂ +2.5 10gT+10g2[?2j (82¢)
1/ He
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gdje su Ay = N/"/NJ", Ao = N/"/Ng™ i By, = N,"/N,™ pri ¢emu su N j-ta ionizacijska
stanja atoma elementa X (j = O za neutralne atome). 7 predstavlja temperaturu u K, P,
elektronski tlak u dyn cm® a (B;)y su particijske funkcije za pojedini element X za i-to
ionizacijsk stanje.

Najpopularnije aproksimativnhe metode za rjeSavanje jednadzbi prijenosa, koje se
takoder uspjeSno upotrebljavaju 1 za modeliranje zvjezdanih atmosfera, su ubrzana ili
aproksimativna A- iteracija (npr. Hubeny, 2003) 1 Feautrierova metoda (npr. Koester, 2008).
Zbog prirode rubnih uvjeta, jednadzba prijenosa kao diferencijalna jednadzba prvog reda
numeriCki se teSko rjeSava. Feautrierova metoda (Feautrier, 1964) funkciju intenziteta dijeli

na simetricni (u) 1 antisimetricni dio (v):

u(r,,u) — ](Ta /J) _'_2](1.’_/'!) (83)
V(T,,U) — ](Tﬂ ,Ll) ;](T’_ﬂ) (84)

pri ¢emu je pu > 0 a oznaka —p uvodi se za negativne kuteve. Koriste¢i definicije u(t, -p) = u(t,
p 1 v(t, -p) = -v(t, p) jednadzbe radijativnog prijenosa pretvaramo u Feautrierove

diferencijalne jednadzbe drugog reda

2

;ﬁd”jzu—s (85)
dr
du

—C 86
1 (86)

za koje je jednostavnije naci rjeSenje numerickim metodama.
Akcelerirana ili aproksimativna A - iteracija (ALI) je proSirenje A - iterativne metode Cije je

formalno rjesenje jednadzbe prijenosa

[1Gdu [ S:E @, ~7)de,

Si=T = p = A (S,(2,) (87)
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Sto predstavlja 1 definiciju A integralnog operatora. RjeSenje se nalazi iterativho izmedu

odabira funkcije izvora i momenta intenziteta:
S,(0)=(U~-&)J,(t)+¢& B,(7) (88)

gdje je € vjerojatnost sudarnog unistenja. Da bi se A- iteracija ubrzala, A operator se korigira

razbijanjem na dva ¢lana:
A=A T+ (A, -A%) (89)

gdje je A:* adekvatno odabrani aproksimativni A operator. Jedan od prigodnih odabira za A.*

predlazu Olson 1 Kunasz (1978):

1

A *=1 _lj‘[l —exp(—=A7y ) 4 1- exp(_ATd+1/2)j du (90)

25 Aty ) ATy

gdje su At4ipn = T4 - Tga 1 Atgrip = Tar - T4 razlike optickih dubina uzastopnih slojeva

atmosfere oko d-tog sloja.

5.3 Starkovo Sirenje linija u spektrima ostalih objekata

Sa aspekta teorije Starkovog Sirenja, osim opcenito kod bijelih patuljaka posebno je
zanimljivo istraziti 1 spektre kod objekata koje u svom evolutivnom razvoju prethode
formiranju bijelog patuljka, tzv. predpatuljke, te objekte kao S§to su vrlo vruéi patuljci i
podpatuljci sa deficitom vodika, koji pokrivaju raspon efektivnih temperatura od 75000 —
180000 K 1 log g od 5.5 do 8. Prema tome, za analizu 1 sintezu spektara 1 modeliranje
atmosfere vruc¢ih bijelih patuljaka, PG1159 zvijezda, vru¢ih B podpatuljaka, post-AGB
objekata kao Sto su centralne zvijezde planetnih maglica, neophodno je poznavanje S$to
preciznijih Starkovih §irina veceg broja spektralnih linija razli¢itih atoma 1 iona (Dimitrijevi€ 1
dr., 2011). Tu moZemo svrstati 1 H-deficitarne tzv. O(He) zvijezde sa vrlo intenzivnim He II
linjjama, ¢1ji evolucijski status joS uvijek ostaje nepoznat — iako postoji nekoliko scenarija o
razvoju ovih objekata, oni se jo§ uvijek ne mogu objasniti postoje¢im evolucijskim modelima

(Rauch 1 dr., 2008, Werner i dr., 2014). Kao jo§ jednu nepoznanicu mozemo ista¢i 1 H-
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suficitarnu  O(H) post-AGB centralnu zvijezdu planetarne maglice GD 605 c¢ija se
zastupljenost argona tesko moze objasniti postojeim teorijskim okvirima o nukleosintezi
elemenata u AGB zvijezdama (Fontaine i dr, 2008). Kao $to isti¢u Rauch 1 dr. (2007), podaci
o Starkovom Sirenju za linije mnogih iona koje bi mogle biti od astrofiziCkog interesa jo$
uvijek nedostaju u literaturi, Sto bi svakako trebalo predstavljati izazov, kako za sadasnje, tako
1 za buduce znanstvenike. Potreba za odredivanjem zastupljenosti mnogih elemenata koji se u
zvjezdanim spektrima mogu naci u tragovima potaknuto je i razvojem spektrometrijske
tehnologije, a kao primjer mozemo spomenuti FUSE satelitski uredaj (Far Ultraviolet
Spectroscopic Explorer satellite), koji je astronomima omogucio uvid u velik broj
visokorazlu¢ivih spektara vruéih zvijezda unutar raspona valnih duljina od 907-1187 A

(Dimitrijevi€ 1 dr., 2011, Fontaine 1 dr., 2008).
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6. SMISAO ODABIRA PRIJELAZNIH METALA

Prijelazni metali sastoje se od atoma sa djelomi¢no popunjenim (n-1)d orbitalama, Ciji
su energijske razine bliske razinama u ns 1 np orbitalama. S obzirom na to da im na
raspolaganju stoji ve¢i broj slobodnih orbitala sposobnih za stvaranje kemijske veze, atomi i
ioni prijelaznih elemenata skloni su oko sebe vezati ve¢i broj atoma ili grupa atoma (liganada)
oko centralnog atoma ili iona, stvaraju¢i tako kompleksne spojeve Cija je geometrijska
sktruktura ponekad sloZenija od obi¢nih planarnih, tetraedarskih ili heksaedarskih struktura.
Vec¢ina minerala koji se mogu na¢i na zemljinoj povrsini ili ispod nje zapravo se sastoji od
kristala kompleksnih spojeva, pa je prouCavanje prijelaznih metala mineralozima od
izuzetnog znacaja. Osnove kemije teorije kompleksnih spojeva, tzv. teoriju koordinacije
postavio je Svicarski kemiCar Werner 1893. uglavnom 1 na temelju proucavanja veceg broja
razli¢itih kobaltnih spojeva. (Grdeni¢, 1987)

Zbog velike bliskosti energijskih razina unutar same d podljuske, apsorpcija svjetlosti
atoma ili iona prijelaznih elemenata zbivat ¢e se uglavnom u vidljivom podrucju, pa su kako
prijelazni metali tako 1 njihovi spojevi vazni i za tehnologiju izrade umjetnih boja. Takoder su
1 kod iona unutarprijelaznih elemenata mogu¢i prijelazi izmedu razli¢itih 4f odnosno J5f
nepopunjenih orbitala, Sto ¢e isto rezultirati apsorpcijom u vidljivom dijelu spektra, s time §to
¢e kod lantanida i aktinida boje proizlaziti iz elektronske konfiguracije, dok ¢e u slucaju
prijelaznih metala boja biti rezultat tzv. koordinacijskog broja (broja liganada oko centralnog
iona). Tako ¢e npr. ion kobalta Co>" sa klorom tvoriti kobalt klorid koji je plave boje zbog
tetraedarske strukture (struktura spinela), dok ¢e sa fluorom tvoriti oktaedarski kobalt fluorid
crvene boje (struktura rutila).

Osim toga, zbog prisustva nesparenih elektrona u orbitalama, prijelazni a posebno
unutarprijelazni metali posjedovat ¢e magnetna svojstva, Sto je korisno u tehnologiji izrade
novih materijala sa specificnim fizikalnim svojstvima (Jelaci¢, 1982).

Za potrebe astrofizike, vaznost spektroskopije prijelaznih 1 unutarprijelaznih
elemenata ocituje se prvenstveno u odredivanju zastupljenosti tih elemenata u tzv. kemijski
neobi¢nim zvijezdama, kod kojih moZemo ocekivati znacajno odstupanje prijelaznih 1
unutarprijelaznih metala u odnosu na njihovu zastupljenost kod Sunca. Sama zastupljenost
elemenata tezih od Zzeljeza bitna je 1 za odredivanje evolucijske faze zvijezde u smislu
proucavanja s- 1 r- procesa nukleosinteze (Burbidge i dr, 1957), koji jo§ u zvijezdama nije

dovoljno razjasnjen (npr. cirkonij u trijadi Sr-Y-Zr).
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Zadnjih nekoliko desetljeca, sa razvojem spektroskopske 1 fotometrijske tehnologije 1
povecanjem spektrometrijske razlucivosti, postaje moguca, da li direktnim ili indirektnim
metodama, spektroskopija zvjezdanih 1 nezvjezdanih objekata koje nemaju dovoljnu
povrsinsku temperaturu da bi razvijali dovoljnu energiju za zracenje vidljive svjetlosti. To su
prije svega protozvijezde u ranom stadiju nastajanja, u potpuno konvektivhom stanju, prije
razvoja nuklearne fuzije, koje karakterizira efektivna temperatura izmedu 1000 K 1 5000 K 1
odnos R <20 (M/Ms) Rs gdje su R 1 M redom radijus 1 masa protozvijezde a Rs 1 Ms redom
polumjer 1 masa Sunca. Ovi objekti nalaze se na lijevom dijelu H-R dijagrama i smatra se da
su prva faza evolucije zvijezde (Hayashi i dr., 1962). Nalazenje teSkih metala u spektrima
ovih protozvjezdanih objekata bilo bi takoder znafajno za izuCavanje zvjezdane evolucije.
Osim protozvijezda koje ¢e jednom u svojoj razvojnoj fazi sti¢i na glavni niz na H-R
dijagramu, postoje 1 one koje ¢e u svom razvoju stati 1 kod kojih se nece gravitacijskom
kontrakcijom uspjeti inicirati termonuklearni proces paljenja vodika, te tako nece postati
zvijezde na glavnom nizu, nego Ce ostati tzv. smedi patuljci. To su protozvijezde mase reda
veli¢ine ispod 0.08 masa Sunca (Kippenhahn 1 Weigert, 1994) ili cca 75 masa Jupitera, §to
odgovara otprilike masi potrebnoj za fuziju vodika u helij. Masa smedih patuljaka iznosi u
prosjeku izmedu 13 1 75 masa Jupitera 1 klasificiraju se kao L 1 T tip smedeg patuljka, sa
efektivnim temperaturama za L tip od otprilike 1300 do 2500 K, odnosno za T tip od cca 750
K do 1500 K. U njihovim spektrima nalaze se jake linije kalcijevog 1 Zeljeznog hidrida, kao 1
alkalnih metala (Johnas, 2007) ¢ime se namece pitanje odakle teSki metali u objektima kod
kojih nisu mogli nastati u nuklearnom procesu. Sto nas dovodi do pitanja, ako je Hoyleova
teorija o nastanku elemenata korektna (Hoyle, 1946, 1954, Patrignani i dr, 2016, Wallerstein 1
dr., 1997), odakle teski metali na Zemlji i do pitanja o evoluciji Suncevog sustava.

Razvojem spektroskopije posljednjih nekoliko desetlje¢a postaje popularna i potraga
za ekstrasolarnim planetima, ili egzoplanetima, odnosno planetima koje orbitiraju oko drugih
zvijezda izvan naSeg Suncevog sustava a koje do nedavno nismo mogli ni detektirati a kamoli
spektroskopski analizirati. Spektar atmosfere planeta moze se za sada dobiti jedino metodom
tranzita, tj. usporeduju¢i spektar mati¢ne zvijezde i planeta za vrijeme njegovog tranzita, sa
spektrom same zvijezde kojeg se moze dobiti za vrijeme sekundarnog tranzita, uz uvjet da
znamo orbitalne parametre doti¢nog planeta (Johnas, 2007). Ukoliko planet ne tranzitira
mati¢nu zvijezdu, odnosno ako se njegova putanja ne poklapa sa ravninom promatranja,
nemoguce je razdvojiti spektar planeta od maticnog objekta. U potrazi za planetima uglavnom
se traze one koje su $to slicnije Zemlji, zbog mogucéeg razvoja zivota na planetu koji bi bio

sukladan naSem. Tu bi identifikacija prijelaznih 1 unutarprijelaznih elemenata mogla biti

55



znacajna, jer su ti elementi nadeni kao sastojci naSih stijena. lako se uglavnom stjenovitost
planeta odreduje odnosom zastupljenosti zeljeza i1 vodika (log Fe/H), odnosno zastupljenoscu
Zeljeza naspram silicija, log Fe/Si, ili magnezija, log Fe/Mg (npr. vidjeti Dumusque 1 dr.,
2014), zastupljenost kobalta, lutecija ili cirkonija ¢ak 1 u tragovima u planetarnom spektru
dobivenom metodom tranzita mogla bi ukazivati da se radi o stjenovitom terestrickom
planetu, a ako u spektralnim linijjama ne nalazimo dominaciju Van der Waalsovog udarnog
Sirenja, planet je hladan. Ako njegovi orbitalni parametri pokazuju da se nalazi vrlo blizu
matinoj zvijezdi, spektralne linije bi trebale ukazivati na dominaciju Van der Waalsovog a
mozda 1 Starkovog Sirenja, $to bi rezultiralo zakljuckom da je njegova povrSinska temperatura
najmanje nekoliko tisuca kelvina. Isto tako, ako postoji moguénost da je mati¢ni objekt
ekstrasolarnog sustava smedi patuljak a ne zvijezda, to bi se u njegovom spektru moglo
detektirati ako je u spektralnoj liniji dominantno Van der Waalsovo Sirenje, koje je

karakteristicno za nize temperature, ali ne 1 Starkovo (Johnas, 2007).

56



8. REZULTATI

Iz metodoloskih razloga, prilikom iznoSenja rezultata i njihovih primjena odabran je
kronoloSki redoslijed u navodenju razmatranih emitera/apsorbera, koji ujedno slijedi 1
redoslijed obavljanja samog istrazivanja 1 objavljivanja radova, umjesto uobicajenog, npr.
prema prioritetu naboja iona ili redoslijeda elemenata u periodnom sustavu, da bi se naglasilo
da je proucavanje spektara iSlo od najjednostavnijeg (Zr IV) prema najsloZzenijem (Co II), s

time da se istim redoslijedom povecavao 1 broj potrebnih linija za izraCunavanje Sirina.

8.1 Trostruko ionizirani emiter/apsorber — Zr IV

8.1.1 Spektar

Cirkonij sa rednim brojem 24 spada u skupinu prijelaznih metala. Trostruko ionizirani
cirkonij spada u rubidijevu (Rb) izoelektronsku skupinu sa elektronskom konfiguracijom

osnovnog stanja (Kramida 1 dr., 2015)

1s%25%2p"3s%3p°3d'%4s*4p®4d °Dy

sa jonizacijskom energijom 277602.8 cm™ (34.41837 eV).

Cirkonij je vrlo vazan metal u rudarskoj industriji. Na primjer, kubi¢na struktura ZrO,
vrlo je konkurentna industrijska zamjena za dijamant. Neka nedavna istrazivanja o spektru
cirkonijevih iona u laboratorijskim uvjetima plazme ve¢ su ucinjena, ali utjecaj Starkove
Sirine na linijje spektra u tim istrazivanjima nije uziman u obzir (Gaft i dr., 2013).
Cirkonij se ¢esto nalazi prekomjerno zastupljen u spektru HgMn zvijezda. Kao ¢lan trijade Sr-
Y-Zr, cirkonij je pokazao vrlo vaznu ulogu u proucavanju s- 1 r-procesa nukleosinteze u
HgMn tipu zvijezda, pruzajuéi nam korisne informacije o njithovoj evoluciji. Uzorak
zastupljenosti Sr-Y-Zr u kemijski neobi¢nim (CP) zvijezdama uglavnom je rezultat jednoga
od dva scenarija. U prvom scenariju St je prezastupljen nad ostalim dvama elementima, $to je
rezultat s-proces nukleozinteze u dubokoj unutrasnjosti zvijezde. U drugom, Zr ili oba Zr 1 Sr,
su prezastupljeni, $to je moguca posljedica r-procesa. Medutim, jo§ uvijek nema snaznih

dokaza da zastupljenost Sr, Y 1 Zr ima neki ne-nuklearni uzorak (Allen, 1977).
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Tipicni reprezentativni ¢lan ne-magnetskog podrazreda HgMn CP zvijezda je
spektroskopski dvojni sustav y Lupi, gdje je Zr takoder prezastupljen. Medutim, njegov
spektar (Lecrone i dr., 1993, Sikstrom i1 dr., 1999) pokazuje vrlo cudno ponasanje -
odredivanje cirkonijeve zastupljenosti iz slabih Zr II optickih 1 jakih Zr III UV spektralnih
linjja daje znacajno razliCite rezultate koje se razlikuju za red veli¢ine. Ovaj, takozvani
"cirkonijski sukob" (eng. zirconium conflict) vijerojatno se moze opravdati izuzimajuci u obzir
ne-LTE ucinke ili difuziju. No, moze postojati viSe rjeSenja - unato¢ dvojnoj prirodi y Lupi,
cirkonijski sukob takoder se moZze objasniti procesom interakcije izmedu dvije zvjezdane
komponente. Druga komponenta, koja je klasificirana kao Ap zvijezda, ima uzduzno
magnetsko polje od -274 G 1 stoga moze predstavljati moguc¢i odgovor na ovo pitanje (Mathis
1 Hubrig, 1995). Mala radijalna brzina prve zvjezdane komponente takoder moze biti moguci
razlog neobi¢nog ponaSanja ove dvojne zvijezde. Usporena rotacija koja je vidljiva za mnoge
HgMn zvijezde mogla bi takoder pogodovati difuzijskom odvajanju elemenata i suzbijanju
meridijanske cirkulacije (Allen, 1977). Novija objaSnjenja uklju¢uju takozvanu teoriju
indukcije svjetlom koja opisuje dodatni u€inak na radijalno ubrzanje zbog selektivnog
prijenosa fotonskog momenta na atomsku cesticu u postupku apsorpcije linije (vidjeti na
primjer Aret 1 Sapar, 1999). Ova teorija nudi dobro objaSnjenje za asimetriju linije koja se
javlla u gotovo svakom spektru HgMn zvijezda, a Michaud (1978) je ve¢ raspravljao o
klasicnom teoriji zracenja difuzijom. U svakom slucaju, vaznost preciznosti procjene
zastupljenosti vidljiva je iz ovog primjera.

Starkovo Sirenje spektralnih linijja u zvjezdanoj plazmi ve¢ je teoretski prouceno u
sluaju jednostruko (Zr II) 1 dvostruko (Zr III) nabijenih cirkonijevih iona (Popovi¢ 1
Dimitrijevi¢, 1996b, Popovi¢ 1 dr., 2001). Osim podataka Starkovog Sirenja za Zr II 1 Zr 1II,
zanimljivo je pruziti Starkovo Sirenje podataka za trostruko nabijen cirkonijev ion (Zr 1V), §to
daje mogucénost razliCite procjene zastupljenosti cirkonija kako bi se doprinijelo pojaSnjenju
cirkonijskog sukoba.

Trostruko ionizirani cirkonij ima jednostavan jednoelektronski spektar. Na slici 3
prikazan je njegov Grotrian dijagram (Aquista 1 Reader, 1980). Ovaj spektar su prvi
analizirali Bowen i Millikan (1926) koji ustanovljavaju kao osnovni term 4p°4d *Ds; i daju
vrijednosti za 4f, 5s, 5p 1 6s konfiguraciju. Dublet 5s — 5p nezavisno su identificirali Gibbs 1
White (1926), odnosno Exner i Haschek (1912). Kiess 1 Lang (1930) su dodali 5d 1 7s
konfiguracije, a Lang (1956) dopunjuje spektar 7p, 7g, 8s 1 8g konfiguracijama te revidira
postojecu poziciju 7s konfiguracije. (Aquista 1 Reader, 1980)
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Spektar Zr IV koji je posluZzio za izraCunavanje Starkovih Sirina dobiven je
niskonaponskim iskri€avim praZnjenjem 1 djelomi¢no niskovodljivim iskricavim izbojem u
vakuumskoj cijevi, a izmjeren NBS 10.7-m reSetkastim spektrografom uz parametar resetke
120 linjja/mm (Aquista 1 Reader, 1980). Preciznije vrijednosti ionizacijske energije i
vrijednosti razina ng (n = 5 - 9) 1 6h dobiveni su naknadnim prora¢unima (Reader 1 Aquista,

1994),
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Slika 3. Grotrian dijagram za Zr IV. Valne duljine u angstremima upucuju na najintenzivnije prijelaze

u svakom multipletu. (Aquista i Reader, 1980)
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8.1.2 Starkove Sirine

KoriStenjem modificirane semiempirijske teorije (Dimitrijevic 1 Konjevi¢, 1980)
izraCunate su Starkove Sirine za 18 Zr IV spektralnih linjja (Majlinger 1 dr., 2017). Energijske
razine su uzete iz rada Readera 1 Aquiste (1994), dok su matricni elementi izraCunati prema
Bates-