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|. Promieniowanie i materia

Zasadnicza c2g informacji o obiektach niebieskich pochodzi z analizy wy-
sytanego przez nie promieniowania elektromagnetycznedt/szelka materia
znajdujaca sie w temperaturze wiekszej od zera bezwnglgo oraz kady pro-
ces, w ktérym przejawiaja sie oddziatywania elektrometgozne, sa zrédiem no-
wego promieniowania, wzglednie modyfikuja cechy fizycpnemieniowania ja
istniejacego.

Najogdlniej méwiac, w astrofizyce memy mi€ do czynienia z dwoma
krahcowymi przypadkami: interesuje nas materia bedacadseegnim zrédtem
promieniowania i wéwczas na podstawie tego promieniowawgoskujemy o
stanie fizycznym materii wysylajacej to promieniowanig.(nmaterii tworzacej
gwiazde, galaktyke, Sfxe), albo te pierwotne zrédto jest dla nas nieistotne,
natomiast interesuje nas wynik przetworzenia tego proiowegmia w innym
obiekcie kosmicznym (np. prZajie Swiatta gwiazd przez rozproszona materie
miedzygwiazdowa, przetwarzanie promieniowania rembgeskiego w ciasnych
uktadach podwajnych itp.). Sytuacije takie prawie nigdy wigstepuja w stanie
czystym: widciwdsci promieniowania sa zawsze oklene zarOwno przez
warunki fizyczne w zrodle, jak i w materii, z ktéra promienianie to mogto
oddziatywa& na swej drodze do obserwatora.

1. Promieniowanie

Przy opisie cech promieniowania elektromagnetycznegaoayg jest odwoty-
wanie sie do ktéregoz dwoch jego obrazéw: do klasycznego obrazu falowego
albo do kwantowego obrazu fotonéw. Oba pé&d&, ch@ wyraznie r@ne, w
rzeczywist&ci wzajemnie sie dopetniaja, a dorazne poshie sie jednym z nich
jest zazwyczaj kwestia wygody lub szczegdlnego kontekzyeznego.

W podegciu klasycznym promieniowanie elektromagnetyczne wgzdmy
sobie w postaci poprzecznych dfgpola elektrycznego i magnetycznego. Drga-
nia te rozchodza sie w pzai po liniach prostych ze stata prediaa, ktéra nazy-
wamy predkéciaswiatta. Miedzy diugécia faliSwietlnejA, czestécia drga v i
predkdcigSwiattac zachodzi znany z teorii ruchu falowego zwigzek

AV =c. (1.1)

W przypadku promieniowania rozchodzacego siedrodku materialnym za-
miast statejc nalezy wstawt predk&t rozchodzenia siéwiatta w tym &rodku,



rowna zgodnie z prawem Snebifn, gdzien jest wspotczynnikiem zatamangavia-
tta w tym csrodku wzgledem pahi. Teoria falowa pozwala na pogladowe i zgodne
z intuicja wyjasnienie wszystkich zjawisk ugiecia i zatamasiaiatta znanych z
optyki geometrycznej. Do obrazu falowego odwotuje siemix klasyczna teoria
oddziatywania promieniowania z materia wynikajaca z mé&w Maxwella. Kla-
syczne podégie falowe zawodzi jednak catkowicie przy probach \eyjenia, w
jaki sposéb wraz z promieniowaniem przenoszona jest emeigodnie z fizyka
klasyczna energia przenoszona przez fale jest propatjardo kwadratu ampli-
tudy drgah. Zastosowanie tej zasady do digalektromagnetycznych pociagatoby
za soba wnioselkze ilost energii przenoszonej przez promieniowaniezenamie-
niaC sie w sposoéb ciagly od zera do dowolniezduwartcci, zalenie od tego
jak duza amplitude maja drgania generowane przez zrédto. W skakrosko-
powej obraz klasyczny jest zgodny z&tadczeniem — nmemy np. zmienia
dowolnie jasné&t Swiecacezaréwki — staje sie on jednak catkowicie zawodny w
odniesieniu do zjawisk zachodzacych w skali atomowej. ofgggm przykladem
moze tu by efekt fotoelektrycznyPolega on na emisji swobodnych elektronéw
z powierzchni niektérych substanciji metalicznych lub pagwvodnikowych pod
wplywem padajacego promieniowania elektromagnetyozné€tharakterystyczna
(i méwiac nawiasem, najcseiej wykorzystywana w praktyce) cecha zjawiska jest
istnienie progowej czes$oi promieniowania, powaej ktérej dopiero maliwa jest
emisja elektronéw. Promieniowanie o czésfiomniejszej od progowej, niezale
nie od tego jak dee byloby jego nateenie, nie powoduje wystania elektronéw.
Natomiast dla czeséai wiekszych od czessoi progowej liczba uwalnianych elek-
tronéw jest wprost proporcjonalna do nzépia promieniowania. Zjawisko foto-
elektryczne, a zwlaszcza istnienie czésigrogowej, staje sie zrozumiate dopiero
w obrazie kwantowym, zgodnie z ktérym promieniowanie alektagnetyczne jest
strumieniem kwantéw, zwanych w tym przypadku fotonami,@kth kady nie-
sie wiasciwa sobie energiBp,. W doswiadczeniu ujawniajacym falowe wiasstd
promieniowania elektromagnetycznego kwant o endtgjizachowa sie jak fala o
czest&civ zwiazanej z energia kwantu za pomoca zatsci

Epy = hv, (1.2)

gdzieh jest uniwersalna stata Plancka. Catkowita energia oresiprzez promie-
niowanie elektromagnetyczne jest prosta suma energigaegolnych fotondw.
Natezenie promieniowania llosciowy opis pola promieniowania nie zaje
jednak od tego, czy postymy sie obrazem falowym czy kwantowym. Pojeciem
pierwotnym dla tego opisu jest bowiem w obu przypadkach giagorzenoszo-
na przez promieniowanie. Codziennesddadczenie poucza nas ponadie, w
osrodkach o jednorodnych wdaiwosciach optycznycBwiatto porusza sie wzdiu
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s = AS-cost

Rys. 1.1. Definicja natgenia promieniowania. Wiazka promieniowania biegnie - ki
runku @,¢) prostopadle do elementu powierzciysi= AS- cosb.

linii prostych. Fakt ten wykorzystuje sie przy definiowamodstawowej wielksci
charakteryzujacej pole promieniowania, jaka jest jegtezenie

Wyobrazmy sobie jasnoSwietlona przestrage ktéra we wszystkich kierun-
kach przenikaja promienigwietlne (radiowe, podczerwone, rentgenowskie itp.).
W przestrzeni tej umieszczamy maty ptaski element o poluip@ashniAS, usta-
wiony w taki sposobze kierunek prostopadty do powierzchni elementu jest okre-
Slony przez wektor normalngi (Rys. 1.1). Wybér takiego elementu jest jedno-
znaczny z wyborem uktadu wspotrzednych, ktére§opodstawowa pokrywa sie
z kierunkiem normalnynfi, z& pozostate dwie osieza w ptaszczyznie elementu
powierzchniAS.

Do okreslenia kadego innego kierunku w tym uktadzie wystarczy podanie
katow 3,9, okreslonych tak jak na Rys. 1.1. K# maoze przyjmowa wartdsci
od O dor, z& katdp — od 0 do 2t Spcsrod wszystkich promieni przecinajacych
element powierzchnAS wybierzmy te, ktére lza wewnatrz kata brytowegdw
wokot wybranego kierunkud(,¢) czyli biegna prawie prostopadle do elementu
powierzchniAs = AS- cosd.

Przyjmijmy ponadto,ze promieniowanie jest monochromatyczne, tzn. jego
Czest&C zawiera sie w przedziale,v + dv. Oznaczmy przezAE, energie
przenoszona przez to promieniowanie w czasie

Dokonujac przdjcia od skaczonych (i dajacych sie zmier@yprzyrostowA



do niesk@czenie matych przyrostéw poszczegolnych wislkipmaemy napisa
nastepujace réwnanie bedace definicja rexéa promieniowania:

. =
V7 dS cos9 dv dw dt

(1.3)

Definicje te mana wyrazt stownie w nastepujacy sposob:

Natezenie promieniowania monochromatycznego jest réwne @nerg
zawartej w jednostkowym przedziale czéstp przeptywajacej w jed-
nostce czasu wewnatrz jednostkowego kata brytlowego ivkied
runku @, ¢) przez jednostkowa powierzchnie prostopadta do tege ki
runku.

Natezenie promieniowania zwiazane z energia przenoszonavsaystkich
czest@&ciach nazywamyatezeniem integralnym oznaczamy symbolenh (bez
wskaznikav). Oczywkcie

| — /Omlv . (14)

W ukfadzie Sl jednostka natenia monochromatycznego jest W frsr 1 Hz 1,
za6 natgenia integralnego — W nf sr 1. W ukladzie cgs odpowiednimi jednost-
kami sa: ergst cm2sr 1 Hz 1 oraz erg st cm 2 sr i,

Zwrétmy uwage ze tak zdefiniowane natenie jest okrglone dla wszystkich
kierunkéw w przestrzeni, rownzedla promieni 5lizgajacych” sie po powierzchni
AS, chocia objet&t stazka zawierajacego promieniowanie jest woéwczas réwna
zeru — a tym samym réwna zeru jest rownizawarta w nim energia — to nie
jest tazsam@&ciowo réwny zeru stosunekE /cos3, ktéry w granicy mae przybie-
raC wartcsci skaczone. tatwo jest rownezauwayt, ze po dokonaniu przggia
do wielkdsci nieskdiczenie matych, narenie okrélone w danym punkcie prze-
strzeni i w ustalonym kierunku jest takie samo we wszysthkighych punktach
przestrzeni leacych na tym samym kierunku, o ile tylko punkty te nie efait@ani
nie absorbuja energii promienistej. Oznacza to w szcre§ol, ze w przypadku
ciat niebieskich, ktorych obserwowane tar&egiecace maja skazone rozmiary
katowe (jak np. Stace), natgenie promieniowania pochodzace z matego wycinka
powierzchniSwiecacej zmierzone na Ziemi ma taka sama véartiaka zmierzy-
libySmy znajdujac sie przy samej powierzclmiiecacej. Dzieki temu obserwacje
wykonywane z powierzchni Ziemi pozwalaja np. na @feaie kierunkowego roz-
ktadu promieniowania wysytanego z powierzchniigta.

Zgodnie z przyjeta wzej definicja nateenia promieniowania nze ono by
funkcja czestsci, potaenia i kierunku. Zalenost od czestsci, ktéra charak-
teryzuje przede wszystkim fizyczne cechy samego promieam@y zaznaczamy



zazwyczaj za pomoca wskaznikapozostawiajac w zakmasci funkcyjnej tylko
wielkosci bezpé&rednio zwiazane z polem, tzn. paémier oraz kierunki($,):

v =1v(r,9,0). (1.5)

Pole promieniowania, w ktérym natenie nie zaley od potaenia, to zna-
czy Iy = Iy(8,¢), nazywamyjednorodnym z& pole promieniowania, ktérego
nateenie nie zaley od kierunku, = I, (r), nazywamyizotropowym

Natezenie promieniowania jest pojeciem niezwykleytecznym przy teore-
tycznym opisie zjawisk przenoszenia promieniowania i Gwmaze wydawa sie
pojeciem nieco abstrakcyjnym, to jednak posiada prostiazek z wielk&ciami
majacymi naturalny sens fizyczny, takimi jak strufmieiSnienie i gestst promie-
niowania.

Oczywisty sens fizyczny ma réwri@atezenie Srednie

Q(r)= %_[ 4nlv(r, w)dw, (1.6)
gdzie catkowanie odnosi sie do wszystkich kierunkow w ptzeni. W szcze-
gélnym przypadku izotropowego pola promieniowania natgesredniel, (r) jest
rowne nateeniul, (r).

Strumieh promieniowania. Zgodnie z rownaniem (1.3) i&@ monochroma-
tycznej energii promienistej przeptywajacej przez poaobnie s wewnatrz kata
brytowego do w czasie ¢ jest rbwna

dE, = I, cos9 dSdv de (1.7)

Calkowita energie przeptywajaca przez ten elementipmehni otrzymamy
sumujac przyczynki pochodzace od wszystkicheiiveych wiazek, czyli catkujac
powyzsze wyraenie po wszystkich kierunkach,

dE’y = [ 1, cosd dSdv dw dt (1.8)
41t
Roéwnanie to mpemy napisaw postaci
F = ly cosdd " "1, cos9 singd9d 1.9
V:deth_4nVco oo_/o /ovco sin (0] (1.9)

i uzna je za rownanie definiujace strumie

Strumieniem monochromatycznym promieniowamaaywamy ilGc
energii promienistej zawarta w jednostkowym przedziatestéci
przeptywajaca w jednostce czasu we wszystkich kierumkazez
jednostkowa powierzchnie umieszczona w polu promigaita.



Tak zdefiniowany strumiezalezy od ustawienia powierzchni prébnej, lub méwiac
inaczej — zaley od wyboru kierunku normalnegm
Ze strumieniem monochromatycznym zwiazany jest stranméeegralny

F :/ Fodv. (1.10)
0

Jednostka strumienia monochromatycznego w uktadziessWem 2 Hz 1 (lub w
uktadzie cgs: ergst cm 2 Hz1). Jednostka strumienia integralnego jest W?m
(erg st cm~2). W radioastronomii powszechniezywana jednostka strumienia
jestjansky 1 Jy =102 W m—2Hz L.

Zauwamy, ze wyraenie podcatkowe w réwnaniu (1.9) zmienia znak pizy
T/2. Dlatego te niekiedy jest wygodne podzielenie catego strumienia ni dw
czesci, strumié dodatni ptynacy "w gore”

N 2n ,my2 ]
[ :/o /0 Iy cosd sinddddd (1.11)

i strumien ujemny ptynacy "w dot’
2nm pm
R — / / I, cos9 singd9db. (112)
0 /2

Zdarza sie niekiedyze kierunki "w goére” i "w dot’ sa wyr@nione w sposéb
naturalny, np. gdy z powierzchni pojedynczej gwiazdy premowanie wyptywa
na zewnatrz (wzdt promienia), natomiastadne promieniowanie nie wptywa z
zewnatrz pod jej powierzchnie. Naj&mgej interesuje nas tylko dodatnia éze
strumieniaF,", ptynaca w strone obserwatora.

Pojecie strumienia znajduje naturalna ilustracje wypedku gwiazd, gdy
katowa zdolné&ct rozdzielcza przyrzadéw obserwacyjnych nie pozwala zadm
nienie poszczegoélnych punktdéw na ich powierzchni. W syjtymzedstawionej na
Rys. 1.2 obserwator znajduje sie w takzéjiodlegt@cir od gwiazdy,ze wszystkie
odbierane od niej promienie sa w przytghiu réwnolegte.

Element & na powierzchni gwiazdy wysyta w kierunku obserwatora \kgz
promieniowania o naeniul,(©,®), ktéra padajac na odbiornik wnosi do po-
miaru strumienia przyczynekfd = I, (©, ®) cosddw, gdzie dv jest katem bryto-
wym, pod jakim z odlegtsci obserwatora widaelement powierzchni gwiazdysd
ad jest katem miedzy normalna do powierzchni odbiornik@erlnkiem padania
wiazki. Poniewa z zat@enia wszystkie promienie dobiegajace do obserwatora od
gwiazdy sa do siebie réwnolegte i padaja prostopadle b#oacik, dla wszystkich
wigzek maemy przyj& cosd = 1. Element &na powierzchni gwiazdy jest usta-
wiony w stosunku do kierunku widzenia pod kat@na zatem jest widziany przez



dew
|
r

Rys. 1.2. Strumieh promieniowania dobiegajacy od odlegtej gwiazdy. Pronuwanie
wysylane przez element powierzchni gwiazdiwd kierunkud jest odbierane przez odle-
gtego obserwatora w kacie brytowynexdvokot kierunkud. W miare wzrostu odlegkri

r miedzy obserwatorem i gwiazda, wszystkie kéitgaza do zera.

obserwatora pod katem brytowymod= dScos®/r2. Z drugiej strony, w uktadzie
wspotrzednych zwiazanym z gwiazd$ & R?dQ. Korzystajac z tych zalmdsci,
maozemy napisa

df, = 1,(©,®) dw=1,(0, ) dScosd/r? = 1,(0, P)R2dQcosd/r?.  (1.13)

Widzimy wiec, ze sumowanie wszystkich przyczynkéowf,d ktére wymaga
scatkowania lewej strony rowsoi (1.13) po kacie brytowymw, pod ktérym
tarcza gwiazdy jest widoczna z odle§é obserwatora, jest rownowmae scal-
kowaniu prawej strony réwrsei (1.13) po wszystkich katach brytowyc@
odpowiadajacych widocznej dla obserwatorastz@owierzchni gwiazdy:

RZ r2m /2
f— / dfy = / / 1,(©, ) cosOsin@ dO db.  (L.14)
w 0 0

Jezeli katowy rozktad nateenia promieniowania na powierzchni gwiazdy jest
taki sam we wszystkich punktach jej powierzchni, woéwczadwpana catka w po-
wyzszym wyraeniu przedstawia zgodnie z definicja (1.11) strumig/ptywajacy
w kierunku normalnym do powierzchni gwiazdy, czyli

RZ
fy = r—sz. (1.15)

Zwrétmy uwage ze w zalendsci tej wystepuje tylko stosunek promienia do
odlegitcscei, czyli katowy rozmiar gwiazdy. Oznaczajaednice katowa gwiazdy
przeza, gdziea = 2R/r, mazemy (1.15) przepigaw postaci

_1

fy 2

a’F, (1.16)



Zwiazek ten pozwala wyznaczy wielkoS&E strumienia promieniowania
opuszczajacego gwiazdez@i znany jest strumie obserwowany i katowared-
nica gwiazdy. Te ostatnia wielko mazna w wielu przypadkach mierzyw sposéb
bezp&redni dla gwiazd, dla ktérych nie jest znany ani pramizni odlegt&t. Jest
to podstawa metody wyznaczania temperatur efektywnyclazgivo nieznanych
odlegtasciach, ale o znanyddrednicach katowych i jasgoiach obserwowanych.

Waznym przypadkiem szczegdlnym jest powierzchidecaca w sposoéb izo-
tropowy i jednorodny, tzn. gdy natenie,l, (3,4) = B,, nie zalgy ani od miej-
sca na powierzchni, ani od kierunku. Zgodnie z réwnaniend 1. strumi&
wyptywajacy jest wéwczas rowny

2n ,m/2
R = [ Bucosd dw=B, [~ [ cosdsind d9 dp —
an 0 0

/2

= 218, A d(sin’9) = 1B, (1.17)

Strumieh wyptywajacy jest zatem liczbowo réwny naeniu promieniowania
pomnaonemu przezt steradianéw. W zwiazku z tym w roz@aniach astrofi-
zycznych wprowadza sig czesto tzwstrumien astrofizycznyafy, zwiazany ze
strumieniem fizycznym, Ealezndscia:

TFasuy = Fy. (1.18)

W przypadku powierzchni jednorodnejsSiviecacej izotropowo strunfieastrofi-
zyczny jest liczbowo réwny nateniu,

Fastrv = By. (1.19

Cisnienie promieniowania Z punktu widzenia fizyki statystycznej&riie-
nie mana interpretowa jako ilost pedu, ktéra w jednostce czasu czastki gazu
udzielaja jednostce powierzchni zamykajacego je naezybefinicje te mana
zastosowa do gazu ztaonego z fotondéw poruszajacych sie z presiia c i
niosacych peg = hv/c.

Wyobrazmy sobie doskonale odbijajg&@anke zwierciadlana, na ktora w jed-
nostce czasu z kata brytowegoavokét kierunku (8, ¢) spltywa energia B, =
Iy cosddw. Fotony w tej wiazce maja peded/c. Skladowa pedu normalna do
powierzchni odbijajacej jest rownaEdcosd/c. Fotony odbijajace sie od po-
wierzchni przekazuja jej ped réwny Bgcosd/c. (Po odbiciu odcianki doskonale
odbijajacej skladowa normalna fotonu zmienia kierunekprzeciwny; a zatem,
zeby catkowity ped byt zachowan§gcianka musi przefapodwaéjna wartet skta-
dowej normalnej pedu czastki.) Fotony zawarte w rozpediryej wiazce wywieraja



Rys. 1.3.Definicja gest&ci promieniowania.
wiec ciénienie
2
dR, = 2dE, cosd /c = E|Vcosza dw. (1.20)
Cisnienie calkowite jest suma przyczynkéw pochodzacych widzek

nadbiegajacych ze wszystkich kierunkoéw po jednej strameerciadta, czyli jest
catka po potowie petnego kata brylowego

P, — 3/ Iy co29 dw (1.21).
cJ2n

Dla szczeg6lnego przypadku pola izotropowego, Qdyie zaley od katéwd i ¢
2,12 /2
P, — g|V/ / o9 sin9d9dd — —gzmv/ Lacos9) = 2, (1.22).
c Jo Jo c o 3 3c

Caltkujac powysze wyraenie wzgledenv, otrzymuje sie zwiazek dla wiellsoi
integralnych,
P = (41/3c)l. (1.23)

Gestast promieniowania. Wielkost te definiujemy w d&t oczywisty sposob
jako

ilo& energii promienistej zawartej w kdej chwili w jednostce
objetcsci.
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Wezmy pod uwage niewielki cylinder o wymiarach takich jakRys. 1.3. @
cylindra ma kierunekg,¢), a jego objet& jest rowna & = dScosd dl. Zgod-
nie z definicja nateenia promieniowania energia promienista przeptywajazaz
cylinder w czasie = dl/c jest réwna &, = I, cosd dSdt = |, cosddS(dl /c) =
(ly/c)aV. Catkujac po wszystkich naliwych kierunkach($,) i pamigtajacze
zgodnie z nasza definicijg = dE,/dV, mamy

1

==/ I dow. (1.24)
C J4n

W szczegdllnym przypadku promieniowania izotropowego

4
W = %ﬁv. (1.25)

Calkowanie po czeshziach daje zwiazek migedzy wielkciami integralnymi

u= 4%TI. (1.26)

Poréwnujac ze soba réwnania (1.22) i (1.25), dostajemy

R = }u\, (1.27)
3
lub dla wielkdsci integralnych
1
P=—-u 12
= (1.28)

Ten ostatni zwiazek nmma uwaat zaréwnanie stanu gazu fotonowego
Roéwnanie transportu promieniowania. Dotychczas nasze rozwania do-
tyczyly wielkosci opisujacych pole promieniowania w spos6b lokalny,. tzn

odnoszacych sie do jego cech w wybranym punkcie przesiroeezalenie od
tego, czy przestrfeta jest pusta, czy rewypetia ja materia. Jednak promie-
niowania nigdy nie znajduje sie w spoczynku: fotony mogtaiet tylko w stanie
ruchu przemieszczajac sie z predkm Swiatta. Na swej drodze wcgniej czy
pozniej natkna sie na materie. Skutki wynikajace zdg& spotkania materii z
promieniowaniem sa przedmiotem szczegdlnego zainte@sa astrofizyki.
Codzienne dswiadczenie pokazujee wiazka promieniowania napotykajac
materie mae uleg& wyraznemu ostabieniu. Przyczyny tego ostabienia mgga b
dwojakie: albo materia pochtania &efotonéw wiazki — co nazywamagbsorpcja
albo czé&t fotondw zostaje z wiazki usunieta wskutek zmiany kiguruchu — co
nazywamyrozpraszaniemWynik obu procesow jest taki sam: z wiazki ubywa fo-
tonow biegnacych w danym kierunku, czyli energia ptynadgm kierunku ulega
zmniejszeniu. Jeeli nie potrafimy lub nie chcemy wskazaktoére z tych dwéch
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ds

dl
Rys. 1.4.ROwnanie transportu promieniowania opisuje zmiane enprgmienistej za-
wartej w kacie brytowym b po przegciu w dgsrodku materialnym drogild

zjawisk jest odpowiedzialne za ostabienie promieniowamawimy o ekstynkcji
(wygaszaniupromieniowania. W celu uzyskania #oiowego opisu zjawiska eks-
tynkcji oznaczmy przek, energie padajaca prostopadle na element powierzchni
dSw czasie tlz kata brytowego @. Jezeli za elementem powierzchni znajduje sie
materia absorbujaca lub rozpraszajaca, to po przebyogi d (Rys. 1.4) energia
ptynaca w tym samym kierunku co poprzednio w czasievadkacie brylowym do
zmniejszy sie o B,. Zdefiniujmywspodtczynnik ekstynkciji, kv taki sposob, by

dEV == _kV EV dI . (1.29)

Znak minus oznaczae mamy do czynienia z ubytkiem energii. Wspétczynnik
ekstynkcji mae by¢ funkcja czestéci, co podkrélamy przez mycie wskaznika
v. Wspotczynnik ekstynkcji jest okstony lokalnie, tzn. w ogolnym przypadku
jest funkcja potaenia. Charakteryzuje on tylko v#eiwdsci wygaszajace materii
i nie zaleey w spos6b bezpwedni od pola promieniowania. Jego jednostka jest
(dtugast) 1.

Tak zdefiniowany makroskopowy wspotczynnik ekstynkcji ntiakh zwiazek
ze znacznie ogolniejszym, mikroskopowym pojecigrmekroju czynnegdktorego
sens tatwo zrozuména przyktadzie nastepujacegosaoadczenia. Niech w jed-
nostce objetsci znajduje sieN czastek (tarcz) ktére moga wywotywgakies
interesujace nas zjawisko lub proces fizyczny, np. poéhanozprasza lub prze-
ksztatc& padajace czastki (np. fotony) w czastki innego rodz&jiech j ozna-
cza strumié czastek padajacych (czyli liczbe tych czastek pradzhcych w jed-
nostce czasu przez jednostke powierzchniX a liczbe proceséw zachodzacych
miedzy czastkami obu rodzajéw w jednostce olfetov jednostce czasu. Przekroj
czynnyo dla dowolnego procesu definiujemy za pomoca rownania

iNo=X (1.30)

Wyrazajacj wm2s 1, Nwm=2iXwm3s!iatwo mana stwierds, ze
jednostkao jest nt.
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Przyptmy nastepnieze interesujacym nas procesem jest usuniecie z wiazki
promieniowania fotonu o enerdiv. Strumiéh j fotonéw padajacych jest oczywi-
Scie rownyE, /hv. Na drodze tIz wigzki zostaje usunietyck = dE, /hv fotonow.

Za jednostka powierzchni w warstwie o gr@ed d znajduje sieN dl czastek.
Roéwnanie (1.30) mzna wiec w tym przypadku zapis@dmnazac obie strony przez
hv) w postaci

Ey, Nd o= —dE,. (1.31)

Rownanie to stanie sie identyczne z rwnaniem (1.29gli@rzyjmiemy

Przekréj czynny jest zatem pojeciowasgamy ze wspoétczynnikiem ekstynkciji li-
czonym na jeden atom.

W podobny sposéb nzemy okrélic wspotczynnik ekstynkcji (lub inaczej -
przekrdj czynny) liczony na jeden gram matesij, jezeli podstawimyk, = pK,.
Jednostka, jest nfgL.

Wynikiem oddziatywania materii z promieniowaniem meoby¢ nie tylko jego
ostabienie; sama materia jest zawsze w mniejszym lub wjgkstopniu zrédiem
promieniowania, ktére mze dodawa sie do promieniowania ptynacego w wy-
réznionym przez nas kierunku. Dla scharakteryzowania emysyj wissciwosci
materii wprowadzamyvspoétczynnik emisjiyjzdefiniowany jako

ilo&€ energii wysytanej przez jednostke objgtow jednostce czasu w
jednostkowym kacie brytowym.

Wspotczynnik emisji jest w ogdéinym przypadku funkcja stci, potazenia i
kierunku. Charakteryzuje on przede wszystkim widsmanaterii, ale mpe réw-
niez zalezet w sposéb jawny od pola promieniowania.

Uwzgledniajac zaréwno procesy ekstynkcji, jak i emigizlirudu mana spo-
rzadzt bilans energii w wiazce promieniowania biegnacego weslbnym kie-
runku. Po przéjciu niewielkiej drogi ¢l (Rys. 1.4) catkowita zmiana energii jest
rowna

dE, = —ky E, dl + j, dV dt dw (1.33)

Drugi wyraz po prawej stronie tego rownania przedstawiagiagpromieniowana
w czasie tiz objetdci dv = dS-dl w kacie brytowym do. Réwnanie to mpna te
zapis& w postaci

d/ & \ , E .
d <detdw> = X s TV (1:34)

Biorac pod uwage definicje natenia (1.3) oraz faktze tym razem rozwa-
zamy tylko wiazki prostopadte do elementu powierzchBitdn. takie dla ktérych
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cosd = 1, dostajemy

% =—kylv+ jv. (1.35)
Réwnanie to nosi nazwedwnania transportu(lub transferu) promieniowania
Opisuje ono zmiane natenia promieniowania wzdikierunku jego rozchodzenia
sie.

Z punktu widzenia zmian zachodzacych w rzaieiu wiazki nie ma znaczenia
na jakiej drodze, wyrzonej w bezwzglednych jednostkach dtégp zachodzi ob-
serwowana zmiana. W warunkach astrofizyczngehatto mae doznawa ledwo
dostrzegalnych zmian dopiero po przebyciu wielu setek ety parsekéw w
przestrzeni miedzygwiazdowej, a u®te uleg& wyraznym zmianom na dro-
dze niewielu metrow w gestych warstwach atmosfer gwiazadwDla unikniecia
tak ogromnych ranic pochodnej stojacej po lewej stronie réwnania (1.3%) w
godne jest przyjecie w charakterze zmiennej niezadg takiej wielk@ci, ktéra
bytaby bezpérednio zwiazana ze zmianami neg¢aia. Dzielac obie strony réwna-
nia transportu przek, i wprowadzajac oznaczenie

mamy
dy, iv
o= (1.37)
Wielkost |
(1) :/ k(1) (1.38)
0

nazywamydroga (ub grubo&cia, gtebokoscia ) optyczngens tej wielkéci sta-
nie sie bardziej zrozumialy, zeli ograniczymy sie tytutem przyktadu do materii
wytacznie pochtaniajacej, tzn. takiej, dla ktéjgj= 0. ROGwnanie transportu (1.37)
ma woéwczas bardzo prosta pdsta

i rownie proste rozwiazanie
IV — |V7oeX[X—TV), (140)

gdziel, o oznacza natenie poczatkowe, odpowiadajare= 0. Nategeniel, (1y)
jest rownowane strumieniowi fotondwN(t,) = Iy(ty)/hv. ROwnanie (1.40)
mazna zatem napigadla liczby fotonéw

N(ty)
N(0)

=exp(—Ty)
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i interpretow& jako prawdopodobiestwo zdarzeniaze foton przebiegnie bez ab-
sorpcji droge optyczna co najmnigj. srednia droge optyczna znajdziemy zatem
jako
< Ty >= / Ty exp(—Ty) dty, = 1. (1.41)
0

Wynika stadze w jednorodnym &rodku absorbujacyisrednia droga optyczna
fotonéw jest réwna 1. (Zwr@my uwage,ze droga optyczna jest wielgoig
niemianowana.) €rodek, dla ktérego, < 1 nazywamyoptycznie cienkima csro-
dek ot, > 1 nazywamyoptycznie grubymZgodnie z definicja grulsei optycznej,
Srednia droga optycznaTt, > jest zwiazana zgrednia droga geometryczral, >
rownaniem

<ty >=k <ly>=1, (1.42)
skad wynika
1
<ly >=—. (1.43)
ky

Inaczej moéwiac,

Srednia droga swobodna fotonu Verodku jednorodnym jest réwna
odwrotndsci wspotczynnika ekstynkcji.

W osrodkach niejednorodnych, o zmiennym wspétczynniku elsatly, Sred-
nia droga swobodna ma sens lokalny i charakteryzujesewasci absorpcyjne
osrodka tylko w danym miejscu.

Drugi wyraz po prawej stronie rdwnania (1.37) nazywafugkcja zrodtowa
oznaczamy zazwyczaj Symbolesy,

_ b
S=i (1.44)

Przy tych oznaczeniach réwnanie transportu przybieraerstaie posta

dl,
= . 1.4
. vt S (1.45)
Roéwnanie to mana tatwo rozwiaza, jezeli zatazymy, ze funkcja zrédtowa jest
znana funkcja gtebolsei optycznejS= S(t1). Dla uproszczenia pominiemy nie-
istotny w tej chwili wskaznikv, pamietajac jednakze dalsze rozwaania odnosza
sie réwnie do promieniowania monochromatycznego.
Mnozac obie strony réwnania (1.45) przez ew(korzystajac z tasam@ci
dilexp(t)] di

e aexp(r) +lexp(t), (1.46)
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maozna réwnanie transportu przedstawi postaci

drexpOl _ goxnn). (1.47)
dt
Jest to réwnanie typu
df () _
o = g0, (1.48)
ktérego rozwiazaniem jest
X
F(x)— £(0) = /0 g(xX ). (1.49)

Dobierajac warunki brzegowe w taki sposéb, by dia 0 natgenie promieniowa-
nia miato wart&t | (0), dostajemy rozwiazanie réwnania transportu

| (T)exp(t) — 1(0) = /0 ' S)exp(T)dr (1.50)

lub po pomnaeniu obu stron przez expgj-

(1) = 1 (0)exp(—T) + /O 'St expl— (1 — T)]dr. (151)

Fizyczny sens otrzymanego rozwigzania jest jasny: pieyws/raz przedsta-
wia wkiad, jaki do nateenia w danym miejscu wnosi promieniowanie padajace
na materie (ktére oznaczghy|(0)) i ostabione wskutek ekstynkcji na drodze od
T = 0 dot. RAwnie prosty jest sens fizyczny drugiego wyrazu: materkaxde;
gtebokdci optycznejt/, zawartej miedzy 0 1, jest zrodtem promieniowania opi-
sanego funkcja zrodtow§(t'); promieniowanie to dociera do punktuostabione
przez ekstynkcje o czynnik ekp(t—1')]. O natgeniu w punkcia decyduje suma
przyczynkéw od wszystkich punktow agcychr’.

Dla uproszczenia przyjmijmyze funkcja zrodtowa jest taka sama we wszyst-
kich punktach materii, tzn. jest niezalea odt. Z réwnania (1.51) wynika wtedy

[(t) = 1(0)exp(—1) JrSexp(—T)/OT exp(t)dt’ =
= 1(0)exp(—1)+ Sexp(—T1)[exp(T) — 1] =
— S+exp—1)[1(0)—9. (1.52)

Gdy grubd&t optycznar jest bardzo dea (przypadekmaterii grubej optycz-
nie), wowczas drugi wyraz w (1.52) dg do zera i nateeniel (1) dazy do funkcji
zrédtowej S. Oznacza toze po przejciu przez warstwe materii o bardzo zdj
grubdsci optycznej promieniowanie traci swoj pierwotny chaeskfego nateenie
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przestaje zaket od natgenia poczatkowegld0) i jest catkowicie okrélone przez
emisyjne wiasngci materii.

W przypadkumaterii cienkiej optyczniegdy grub&t optycznar jest na tyle
mata,ze mana dokona przyblizenia exp—1) ~ 1— 1, rownanie (1.52) przybiera
przyblizona posta

(1) =1(0) +1[S—1(0)].

Wynikaja stad dwa proste wnioski:

Jezeli na materie nie padaadne promieniowanie, tzrl.(0) = O i promienio-
wanie pochodzi tylko z samej materii, to jego raggie jest proporcjonalne do
1. Oznacza toze promieniowanie wysytane jest gtéwnie w tych czéstach,
dla ktérych gteboké&t optycznar, (wskaznikv opuscilismy tylko dla wygody za-
pisu) jest daa, lub inaczej — dzy jest wspotczynnik ekstynkck,. Wniosek ten
jest zgodny z dewiadczeniem, wiemy bowienze goracy rzadki gaz promieniuje
przede wszystkim w liniach widmowych, w ktérych wspotczinekstynkcji jest
szczegolnie dzy.

Jezeli z& na materie pada promieniowanie o zaigiu | (0), to po przejciu
przez stosunkowo cienka warstwe, w czéstach o szczegdlnie daj ekstynkcji
mozemy obserwow@ zaréwno linie emisyjne — gdg > 1(0) — jak i linie absorp-
cyjne — gdyS< 1(0).

Promieniowanie ciata doskonale czarnegoWazna role w zastosowaniach
astrofizycznych odgrywa promieniowanie ciata doskonal@mego. Proste roz-
wazania wystarcza do poznania jego nagwigjszych cech fizycznych.

Ciatem doskonale czarnym nazywamy takie cialo materiakbéne
pochtania cate padajacempromieniowanie.

Wyobrazmy sobieze w polu promieniowania scharakteryzowanym przez nate-
zeniel znajduja sie probki ciat materialnych oadych wigciwasciach pochtania-
nia i emisji. Scharakteryzujmy te waaiwaosci w sposoéb iléciowy podajac dla ka
dej probki wspoétczynniki absorpcji i emisji powierzchniejv Niech wspotczynnik
absorpcjii-tego ciatag; bedzie okrélony jako stosunek energii pochtonietej przez
jednostke powierzchni do energii padajacej na te paeienie, a wspotczynnik
emisji g — jako ilosC energii wysytanej przez jednostke powierzchni tegoaciat
jednostce czasu.

Jezeli catdst zostawimy w izolacji od otoczenia przez czas dostatecdiigi,
to mazemy oczekiwa ustalenia sie stanu rownowagi termicznej, w ktorej ppszc
goélne ciata osiagna state, dhniekoniecznie takie same temperatury. Dladego
ciata bedzie wéwczas spetnione rownanie

al=eg (1.53)
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stwierdzajace rowrit energii pochtonietej gl, i wyemitowanej,g. Poniewa
nategenie zewnetrznego pola promieniowania jest dla wszgyistkiat takie samo,
wiec
|:E:E:%:...:%_ (1.54)
a a & ap
Wskaznikiemb wyréznilismy ciato doskonale czarne, dla ktéregp= 1. Z po-
wyzszego ukladu réwrmmwynikaja dwa wane wnioski. Pierwszy z nich nosi

nazweprawa Kirchhoffa

W stanie rownowagi termicznej materii z promieniowanierosst
nek wspotczynnika emisji do wspotczynnika absorpcji je&ivmy
nategeniu promieniowania.

Drugi wniosek dotyczy wisciwdsci ciata doskonale czarnego. Poniewa
rownasci & &
2_2 1.
- =1 (1.55)
g jest zawsze mniejsze od jedstd i osiaga wartst 1 tylko dla ciata doskonale
czarnego, warunkiem spetnienia tej roveeojest, bye, byto wieksze od kadego

€. Innymi stowy,

w warunkach réwnowagi termicznej ciato doskonale czarrmre-
niuje wiecej nk jakiekolwiek inne ciato.

Chocia definicja ciata doskonale czarnego reowvydawa sie d&t abstrak-
cyjna, to jednak realizacja praktyczna takiego ciala jessunkowo prosta. Wy-
obrazmy sobie wneke wykonana z dowolnego materiatauzana w otoczeniu
o statlej temperaturzé (Rys. 1.5). Promieniowanie we wnece oddziatuje z jej
Sciankami.

Przesledzmy losy wiazki wystanej z naenieme; ze scianki 1 w kierunku
Scianki 2. Po pierwszym odbiciu detianki 2 energia zawarta w wiazce bedzie
rownae; (1 — ap), poniewa cze&t eja, zostanie pochionieta przézianke 2. Po
powrocie do pierwsze$cianki i po odbiciu sie od niej energia w wiazce bedzie
rownae;(1—ap)(1—a;) itd. Kolejne kierunki biegu wiazek i ich natenia sa
zaznaczone na Rys. 1.5. Suma matewszystkich wiazek biegnacych z lewa na
prawo jest rowna

(S8 :el+e1(1—a2)(1—a1)+-~~+el(1—a2)”(1—a1)”+~-~+

+e(l-a)+e(l—a)?(l-—ap) +-+e(l—a)"(1—a)" 1+
Oznaczajac dla uproszczenia zapisd (1—a;)(1—ap) mamy

g =e(1+x+X+ - +X"+)+ep(l—a)(L+Xx+XC+ X" +)
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%} %
— € €y —
— G178y e,(l-a;) —
— e/(l-a,)(1-a,) e,(l—a,)(l-a,) —_
—_— 62(17a1)2(17a2) 61(1*62)2(]*211)%

Rys. 1.5.Wneka z promieniowaniem utrzymywana w statej temperatilirz\Wtasnaci
Scianek sa opisane wspoétczynnikami emasgjie; | wspétczynnikami absorpcas, az. Po-
dane sa naienia wiazek biegnacych po kolejnych odbiciach w kiematkwskazywanych
przez strzalki.

Suma szeregu X+ X2+ -+ X"+ ... jest rowna(l—x)~* czyli (ag +ap —
ajap) 1. Mozemy zatem napiga

_ e e(l—a)
ata—aa atap—ad

Poniewa zgodnie z (1.54%, = a;1&, i & = axey,, Wiec

a a(l—a a+a—aa
_ & +6 o ( 1) _ e(a+a—aga) o, (1.56)
a;t+ax—a1a ata—aia

Identyczny wynik mana bez trudu uzyskabiorac pod uwage wiazki biegnace z
prawa na lewo.

Udowodnilmy zatemze po odpowiednio digj liczbie odbt od scianek o
dowolnych wiasnsciach absorpcyjnych i emisyjnych promieniowanie we venec
staje sie promieniowaniem ciata doskonale czarnego.



19

Wynika stad prosty sposob praktycznej realizacji ciatlskidmale czarnego:
ciatem takim jest np. niewielki otwdr vBciance wneki utrzymywanej w stalej
temperaturze. Nakgnie promieniowania wybiegajacego z otworu nie zaled
tego, z jakiego materialu wykonana jest wneka i jest tyluokicja temperatury
wneki. By to udowodré wyobrazmy sobieze nasza wneke taczymy z inna wneka
o takiej samej temperaturze i przeprowadzamy nastep@ksperyment: w miej-
scu potaczenia wnek umieszczamy filtr przepuszczajgléy fpromieniowanie o
okreslonej dtugéci fali. Gdyby nateenia promieniowania o tej dtu§oi fali byty
rozne w obu wnekach, wéwczas przez filtr ptynatby strumémergii, ktéra ewen-
tualnie mana by wykorzysta do wykonania pracy. Mdiwost ta bytaby jed-
nak sprzeczna z druga zasada termodynamiki, poi@lgé wneki po potaczeniu
ze soba stanowia jeden uklad termodynamiczny o takiejegavazedzie tempe-
raturze. Oczywscie rown&c natgen musi zachodzi dla kadej dtugdci fali, co
oznaczaze widmowy rozktad promieniowania réwnowagowego musi funkcja
uniwersalna, tzn. taka sama dla wszystkich wnek o teatpezeT.

W podobny spos6b nzma udowodrd, ze promieniownie wnekowe nie e
byt spolaryzowane i wewnatrz wneki musidjednorodne i izotropowe. Wynika
stad wany wniosek,ze natgenie promieniowania ciata doskonale czarnego jest
uniwersalna funkcja czestoi (dtugdci fali) i temperatury

lecz = By(T). (1.57)

Wyobrazmy sobie jeszczee w otworze wneki umieszczamy dowolne ciato
o temperaturzd’, ktérego witdciwaosci absorpcyjne i emisyjne sa scharakteryzo-
wane przez wspotczynnil, i j,. Obecn&t tego ciata nie mze zmient natgenia
wychodzacego z otworu, gdyjak wiasnie wykazabmy, natgenie promieniowa-
nia opuszczajacego wneke nie zgl@d tego, jak jest ona zbudowana. Do promie-
niowania przechodzacego przez dodatkowe ciatlo musi jedimsowa sie rowna-
nie transportu

dBy
& = B+S. (1.58)

Poniewa przefgcie promieniowania przez ciato w otworze niezaavywotd& zad-
nych zmian w jego na#eniu, wiec

dB,
& =0 (1.59)

czyli jak wynika z rownania (1.58)
v
S = = By. (1.60)

Y
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Zwiazek ten, bedacy inna postacia poznanegogtawa Kirchhoffa (1.54),
uzyskalsmy nie czyniazadnych zateeh odnénie rodzaju materii, z ktérej zbu-
dowane jest absorbujace i emitujace ciato; obowiazumjeatem dla wszystkich
ciat znajdujacych sie w rGwnowadze termicznej.

Podsumowujac te rozwania, podkrglmy réznice miedzy promieniowaniem
ciata doskonale czarnego, dla ktérdge= B, a promieniowaniem termicznym, dla
ktérego S, = B,. Promieniowanie termiczne nabiera cech promieniowaraéaci
doskonale czarnego dla zgch grubéci optycznych, gdy, — B,.

Prawo Plancka Ksztatt funkcjiB, (T ) opisujacej widmowy rozktad natenia
promieniowania ciata doskonale czarnegozmea uzyska na podstawie rozvan
dotyczacych statystycznych wilagwod gazu fotonowego wypetniajacego wneke
utrzymywana w temperaturZ€. Pomijajac szczegOly tego rozumowania, ogra-
niczymy sie do podania jego wyniku (otrzymanego po razwsey przez Maxa
Plancka) i jego krotkiej dyskusji. Tak zwane prawo lub fujakBlancka ma posta

2hv3 1
B(T) =2 exp(hv/kT) — 1’

(1.61)

gdziev jest czestécia, h — stata Planckak — stata Boltzmanna ¢ — predkdécia
Swiatta. Prawo Plancka tatwo raoa wyrazt w funkcji dtugdsci fali A zadajac, by
energia zawarta w przedziale dyta rowna energii zawartej w odpowiadajacym
mu przedziale dtugeci fali d\, tzn. byB,(T)dv = B,(T)dA. Biorac pod uwage,
ze |db/d\| = c/A? mamy

dv  2hc? 1
BA(T):B\,(T)a: " xple 1 (1.62)
kT

Funkcja Plancka wymona jest w takich samych jednostkach jak matge pro-
mieniowania monochromatycznego. Na Rys. 1.6 przedstasanvykresy funk-
cji By(T) dla kilku wartdsci temperatur z zakresu 46 10/ K.

W réznych ograniczonych zakresach energii fotonéw prawu Remoa@na
nad& wygodne postacie przylne. Przyblzenie Rayleigha—Jeansainosi sie
do przypadku, gdy energie kwantéw sa znacznie mniejszd odezeli hv < kT,
to funkcje wyktadnicza w réwnaniu (1.62) mea rozwing w szereg

hv hv
eXp T ~ 1+ T (1.63)
Podstawiajac to rozwiniecie do (1.61), dostajemy
2hv3 kT 22
R-J/T) kb _ &
By (1) = c2 hv 2

KT, (1.64)
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Rys. 1.6. Widmowy rozktad nateenia promieniowania ciata doskonale czarnego dla
kilku wartosci temperatur z przedziatu 46 107 K. By (T) jest wyrazone w jednostkach
W-m—2.m~L.sr 1 \ jest wyr&zone wum.

Wynik ten zostat pierwotnie uzyskany na gruncie fizyki klemyej (stad
tez nieobecngt statej Planckeh charakteryzujacej procesy kwantowe). Prawo
Rayleigha—Jeansa stosuje sie tylko dla matych cgesfaromieniowania radio-
wego lub podczerwonego.Przyblizenie Wienaodnosi sie do przypadku, gdy
hv > kT. W wyrazeniu (1.61) wartst funkcji wyktadniczej jest wowczas znacz-
nie wieksza od jedr&ei i jedynke wystepujaca w mianowniku mma poming
otrzymujac

3
BW(T) = th—\z)exp(—%)_). (1.65)

Przyblizenie to stosuje sie niekiedy przy opisie promieniowariggenowskiego
goracych zrédet termicznych.

Rozkfad nateenia promieniowania ciata doskonale czarnego w catymezsadr
widmowym opisuje w sposdb poprawny tylko formuta Planckapksty sposéb
mazna z niej uzyskakilka waznych wnioskéw odnnie cech tego promieniowa-
nia.
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Raézniczkujac (1.61) wzgledem temperatury otrzymujemy

0By,  2h®*  exp(hv/kT)
0T  ke?T2 [exp(hv/KT) — 12

(1.66)

Pochodna ta jest dodatnia dla wszystkich wastdemperatury i czesési; znaczy
to, ze ciato doskonale czarne w miare wzrostu temperatury j@oine coraz to
wiecej energii we wszystkich czesimach. Whniosek ten jest oczyseie zgodny z
przebiegiem funkcji Plancka przedstawionych na Rys. 1.6.

Czestét, dla ktorej funkcja Plancka osiaga watanaksymalna, znajdujemy
z rbwnaniadB, /dv = 0. Wykonujac wskazane zaiczkowanie po czesoiach
otrzymujemy

6hv? 1 223 exphv/KT)
c2 exphv/kT)—1 kTc? [exp(hv/kT) —1]2

=0.

Dokonujac podstawienia= hv/kT, mazna to réwnanie przedstafviv prostszej
postaci
X = 3[1— exp(—Xx)]. (1.67)

Rozwiazujac je na drodze numerycznej, dostajemy w pizghlux,, = 2,82, czyli
hvm = 2,82kT (1.68)
lub jeszcze inaczej

2,82
=2 7=588-10°T [HZ. (1.69)

Vm

Z (1.68) wynika,ze maksimum energii jest promieniowane w postaci kwan-
tow o energiachhv,, tego samego rzedu ca&rednia energia ruchu termicznego
czastek ciata promieniujacege kT). Réwnanie (1.69) wymza zwiazek miedzy
temperatura ciata doskonale czarnego a cae&o w ktérej promieniowane jest
najwiecej energii. Zwiazek ten nosi nazweawa przesuniet Wienalradycyjnie
prawo to wyraa sie za pomoca dtu§oi fali A, ktéra znajdziemy podobnie jak po-
przednio, rozwigzujac réwnan@B, /oA = 0. Rézniczkujac (1.62) i podstawiajac
y = hc/AKT dostajemy rownanig = 5(1 — exp(—Y)), ktérego rozwiazaniem jest
Ym = 4,97. Wynika stad

he 1

1
= = 10°3= 7
m l,§7k T 2,90 10 [|||]. (l 0)

T

Zwrétmy uwage,ze funkcjeB, i B, przedstawiaja energie promieniowane
odpowiednio w jednostkowych przedziatach czésta diugcci fali. Maksima
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tych funkcji przypadaja przym i Am, ktore nie spetniaja zwiazkuyhy = c. Na
przyktad, dla temperatury = 6000 K (temperatura charakteryzujg&aiatto sto-
neczne)vm = 3,5- 10 Hz, co odpowiada diugi fali ok. 0,8pum, natomiast
maksimum funkcjiB, (T ) wypada przy dtugsci fali Ay, ~ 0, 5pm.

Korzystajac z prawa przesuigviena, maemy w prosty i zarazem pogladowy
sposob okrglic zakresy czestri lub dtugéci fali, w ktorych stuszne sa znalezione
poprzednio przybfienia (1.64) i (1.65): Przyldenie Rayleigha — Jeansa stosuje
sie dlav < vy (A > Ap), z&6 przyblzenie Wiena — dl@ > vy (A < Ap).

Na koniec, postugujac sie prawem Planckazemy znalez catkowita moc
promieniowana przez jednostke powierzchni ciata doak®ezarnego w jednost-
kowym kacie brytowym. Jest ona réwna catce po wszystki@gstgciach z wyra-
zenia (1.61)

°° 2h [ v3dv 2kAT4 e x3dx
B(T)_/o BV(T)dV_?/o exp(hv/kT)—1  c2h3 /o exp(x) —1
k4 _,
- 55T (1.71)

Dla promieniowania izotropowego, a takim jest promieninigaciata dosko-
nale czarnego, zachodzi zatem zwiazek

F=mB(T)=0T", (172

ktory nazywamyprawem Stefana—Boltzmann&taly wspoétczynnik zawierajacy
tylko state atomowe oznaczamy zazwyczaj symbotemazywamy stata Stefana-
Boltzmanna,

o 2ok

~ 15c2h3

Biorac pod uwage zwiazek (1.26) miedzy gésiq energii i nateeniem pro-

mieniowania w polu izotropowym, znajdujemy gestantegralna w funkcji tem-
peratury

=5,670510°% |[Wm2K™4. (1.73)

uT) = 4; B(T) =aT4 (1.74)
gdzie
4 8k

_ _ — 16 —3 v —4
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2. Gaz atomowy

W wiekszaci obiektow astrofizycznych materia wystepuje w postaziogvej,
a jej gest&e jest na tyle mataze do jej opisu mena stosow@ powszechnie znane
prawa termodynamiki gazu doskonatego. Sytuacje, w ktépattzenie to naley
odrzuct, beda oméwione oddzielnie.

Termodynamiczny opis gazu Podstawowymi rdwnaniami opisujacymi stan
materii gazowej i jej przemiany sg¢enomenologiczne réwnanie stanu

PV = RT, (2.1)

w ktorym P oznacza @&nienieV — objet&t jednego mola gazd, — temperature i
R = 8,3145 J mot! K1 - stata gazowa, a talk pierwsza zasada termodynamiki

dQ = dU + Pdv (2.2)

stwierdzajacaze ciepto @ dostarczone do uktadu e byt wykorzystane do
zmiany energii wewnetrznej ddlub do wykonania prac¥PdV. Dla gazu dosko-
natego energia wewnetrzna jest funkcja tylko tempeyatuw ogélnym przypadku
U=U(MT).

Uzytecznym pojeciem termodynamicznym jegtpto wtasciwezdefiniowane
jako ilo&E ciepta potrzebna do podgrzania jednego mola gazu dosgmat 1 K
w przemianie termodynamicznej, podczas ktorej jedna zeznyich termodyna-
micznych pozostaje stata. | tak ciepto wtawe przy stalej obje&zi (v = 0)

do U v du
W(ﬁ);ﬁ”?ﬁﬁ (23)

oraz ciepto wigciwe przy statym &nieniu (&P = 0)

L /dQ\ U v

Rdézniczkujac réwnanie stanu (2.1) dostajemy
VdP+ PdV = RdT,

skad dla przemiany izobarycznejRe= 0) mamyPdV = RdT albo

av
P<d—T>p—R‘

Korzystajac z tego zwiazku oraz z (2.3), meony (2.4) przedstawiw postaci

cp=0oy+R
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lub
R=cp—ovy. (2.5)

Analogicznie do przemiany izobarycznej i izochorycznej zenmy zdefi-
niowat w sposéb znacznie ogolniejsgyrzemiane politropowgprzez podanie
odpowiadajacego jej ciepta vaiwego
_ X
- dT

Korzystajac z tej definicji mzna pierwsza zasade termodynamiki wycagi
postaci

c

cdT = dU + PaV = ¢, dT + PaVv

lub
(ov —c)dT +Pav =0. (2.6)
Biorac pod uwage réwnanie stanu oraz (2.5) otrzymujemy
RT T
P: 7 — (CP—CV)\7.
Wstawiajac to wyraenie do (2.6) otrzymujemy
Tav
(C\/ - C)dT + (CP—C\/)T == O,
a stad
dT cp—cy v
il — =0 2.7
T cv—C V 0 ( )
Definiujacwyktadnik politropy
Cp—C
= 2.
o oY (2.8)
po prostych przeksztatceniach otrzymujemy
Cp — Cvy
= Y _y-1
Cy —C Y
Réwnanie (2.7) przybiera zatem pdsta
dT av

Rozwiazaniem tego réwnaniazdiczkowego jestéwnanie politropy

TVY-1 = const (2.9)
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Korzystajac z réwnania stanu (2.1) mma réwnanie politropy przedstadviza
pomoca innych kombinacji zmiennych termodynamicznygh, n

PVY = const (2.9a)
TYPY = const (2.9b)
Pp~Y = const (2.9c)
Tpl Y= const (2.9d)

Do réwnania politropy odwotujemy sie wowczas, gdy poprawndwnanie
energii nie jest znane, a rzeczywistych procesow przefgegeh w materii nie
mazna przyblzyc zadna z prostych przemian termodynamicznych.

Z réwnania politropy wynikaja oczy\scie wszystkie proste przemiany termo-
dynamiczne. Przemiana adiabatyczna odpowiada przypadik@w 0, czylic=0.
Wyktadnik adiabaty jest zatem

Cp—C Cp
oy—C oy

y (2.10)

Z fizyki statystycznej wiadomae dla gazu doskonatego

2 5
o _, 2

Cv + f 5’
gdzie f jest liczba stopni swobody czastek gazu=3 dla gazu jednoatomowego).

Przemiana izotermiczna jest scharakteryzowana rownadiem 0 czyli T =
const. Réwnanie politropy (2.9b) przejdzie w réwnaitie= const, jeeliy =1
czyli ¢ — «. Przemianie izotermicznej odpowiada nieSkpenie dua wart@&e
ciepta wiéciwego.

Podobnie z (2.10) wynikae dla przemiany izobarycznBj= const wyktadnik
politropy y = 0, z& dla przemiany izochoryczngj— co.

Adiabata gazu fotonowego Jak pokazasimy poprzednio, dla promieniowa-
nia izotropowego pozostajacego w rownowadze termicznejateria zachodzi
u=aT*i P=u/3=aT%/3. Energia wewnetrzna gazu fotonowego zajmujacego
objet&t V jest rownal = uV. Pierwsza zasade termodynamiki zemy zatem
napis& w postaci

dQ = d(uV) + PV = udV +Vdu+ %ud\/ - gud\/ +Vdu

Dla przemiany adiabatycznefXd= 0, wobec czego

%_’_ﬂ'ﬂ_o
u 3Vv 7
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skad po scatkowaniu wynika réwnanie adiabaty gazu foteagmv
uv4® = const
Biorac pod uwagezeu = aT#, réwnanie to mana napisa w postaci
aT*V*3 = const

lub ostatecznie
TVY3 = const (2.12)

Poréwnujac to wyrazenie z (2.9) widzimyze adiabata gazu fotonowego ma taka
sama posftajak adiabata gazu doskonatego, z tym jedrz@kyyktadnik adiabaty
gazu fotonowego jest rowny= 4/3. Korzystajac z réwnania stanu dla gazu foto-
nowego,P = u/3 (rbwnanie 1.28), dostajemy rownomvee postacie adiabaty gazu
fotonowego

PV43 = const (2.11a)

T43p~1/3 = const (2.11b)

Statystyczny opis gazuJednym z zadafizyki statystycznej jest okgenie za
pomoca metod probabilistycznych sposobu, w jaki stogmayspozyciji energia
catkowita uktadu mee byt podzielona miedzy dia ale skaczona liczbe czastek.
Rozktad najbardziej prawdopodobny i realizowany w stadi@nowagi termody-
namicznej zaley od tego, z jakimi czastkami mamy do czynienia. W fizyce wy-
rozniamy trzy zasadnicze rodzaje czastek.

Czastki klasyczne- identyczne pod wzgledem v@eiwdsci, ale dajace sie
miedzy soba odmnic. W ich przypadku najbardziej prawdopodobny jest rozkiad
energii opisany przegtatystyke Maxwella—Boltzmanna

_ 9(E)
N(E) = Xt £ (2.12)

gdzie N(E) oznacza liczbe czastek o ener@ii a g(E) jest waga statystyczna
stanu o energik, czyli liczba r&nych konfiguracji scharakteryzowanych ta sama
wartcscia energik.

Fermiony— czastki identyczne i nie dajace sie oz, obdarzone spinem po-
towkowym i podlegajace zakazowi Pauliego. W ich przypadkibardziej praw-
dopodobny rozklad jest opisany przetatystyke Fermiego—Diraca

_ 9(E)
N(E) = exp(a+ &) +1 (213
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Bozony- czastki identyczne i nie dajace sie orini o spinie catkowitym, nie
objete zakazem Pauliego. Rozkiad ich energii podstgtystyce Bosego—Einsteina

_ 9(E)
N(E) = exp(a+&) -1

(2.14)

Parametia jest liczba rzeczywista i jego wald wynika z warunku normali-
zacji

/OOON(E)dE _N

gdzieN jest liczba czastek w jednostce objgtd Ogoélnie méwiac, parametrjest
duza liczba dodatnia dla matych gestoi duza liczba ujemna dla diych gestéci

Zwréemy uwage ze dla daych dodatnich warfeci parametrur w mianow-
niku statystyki Fermiego—Diraca memy poming jedynke, otrzymujac wyeenie
identyczne ze statystyka Maxwella—Boltzmanna. Znaczygmp. elektrony, ktére
sa czastkami o spinie potdwkowym, podlegajacymi statesFermiego—Diraca, w
matych gestsciach moga bytraktowane jak czastki klasyczne, podlegajace staty-
styce Maxwella-Boltzmanna. Gesw elektron6w w wiekszeri obiektéw astro-
fizycznych sa na tyle matee uzasadnione jest w ich przypadku stosowanie sta-
tystyki klasycznej. Przypadek materii zdegenerowanei, tza tyle gestejze do
opisu standw elektronowych konieczne jest odwotanie gistdtystyki kwantowej
Fermiego—Diraca omowimy oddzielnie.

Statystyka Bosego—Einsteina znajduje zastosowanie @medystkim dla fo-
tonow, ktére sa czastkami obdarzonymi spinem rownymrjeédee podlegaja za-
kazowi Pauliego. Co wiecej, fotony sa czastkami o zejonasie spoczynkowej,
a zatem nie podlegaja zasadzie zachowania liczby czastglko zasadzie zacho-
wania energii. Poniewaoznacza toze liczba fotonéw w danej objetoi nie jest
z gory okreslona, wiec statystyka (2.14) dla fotonéw nie 7e@zawieré parame-
tru a, lub inaczej moéwiac, nalsy w ich przypadku przyjga = 0. Ze statystyki
Bosego—Einsteina, po w#aiwym wyliczeniu wag statystycznyof(E), wynika
bezp&rednio formuta Plancka (1.61).

Rozktad Boltzmanna. Korzystajac z réwnania (2.12) memy natychmiast
znaleZ stosunek liczby czastek gazu klasycznego znajdujasigctv dwéch ra-
nych stanach energetycznydty, > E;

No @ n( Ezn
N, o exp< T ) , (2.15)

gdzieEy; = E; — E;. Nie ma przy tym znaczenia, czy energia zmienia sie¢ w Sposob
ciagly, czy te, tak jak w atomie, stany energetyczne sa dyskretne. Wppidku
atomu energie liczymy od stanu podstawowego, dla ktéreggmujemyEgy = 0.
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Jezeli w jednostce objefri znajduje si¢N atomdéw danego rodzaju, to memy
napis&

N = NotNp+Nptoo =

Ni N
= Nolld+——4—24...] =
o[ +NO+NO+ ]

do % E1> 02 < Ez) }
= No|=+Zexp|—— | +Zexp[——= )+ | =
O[go do p< kT do PLUKT
= Mot aexp(—EL) +goexp( - 22 ) +

Wyrazenie w nawiasach kwadratowych nazywafaykcja rozktadui ozna-
czamy zazwyczaj symbolebh(T)

_ Es =)
u(T) —go+glexp<—ﬁ> +gzexp<—ﬁ> (2.16)
Korzystajac z tej definicji, mmemy napisa
No
N=—U(T).
% (M)

Stosunek liczby atomoéw w stanielo wszystkich atomow jest rowny
No N g g 9 CEBY_ g B
N " No U(T) o U<T>exp( kT> ‘U(T)exp( kT>’

skad wynika

N = Nu?iT) exp(-kE—Ti> . (2.17)

Bezwzgledna liczba atoméw w stanigest wiec znana, jeli znana jest funk-
cja rozktaduU (T). Do jej obliczenia potrzebna jest znajogaozktadu pozio-
mow energetycznych oraz ich wag statystycznych. Dla atoinéwow wodoro-
podobnych energia standéw energetycznych &lbrea jest przede wszystkim przez
gtéwna liczbe kwantowa. Poniewa taka sama liczbe kwantoweamaoze mig 2n?
elektrondw, zatem waga statystyczna powlgki= 2n?. Waga statystyczna orbitalu
(tzn. poziomoéw o takiej samej liczbie poboczhgjest rownag, = 2(2l +1). Stan
o ustalonych wartsciach liczbL i Sma wage statystyczr s = (2L + 1)(2S+ 1)

i wreszcie poziom o liczbie catkowitego momentu pgtdma wage statystyczna
gy=21+1.

Liczba poziomdéw w atomie jest w zasadzie nigstzona; w miare jak gldwna
liczba kwantowa day do niesk@czondci, energie poziomoéw zbiegaja sie do statej
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wartosci, rownej energii jonizacji. Wraz ze wzrostem gtdwnegby kwantowej
rosna rownie mazliwe wartdsci liczb kwantowych. i S, a co za tym idzie réwnie
wagi statystyczne. Funkcja rozkladu (2.16) staje sie silmoaynéw dwdch czyn-
nikéw, z ktérych jeden (waga statystycznafyalo niesk@czondci, drugi z& do
na ogot matej, ale statej wagoi. Suma taka jest rozlriea. W praktyce nie ma
jednak nigdy potrzeby sumowania po nieSkmonej liczbie stanéw (co oczywi-
Scie prowadzitoby do bezytecznego wyniku). Wptyw atoméw i jonéw otoczenia
sprawia,ze dyskretne poziomy energetyczne istnieja tylko dahskonej warto-
sci gtéwnej liczby kwantowepmax i powyzej rozmywaja sie w kontinuum. Prosta
ocene tych efektéw nmmma uzyska odwotujac sie do modelu atomu Bohra, zgod-
nie z ktérym rozmiar orbity elektronowej o gtéwnej liczbievlantowejn jest réwny
n“agZ 1, gdzieag = 0,529- 10~1% m jest promieniem pierwszej orbity Bohraza
jest tadunkiem jadra. Rozmiary atomu nie mogé lyieksze odsredniej odlegto-
§ci miedzy atomami, ktéra — przy gestdN czastek w jednostce objétt — jest
réownaN~/3. Maksymalna wart& gtéwnej liczby kwantowej mpemy ocert z
przyrownania do siebie obu tych wieka

NZas@0Z 1 =N"Y3,

7\ 1/2
nmaX: <%> N71/6.

Na przyktad dla wodoruZ = 1) i dla gestéci czastekN = 10'® m—3 dostajemy
Nmax ~ 100. Doktadna ware nmnax Nie ma wiekszego znaczenia:z@i liczba
poziomOw jest skiiczona, to funkcja rozktadu nie ma okazji Gstsie wielkacia
nieskaczona i z powodzeniem rana ja przyblzyc przez sume kilku pierwszych
wyrazow, odpowiadajacych nagsizym poziomom wzbudzonym. Dla poziomoéw
o0 energiach wzbudzenia wigkszychlodczynnik wyktadniczy skutecznie zmniej-
sza wart&€ odpowiednich sktadnikow sumy. W wieksa przypadkéw wystar-
cza nawet przybtienieU (T) = go. Jest ono oczyvicie tym lepsze, im waej nad
poziomem podstawowym 2@ nastepne poziomy wzbudzone i inzsgia jest tem-
peratura.

Rozktad Maxwella. Postugujac sie statystyka Maxwella—Boltzmannaznzo
uzysk& najbardziej prawdopodobny rozktad energii kinetyczBegzastek gazu
klasycznego w warunkach réwnowagi termodynamicznej

dN(E) B 2 12 E

gdzie dN(E) oznacza liczbe czastek o energiach zawartych w przexzidl + dE,
a f(E) ma sens ges$ei prawdopodobigstwa.

skad
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Korzystajac ze zwiazku miedzy energia i pedenzmstad otrzym@najbar-
dziej prawdopodobny rozktad pedéw. W przypadku klasyaary = p?/2m, a
zatem

fpdp= — T exp(- " \d (2.19)
PP = ommiy32P P\~ 2miT ) P '

Jezeli do tego wyraenia podstawimy klasyczny zwiazek miedzy pedem i pred
koscia, p = mo, to otrzymamy rozktad modutéw predg&o

m \32 , mo?
f(U)dU =411 (m) 0 exp(—ﬁ> do. (220)
Rozktady (2.20) dla elektronéw i trzech wasto temperatury sa przedstawione na
Rys. 2.1.

Z rozktadu (2.20) wynikaja: predisd najbardziej prawdopodobna, czyli taka,
dla ktorej f (v) osiaga maksimum

2kT \ /2
S (?> , (2.21)
predkda&t Srednia
o 8kT \ ¥/2
<v>= [ vf(v)dv=|— (2.22)
0 m

orazsredni kwadrat predi&zi

<v®*>= [ v*f(v)dv= 3k—T, (2.23)
0 m

z ktérym zwiazana jedrednia energia czastek

mo? 3
<5 >= EkT' (2.23a)
Znajomdat rozktadu peddéw pozwala w prosty sposéb znalgivnanie stanu
obowiazujace dla czastek podlegajacych temu rozkiadd/yobrazmy sobie jed-
nostkowa powierzchnie umieszczona w przestrzeni zajamej przez czastki o
rozktadzie peddw opisanym przez funkdjép). W jednostce czasu z jednostko-
wego kata brylowego pada na te powierzchnie

dN = %TvpcosSN f(p) dp (2.24)

czastek o pedach zawartych w przedzigdgp + dp, gdzie N jest catkowita
gestécia czastek, a, jest predkécia czastek o pedzig Kazda czastka podczas
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0.0002

f(v) i
3
0.00015 10 .
0.0001 =
5X 1075 |- 10 4 -
i 10 ° ’
0 | ‘ | L Il ‘ Il Il
0 5x105 108 1.5x108 2x108 2.5x108

v [m/s]

Rys. 2.1.Unormowane do jedrszi rozkltady Maxwella predi&ei elektronéw dla trzech
wartosci temperatury: 1910%i 10° K.

elastycznego odbicia udziefiance ped Rcosd. Ped udzielonysciance przez
czastki o pedzie nadbiegajace ze wszystkich kierunkdéw po jednej strénianki
jest wiec

2 21 /2 1
dP= - popN f(p)dp/ dq>/ cog 9 sinddd = zPeeNf(p)dp  (22)
0 0

Ped udzielany przez czastki o wszystkich aingych wartdsciach pedéw, czyli
ciSnienie catkowite wywierane przez czastki jest

P %/m popN f(p)dp (2.26)
0

Wyrazenie to przedstawia tzwcatke cisSnienia z ktérej mana obliczyg ciSnie-
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nie czastek, jeeli znany jest rozktad ich pedéw oraz zwigzek miedzggm i
predkacia. W przypadku klasycznym, gdy miedzy pedem i prédia zachodzi
prosty zwiazekv, = p/m, a rozktad predksci jest opisany rownaniem (2.19), z
(2.26) dostajemy

p2
3/ IDm 2nka)3/2p p( 2ka>dp‘

Dokonujac podstawienia o

~ (2mkT)12
i biorac pod uwageze
/ u* exp(—u?)du = g\/ﬁ
0
po prostych przeksztatceniach dostajemy

P = NKT. (2.27)

Zwiazek ten jest identyczny z fenomenologicznym réwnamganu (2.1), co tfa-
two mazna wykaza odwotujac sie dgrawa Avogadrp stwierdzajacegoze w
jednym molu gazu doskonalego znajduje sie

Np = 6,0221- 1073

czastek. Obowiazujace dla jednego mola gazu réwnaaieug2.1) mana przed-

stawic w postaci N R
A
P=1" N—AT
Poniewa N4 jest liczba czastek w jednym molY, zas jest objetécia jednego
mola, wiecNa/V jest rébwne liczbie czastek w jednostce obggioN. Ponadto
R/Na = k. Réwnania (2.1) i (2.27) sa zatem identyczne.

Formula jonizacyjna Sahy. Stosujac statystyke Maxwella—Boltzmanna do
dwaoch stanow energetycznych, z ktorych jeden odpowiadayon- krotnie zjoni-
zowanemu, a drugi jonowji+ 1 - krotnie zjonizowanemu plus elektron swobodny
oraz uwzgledniajac kwantowe véeiwdsci swobodnego elektronu, moa uzyska
réwnanie wigace ze soba liczby atoméw znajdujacych sie w dwochjkpdd sta-
nach jonizacji. Réwnanie to, zwane réwnaniem lub formuays ma nastepujaca
posta:

N U 21m, \ ¥/2
ﬁTlNe geuljﬁ() )< z ) (kT)¥2exp(~ XT’) (2.28)
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gdzieNj;1 jest liczba atomowj + 1 - krotnie zjonizowanychN; jest liczba ato-
mow | - krotnie zjonizowanychNe — liczba elektronéw swobodnych w jedno-
stce objetéci, Uj;1(T) i Uj(T) sa funkcjami rozktadu odpowiednich jonowe
jest waga statystyczna elektronu swobodnego (poriesmabodny elektron nie
miec w stosunku do dowolnie wybranego kierunku dwa ustawigpiiaus ge = 2),
Xj jest energia jonizacji atomp- Krotnie zjonizowanego, a. jest masa elektronu.
W szczegoélnym przypadku gdiy= 0, formuta Sahy przedstawia stosunek liczby
atomow jednokrotnie zjonizowanych do liczby atoméw ndagreh.

Korzystajac z rownania stanu (2.25) zastosowanego ddretekwv, rownaniu
Sahy mana nada réwnowana posta

Nji1 _2Uj+1(T) 2Tim 3/2 5/2 ~Xi
=0 (e (D) exp( kT), (2.29)

w ktorej P jest parcjalnym d&nieniem swobodnych elektronow.

Réwnanie Sahy opisuje stan jonizacji materii w warunkachndwagi ter-
modynamicznej. Jest przy tym obojetne jakiego rodzajwcesy mikroskopowe
sa odpowiedzialne za jonizacje i rekombinacje: stanzpmji jest wynikiem ich
doktadnego zréwnowzenia. Jeeli natomiast nie ma stanu réwnowagi termody-
namicznej, tzn. niektére z tych proceséw nie sa zrowrmmma, wowczas stan jo-
nizacji jest okrélony przez warunek rownowagi statystycznej miedzy wekiys
procesami jonizacji i rekombinacji.

Formuta Sahy, ktéra przedstavgifny powyej na przyktadzie jonizacji ato-
mow, ma znacznie szersze zastosowania. Opisuje ardy kabwnowaony pro-
ces, w ktérym czastki jednego rodzaju zamieniaja sie wie @zastki innych ro-
dzajéw, np. proces dysocjacji czasteczek czy rozpad gtdenowych.

Zwrétmy jeszcze uwagee formuta Sahy zawiera dwa parametry zewnetrzne:
temperature i &nienie elektronowe. O ile temperatura jest parametrerwermi
salnym dla wszystkich procesow w warunkach rownowagi telynamicznej, to
cisnienie elektronowe, wzglednie koncentracja elektrosédwbodnych, zaky od
stanu jonizacji wszystkich rodzajéw atoméw wystepujdty rozwaanej mate-
rii i wobec tego nie jest parametrem zupetnie dowolnym, leizlkoscia, ktéra
nalezy wyznaczg jednoczénie ze stanem jonizacji. Pociaga to za soba pewne
komplikacje w spojnym rozwiazaniu problemu jonizacji seanin gazowych.

Stopien jonizacji i koncentracje swobodnych elektronéwzana znalez w spo-
s6b spojny tylko dla jondw o jednym stopniu jonizacji (npa éodoru lub — przy
zalazeniu,ze inne stopnie jonizacji nie odgrywaja roli — dla jonu wenlbpstatnim
stopniu jonizacji), gdyN = No + N;. Przedstawiajac dla wygody réwnanie Sahy w

skréconej postaci
Ny

N—ONe: o)
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i biorac pod uwageze przy jednym stopniu jonizacji liczba elektronéw jest raw
liczbie jondw,Ne = N;, otrzymujemy réwnanie

NZ
= om. (2.30)

Stan jonizacji materii wygodnie jest opisyaa pomocavspoétczynnikow jo-
nizacji zdefiniowanych nastepujaco:

o MM
1" No+N; N’
~ No No
=N N, N’

przy czym oczywscie ag+ a1 = 1. Réwnanie (2.30) nmna wyrazt za pomoca
wspotczynnikéw jonizacji

albo

Rozwiazaniem tego prostego rownania kwadratowego jest

®T)  «T) 4N
—oN N\ L o (2.31)

o =

Wybieramy rozwigzanie ze znakiem dodatnim, poniewspotczynnik jonizaciji
jest z definicji wielk&cia dodatnia.

Analiza uzyskanego wzoru pozwala zrozuimigptyw jaki na stan jonizaciji
ma temperatura i gesio materii. Zwr&my uwageze @(T) jest rosnaca funkcja
temperatury, a zatem eli temperatura @nie przy niezmiennej gestoi N, to
wartost funkcji @(T) wzrasta. Drugi wyraz pod pierwiastkiem w (2.31) staje sie
maly i mazna dokona rozwiniecia

1y N A
oT) oT)
Z (2.31) otrzymujemy wtedy
alz_@+@+1:1.

2N 2N
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Widzimy wiec, ze wzrost temperatury przy niezmiennej gésigpociaga za
soba wzrost stopnia jonizacji, ktéry w granicy ayado jedn&ci. Jeeli nato-
miast wzrasta ges$o materiiN, to pod pierwiastkiem w wyizeniu (2.31) maemy
poming jedynke i napisaw przyblizeniu

_oT) o) 2N _ e Ve
2N 2N JeT) 2N T UN ’

Oznacza toze dla wzrastajacych gesim N stopien jonizacji dgy do zera.

Oba wnioski sa zgodne z intuicja: wzrost temperatury pduye zwiekszenie
energii zarowno fotonow, jak i czastek gazu, co w oczywitpsob sprzyja za-
chodzeniu jonizacji; w warunkach odpowiedniozejigest&ci spotkania jonéw z
elektronami sa na tyle czestee dominuja procesy rekombinaciji.

Réwnowaga termodynamiczna i temperatura.Dokonajmy krétkiego pod-
sumowania wiasrszi materii w stanie, ktéry nazywamy stanem réwnowagi termo
dynamicznej. Wyobrazmy sobie gaz zamkniety w naczynilealinie izolujacych i
odbijajacychsciankach. Wydaje sie rozsadne za&nie,ze po odpowiednio dtugim
czasie w mieszaninie czastek i fotonéw zostanie zreabimywajbardziej prawdo-
podobny rozktad energii, ktory nie bedzie zaéani od miejsca ani od czasu. Z
zatazenia tego wynikaja nastepujace znane nanwuaioski:

(1) Obsadzenie stanéw ozdych energiach jest opisane rozktadem Boltzman-
na (2.15).

(2) Predkéci czastek klasycznych podlegaja rozktadowi Maxwe2l2Q).

(3) Stan jonizaciji jest opisany formuta Sahy (2.28).

(4) Natezenie promieniowania pozostajacego w réwnowadze z naggtst opi-
sane prawem Plancka (1.61).

We wszystkich tych zalmosciach temperatura ma taka sama wairtoV wa-
runkach rownowagi termodynamicznej wszystkie widgnanaterii i promienio-
wania mana opisé postugujac sie jednym parametrem — temperatura.

W rzeczywistymSwiecie rzadko mamy do czynienia z obiektami znajdujacymi
sie w doskonatlym stanie réwnowagi termodynamicznej. Sakh fe maemy
obserwowa ciata niebieskie oznaczae nie sa one uktadami izolowanymi. Roz-
rzedzona materia miedzygwiazdowa znajduje sie zazwwezpolu promienio-
wania pobliskich gwiazd. Cechy tego promieniowania sag&lkne warunkami
panujacymi na powierzchni gwiazd i nie ma@dnego zwiazku ze stanem, w jakim
znajduja sie atomy materii rozproszonej; nie jest zatewcmywisty sposob spel-
niony warunek réwnowagi termicznej miedzy promienioveanii materia. Przy-
ktadéw takich mana poda znacznie wiecej. Niemniej jednak pojecie temperatury
jest na tyle uyteczneze staramy sie mu nadgewien sens nawet w warunkach
odlegtych od stanu réwnowagi termodynamicznej. 2dmy to zrobt odwotujac

O, ~
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sie do poznanych cech materii i promieniowania w stanien@magi i porownujac
je z mazliwymi do okreslenia cechami materii rzeczywistej. Wynikiem takiego
poréwnania jest pewien parametr, ktéry okleamy mianem temperatury uzupet-
nionym o przymiotnik podkr&lajacy sposéb, w jaki parametr ten zostat uzyskany.
| tak temperatura efektywnaynika z poréwnania rzeczywistej mocy promie-
niowanej z jednostki powierzchni danego ciala z moca pemiowana przez ciato
doskonale czarne. Przygimy, ze potrafimy zmierz§, lub wyznaczej na drodze
posredniej, catkowita mot promieniowana z jednostki powierzchni ciata niebies-
kiego. Z prawa Stefana—Boltzmanna wienzg, catkowita moc promieniowana
przez jednostke powierzchni ciata czarnego jest rowma. Obserwowane ciato
niebieskie najprawdopodobniej nie promieniuje jak ciatskbnale czarne, nie
mniej jednak maemy zapyté, jaka powinna by temperatura ciata doskonale czar-
nego,zeby promieniowany przeaestrumieh byt rowny strumieniowi obserwowa-
nemu. Odpowiedz uzyskamy z oczywistego rownania

oTd=1. (2.32)

Najtatwiej i najdoktadniej mana wyznacz§ temperature efektywna Stoa.
Z pomiaréw bolometrycznych (tzn. odnoszacych sie do [eormwania integral-
nego) wiemy,ze moc promieniowania stonecznego w pobliZiemi, czyli tzw.
stata stoneczns, jest réwna

S=1,3677 kWm?2=1,3677-1F ergcm?s 1.
taczna moc promieniowana przez 8é@ we wszystkich kierunkach
L. = 4mr?s, (2.33)

gdzie r jest odlegi§cia Ziemia — Stace, r = 1,495979- 101! m =1 j.a.
Podstawiajac dane liczbowe, dostajemy

L, = 3,845.10°° W = 3,845.10% erg s .

Dzielac te wielk&t przez powierzchnie Shea 41R2 = 6,087- 1018, gdzie promié
StohcaR. = 6,96- 10 m, dostajemy moc promieniowana z jednostki powierzchni
Stonca

lo = 6,32-10' Wm 2 =6,32-10 erg cm?s7 2.

Z réwnania (2.32) wynika ostatecznie
Teto = (lo/0)Y* =5777K

Temperatura efektywna jest miara strumienia promienioavavysytanego
przez dane ciato niebieskie (i o® mi&€ niewiele wspdlnego z temperatura
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rozumiana jako parametr termodynamiczny, ktérego véartmazemy zmierzg
np. za pomoca termometru). Jej wyznaczenie wymaga zn&anparametrow
globalnych gwiazd i nie zawsze jest tak proste jak w przypa8iaca.

Znacznie tatwiejsza do wyznaczenia jésinperatura barwnawynikajaca z
poréwnania przebiegu rzeczywistego widma ciagtego z weiantiata doskonale
czarnego. Pordwnanie to ze wzgledow praktycznych nieadgtgatego widma,
lecz tylko jego fragmentu, np. rdicy natgenh dla dwoéch dtugsci fali, a nawet
tylko dtugasci fali, w ktorej przypada maksimum promieniowania. f&ie pro-
mieniuje maksimum energii w polli 500 nm, co zgodnie z prawem przesinie
Wiena (1.70) odpowiada temperaturze barwnej ok. 6000 K.

Niekiedy definiuje sie réwnie temperature jasnoSciowgako temperature
ciala doskonale czarnego, ktére w danej dgjdali promieniuje doktadnie tyle
samo energii co cialo obserwowane. Temperatura EEowa jest szczegodlnie
uzyteczna miara energii odbieranej przez monochromatycmbiorniki radiowe.

Temperatury: efektywna, barwna i jagoiowa sa wyznaczane na podstawie
widma ciagtego i charakteryzuja emisyjne ggavcsci materii. Inne rodzaje tem-
peratur odnosza sie do mikroskopowych cech materii issavgczaj wyznaczane
z obserwagciji linii widmowych. Przy odpowiednich zaemiach odngnie sposobu
formowania sie linii widmowych stosunek na# linii odpowiadajacych przej-
sciom z r@nych pozioméw energetycznych tego samego pierwiastkadas in-
formacji o stosunkach obsadzg/ch poziomoéw. Korzystajac z formuty Boltzman-
na mana okrélic temperature, w ktérej atomy znajdujace sie w stanienadwagi
termodynamicznej miatyby takie same stosunki obsad¥#yznaczona w ten spo-
s6b temperatura nosi nazwemperatury wzbudzenia

W bardzo podobny sposéb, wykorzystujac stosunki linii mavych tego sa-
mego pierwiastka w nych stanach jonizacji, zoa uzyska na drodze obser-
wacyjnej informacje o stopniu jonizacji promieniujacegterii. Przyjmujac odpo-
wiednie zataenie odnénie cénienia elektronowego nzoa skorzysta z formuty
Sahy i przypisa wyznaczonemu stopniowi jonizacji temperature, ktGaywamy
temperatura jonizacji

Innym jeszcze rodzajem temperatury jésinperatura kinetycznawiazana
z cechami rozktadu predkeoi czastek materii. Obserwacyjnie ema ja ocerd
na podstawie szerokoi linii widmowych, przy zataeniu, ze jest ona oki&ona
przede wszystkim przez chaotyczne ruchy termiczne atomgmich rozktad jest
rozkladem Maxwella.

Gdyby obserwowana materia znajdowata sie w stanie rowgoteamodyna-
micznej, wéwczas wszystkie wymienione »ej temperatury bytyby identyczne.
W rzeczywist&ci temperatury wyznaczone waidy spos6b sa wyraznie a0e.
Raéznice te sa nie tyle wynikiem bledéw obserwacyjnych, aceywistych ranic
temperatury tych obszaréw gwiazdy, do ktérych odnoszar&iae obserwacje.
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Widmo ciagte niesie informacje o temperaturze tych warsiwktorych jest ono
formowane. Widmo liniowe jest z reguly tworzone w innych s@rach o innej
temperaturze. Nie ma wiec niczego dziwnego w tyma,rzne metody pomiaru
daja r@ne wyniki dla tego samego obiektu: po prostu odnosza sgedm nieco
innych obszaréw. O sposobie wyznaczania temperaturyrmif@ wiesnie dodanie
odpowiedniego przymiotnika.

Mieszanina gazéw Materia gwiazdowa jest zazwyczaj mieszaninanyh
gazoéw w stanie cAgiowej jonizacji. Wprowadzmy kilka wiell&zi utatwiajacych
opis takie] mieszaniny, postugujac sie nastepujaaymiaczeniami

N;  — liczbak-krotnie zjonizowanych atomowtego pierwiastka,

N;j = 5 N; —taczna liczba jader wszystkich pierwiastkow,

aj x — stopié k-tej jonizacjii-tego pierwiastka,

Ne — liczba elektronow pochodzacych od wszystkich pientié@st we wszyst-
kich stopniach jonizaciji,

€ —Srednia liczba czastek (jader i elektron6w) pochodzh@d jednego atomu
i-tego pierwiastka po uwzglednieniu wszystkichzimych stopni jonizacji, tzn.

e liczba jader+liczba elektroldw od i—tego pierwiastka
' liczba jader i—tego pierwiastka N

1-Ni1+2-Nio+---+K-Ng B

— 14
Nio+Ni1+--+Nig

=14+1-0j14+2-Ajio+---+k-Qjx. (2.34)

Catkowita liczba czastek (jader i elektrondéw) mieszgrnest rowna

NZNj-i-Ne:ZNiSi (2.35)
T

Wskazniki odré&nia od siebie atomy o miych liczbach masowyol —a wiec
zarébwno poszczeg6lne pierwiastki, jak i ich izotopy. Masadego izotopu jest
niemal doktadnie réwna (z doktadscia do energii wiazania nukleonéw w jadrze)
catkowitej wielokrotn&ci masy atomu wodonny = 1,67- 1027 kg. Masei—tego
izotopum; mazemy zatem przedstatvi

my = Amy. (2.36)

Sktad chemiczny mieszaniny rmoa scharakteryzowapodajac dla kadego
pierwiastka jedna z nastepujacych widko obfitos¢ liczbowa na atom wodoru

(2.37)
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obfito§¢ masowa na gram wodoru

~ Nmy NAMy
b= G = Nomy =A@ (2.38)

lub obfito§¢ masowa na gram materii

Ni
Nmy  Nimy N _ b
Sibi’

p B ZiNim a X N’\::?H

X = (2.39)

przy czym skorzystadimy z oczywistego faktize gestéC materiip jest suma mas
wszystkich jader w jednostce objéto

p= z N;my. (2.40)

taczna mase elektronéw pomirsgtly jako znikomo mata w poréwnaniu z masa
jader. Oczywiste jest rownzeze

Zibi _
2X=5h
ZdefiniujmySredni cigar czasteczkowyza pomoca rownania
- P (2.41)
MMy

Korzystajac z tej definicji oraz z (2.36) i (2.3%redni cigar czasteczkowy mo-
zemy przedstawinastepujaco

P _ P _ P 1
Nmi— mayiNE  myy ey e

H= (2.42)

W materii catkowicie neutralneg; = 1 dla wszystkich atoméw, wiesredni
ciezar czasteczkowy staje sie rowny
1
H= —. (2.43)
Sin
Korzystajac z (2.41) réwnanie stanu nemny przedstawi w postaci czesto
uzywanej w rozwaaniach astrofizycznych

P

P=NKT = ——KT. (2.44)
my
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Roéwnanie stanu zaty wiec od stanu jonizacji materii. Sredni cigar
czasteczkowy jest w petni okrélony przez sktad chemiczny materii, jednak bedac
funkcja temperatury i &nienia musi by kazdorazowo obliczany.

Materia, z ktéra na ogét mamy do czynienia w gwiazdach,dsisie gtownie
z wodoru i helu oraz z niewielkich ikxi pierwiastkéw cigkich. Dlatego te jej
sktad chemiczny ok&amy czesto przez podanie tylko trzech ol#ftianasowych:
dla wodoruxy = X, heluxye =Y i wszystkich pierwiastkéw cieszych od helu
tacznieyix =Z =1—-X—Y. Na podstawie (2.42) mamy woéwczas

1
N Xey + %YSHe-i- Si X'WE' .

u

Dla materii catkowicie neutralngj = 1, a zatem

1

= 2.45
X-i-‘—]iY-i-zi% ( )

U

Natomiast dla materii catkowicie zjonizowangj = 2,eqe =3, =1+ 7 ~
1+ 3A.. (Wykorzystalsmy tu fakt,ze dla pierwiastkow cigich liczba atomowa
jest w przyblzeniu réwna potowie liczby masow#j) Wstawiajac te wartci do
(2.42), dostajemy

1
_ -
2X+ 3V 43 28

Jezeli A jest rzedu kilkunastu lub kilkudziesieciu, to bez pojetia dizego btedu
mazemy poming 1 w poréwnaniu Z%Ai, otrzymujac

1 1
22X+ 41z 43X+ ly

u (2.46)

Wynika stadze catkowicie zjonizowana materia ztana wytacznie z wodoru, dla
ktérej X = 1,Y = Z = 0 maSredni cigar czasteczkowy = % natomiast materia
ztozona wytacznie z helu, gdy = 1, masredni cigar czasteczkowy = %. Dla
materii zlazonej wylacznie z pierwiastkow a&ich p= 2. Korzystajac z wpro-
wadzonych wyej oznacze tatwo maemy napisa wyrazenie okrélajace liczbe
elektron6w w jednostce objetoi materii czgciowo zjonizowanej:

Ne:IZNi(si—l):miHIZ%(si—l).
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Jezeli jonizacja jest catkowita, tzn. gdy = Z; + 1, wéwczas

I I o
Ne—mleAi

_ Py, ? vl
= X+4Y+,zx'Aa]

Q

p 1 1 _
X+ Y+ZZ>q]

my 2
N I VRV
oy _X+2Y+22}
p [, 1, 1
= L IX4+IY+Z(1-X-Y
czyli
Ne— 2P 14x] (2.47)
e_ZmH '

Niekiedy wygodne jest zdefiniowanseedniego cizaru czasteczkowego na je-
den elektronue, zwiazanego z liczba swobodnych elektronfwza pomoca row-
nania analogicznego do réwnania (2.41)

= p .
HeMy

Biorac pod uwageze srednia liczba elektronéw przypadajacych na jedno jadro
i-tego pierwiastka jest rowrg — 1, czyli

(2.48)

e

Ne = z Ni(Si — 1), (2.49)

mazemy na podstawie (2.48) napisa

P P P 1
e miNe My YiNiei—1) muyiRE-1) 5, et (259

Dla materii catkowicie zjonizowanej (dla ktérej — 1 = Z;), stosujac tak jak po-
przednio przyblzenieZ ~ 1A, dostajemy

1 1 1

pe:x+§Y+zi%i TX+iv+lz T x+ivela—x-v) o

2

=— 251
14+ X ( )
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Rys. 2.2. Zaleznct miedzy cénieniem catkowitynPy i ciSnieniem elektronowynie
w mieszaninie gazéw o skiadzie ztdinym do sktadu chemicznego 8tmm. Csnienie
wyrazone jest w paskalach.

Cisnienie catkowite i cénienie elektronowe.Korzystajac z wprowadzonych
oznaczé, mazemy stosunkowo prosto sformuto@varoblem wyznaczania &mie-
nia elektronowego, a zatem i stanu jonizacji mieszaninydgaznajdujacej sie
w zewnetrznym @&nieniuPy i temperaturzel. Znajom&C stopnia jonizacji jest
niezbedna, jeeli chcemy postugiw@asie rownaniem stanu (2.44).

Oznaczmy przeE liczbe swobodnych elektronéw przypadajacych na jedno
jadro atomowe mieszaniny,

_Ne N-Nj N, FiN(ei—1)  FiNe (2.52)

E = =
hh hh P¢j }Eihﬁ N;
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W materii czéciowo zjonizowanej obowiazuja rownania stanu diniEnia
elektronowego
Pe — NekT

i catkowitego cénienia gazu
Pg = NjKT + NekT.

Dzielac oba réwnania stronami mamy

P, N N; 1 1
N v Nﬂj—1+ =+ (253

Poniewa E zalezy od cBnienia elektronowego, zaledst miedzyPy i Pe jest
dana w postaci uwiktanej. By mac jednak skorzgstadéwnania stanu dla miesza-
niny gazéw w ktorejkolwiek z poznanych postaci, stosujeragtapujaca metode:
Wybieramy dowolna warte temperatury i dla zadanej mieszaniny obliczamy z
réwnania (2.53) wartgci cisnienia catkowiteg®y dla kilku lub kilkunastu warto-
Sci Pe. Otrzymujemy w ten sposéb zalecst Py — —P. przy ustalonej temperatu-
rze. Powtarzajac obliczenia dla kilku wasto temperatur, uzyskujemy na wy-
kresie Py — P. siatke krzywych, ktorych parametrem jest temperatura. ki
ten jest "obrazem” réwnania stanu mieszaniny i przedstaeiaznct miedzy
interesujacymi nas wiell&ziami: Py,Pe i T. Znajom&t dwoch spérod nich jed-
noznacznie wyznacza trzecia. W typowych sytuacjach fisyaznych cénienie
gazu i temperatura sa narzucone przez warunki zewnetspmzadzony wykres
Py — —Pe pozwala wowczas znaléodpowiednia wartst Pe i wykorzysta ja do
obliczenia stanu jonizacji poszczeg6lnych sktadnikowsnéminy. Przykiad takiej
zalezndsci dla mieszaniny o sktadzie chemicznym zbhiym do sktadu chemicz-
nego Staica jest przedstawiony na Rys. 2.2.

Rownanie stanu materii zdegenerowanej.Zakres stosowalrszi omowio-
nych wyzej postaci rébwnania stanu gazu doskonatego ma naturalaeicgr
wynikajace zzakazu Pauliegoktéry w odniesieniu do czastek o spinie potéw-
kowym i ciaglym widmie energii brzmi nastepujaco:

w szesciowymiarowej przestrzeni paten i pedéw (przestrzeni fa-
zowej) komorke o objefci h®, moga zajmowa co najwyej dwie
czastki, r@niace sie kierunkiem spinéw.

Inaczej méwiac, jeeli gest&t przestrzenna czastek jest rowNato ich liczba w
elemencie przestrzeni fazoweyd= Ndp,dpydp.dxdydz ma gorne ograniczenie

2
dN < mdpxdpydpzdxdydz. (2.54)
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gaz

zdegenerowany

Po Po p

Rys. 2.3. Schematyczny obraz znieksztalcenia rozkladu pedéw releév w wyniku
kwantowej degeneracji.

Czastki podlegajace zakazowi Pauliego sa opisywangstgiia Fermiego—
Diraca (2.13), z ktérej wynikaja informacje dotyczaceadniczych wiaciwasci
gazu fermionowego. Wiele z tych informacji mma jednak uzyskaréwniez w
sposbb pogladowy, nie odwotujac sie do tego rozkladylka ledzac zmiany, ja-
kie w maxwellowskim rozktadzie predkei wywotuje zakaz Pauliego. Na Rys. 2.3
naszkicowany jest przebieg jednowymiarowych rozkladgdupdia wzrastajacych
gesté&cei elektrondéw. Krzywa oznaczona numerem 1 odpowiada nuggsi&ci
elektronéw, gdy liczba elektrondw o skltadowej pgguest opisana jednowymia-
rowym rozktadem Maxwella

p2

e
exp(—
(2T kT )2/2 X 2mekT

Ograniczenie sie do jednej sktadowej pedu nie zmienidrnmgéi rozwaan,
bo ze wzgledu na zatwna izotropowst rozktadu wyniki dla pozostatych sktado-
wych powinny by identyczne. Niewielki wzrost gestoi czastekNg nie zmieni
ksztattu rozktadu, a kaly punkt krzywej 1 zostanie po prostu poraoay przez

Ne(px)dpx = )dpx (2.55)
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czynnik, o jaki zwiekszyta sie gesio (krzywa 2). Dalszy wzrost gestoi bedzie
prowadzit do wypetniania dozwolonych stanéw energetychny Najwczéniej
nastapi to dla stanéw o matych wastach peddéw, ponievzaczastek o matych
pedach jest najwiecej. Wypetianie najszych stanéw energetycznych pociagnie
za soba odksztatcenie pierwotnego rozktadu pedéw (kaz@lv Po spetnieniu
nierébwndsci (2.54) dalszy wzrost gestoi nie bedzie jm mogt zwiekszg liczby
elektronéw o matych pedach, poniemaszystkie nisze stany energetyczne beda
zajete; maksimum rozktadu nie bedzie jwzrasté i ulegnie wyraznemu sptasz-
czeniu (krzywa 4). Nastepne elektrony, ktore chciddiimy umiéscic w jednostce
objetdsci moga zajatylko stany o wiekszych pedach. Rozkiad pedoéw stajeasie
tem coraz bardziej ptaskizav granicy przybierze ksztatt prostokatny (zaznaczony
linia przerywana 5).

Jednowymiarowemu rozktadowi prostokatnemu odpowiadaaegirzeni troj-
wymiarowej kula o promieniug, wewnatrz ktérej zawarte sa pedy praktycznie
wszystkich elektrondwpg nosi nazwegpedu FermiegoMaterie o takim rozktadzie
pedéw nazywamy catkowicie zdegenerowana. Zgodnie Zj2ié&zba elektronéw
w jednostce objetri, ktorych pedy sa zawarte w przedziataqy,@ipy,dp,, jest
w przypadku degeneracji rowna

dNe 2
= dydz ﬁdpxdpydpZ (2.56)

Zaktadajacze rozktad pedéw jest niezaley od kierunku fatwo mzna uzyska
rozktad wart&ci bezwzglednych catkujac (2.56) po wszystkich kiemotkw ukta-
dzie wspotrzednych sferycznych, w ktorynp,dipydp, = p?sinddddddp. Otrzy-
mujemy wowczas

Ne( pX7 py7 pZ)

2p2 2n i1 2
Ne(p)dp = 2-dp / do / sin9d9 = = 4mp?dlp (2.57)
0 0

W przypadku nierelatywistycznym, gdy miedzy preéki@a i pedem zachodzi
prosty zwiazekrp, = p/m, wstawienie (2.57) do catki snienia (2.26) daje w wy-
niku

_L PP 2 pegp O P 8 1 8T s

P= 3/0 P R4 PP = 3me h3/o = 3moh35M = T5m, pa o (259
Catkujemy w granicach od 0 dpy, poniewa zgodnie z zalpeniem o catkowitej
degeneracji przyjmujemyze pedy wszystkich czastekzk wewnatrz kuli o pro-
mieniu po.

W przypadku relatywistycznym, zwiazek miedzy pedemeadkdscia jest bar-
dziej ztazony

MeTp

1—(%2)2

C

p:
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lub po wyznaczeniu staw},

P
Vp= e (2.59)

1+<m‘:c)2

Wstawienie tej zatendsci do catki cénienia prowadzi do d@ skomplikowa-
nej zalendsci miedzy cénieniem i pedem Fermiego. Znacznie prostszy wynik
otrzymujemy w przyblzeniuskrajnie relatywistycznyngdy najwiekszy wktad do
cisnienia wnosza czastki o bardzazguh pedach. Zgodnie z (2.59), gdy ped elek-
tronu jest bardzo dry w poréwnaniu z masa spoczynkowac? (tak iz pod pier-
wiastkiem maemy zaniedb@jedynke), jego predia jest bliska predksci Swia-
tta. Przyjmujac w caice énieniav, = c dostajemy

8 [P0 5 o 2T 4
Pozostaje jeszcze do znalezienia zwiazek miedzy pedamiégo i wielko-

Sciami fizycznymi charakteryzujacymi stan materii. Wyggmstamy w tym celu
fakt, ze liczba elektronéw w jednostce objgtdjest rowna

* 8 [P, 8m 3
Ne:/o Ne(p)dpzﬁ/o pdp= 2 5. (2.61)

Korzystajac z definicjsredniego cizaru czasteczkowego na jeden elektrorzne
te ostatnia zalencst przedstawd w postaci

p _ 8m 4
IJemH - 3h3 p07
skad wynika
3p3 \ /3 0 1/3
= — . 2.62
o= (o) (%) 22
Uzyskane wyej rownanie stanu nzma zatem przedsta@viw nastepujacych
postaciach:
W przypadku nierelatywistycznym
3 \ 5/3 5/3 5/3
Po= O (i> <B> — Ky (B> . (2.63)
15meh® \ 8rimy He He

W przypadku skrajnie relatywistycznym

3
b 2ne (3 NP\ p Y (2.64)
e 3h3 8T[rnH l.le 2 Me ) . ’
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gdzie w ukladzie SI K; = 1,003 107, K, = 1,240- 1°, a w ukladzie cgs
Ki=1,003-10"3, K, = 1,240-10%.

Warunki niezbedne do wystapienia efektow degeneradugdektronowego
mazna okrelic w przyblizeniu, poréwnujac ze soba wastn cisSnienia przewidy-
wane przez rownanie stanu zwyklego gazu doskonatego i ndersianu materii
catkowicie zdegenerowanej w przypadku nierelatywistyoan

k p ) 5/3
——pT =Ky [ — ,
HeMH P ' <|Je

skad dostajemy réwnanie linii oddzielajacej w ptaszwrgp, T materie zdegene-
rowana od materii niezdegenerowanej

3/2
E

Z rébwnania tego wynika wany wniosek,ze im wyzsza jest temperatura ma-
terii, tym wieksza jest ges$0, przy ktérej nastepuje degeneracja. Materia, ktéra
jest catkowicie zdegenerowana w niskiej temperaturzeem® wyniku wzrostu
temperatury odzyskacechy zwyktej materii.

Podobnie, przyrownujac do siebie prawe strony roiv(a63) i (2.64), znaj-
dujemy granice oddzielajaca na ptaszczyzpj@ materie nierelatywistyczna od
materii relatywistycznej

3
L <Q> —1,92.10° kgm3=1,92-1 gecm 2.
He K1

Wynika stad, ze przyblzenie relatywistyczne obowiazuje po przekroczeniu
gest&ci okreslonej przez powgsze rownanie, niezataie od tego, jaka jest tem-
peratura materii.

Dotychczas rozwzalismy efekty degeneracji elektronéw, chaciazyskane
zwiazki stosuja sie do dowolnych fermionéw. W uzyskamyéwnaniach natey
tylko zastapt mase elektronu, przez mase tych czastek. Z rownania (2.63)
wynika, ze wart@t statejK; jest odwrotnie proporcjonalna duoa, zgodnie za z
réwnaniem (2.65) ges#d, przy ktorej zaczynaja sie ujawiiafekty degeneracji
jest proporcjonalna da®/2. Oznacza toze przy stalej temperaturze, degenera-
cja czastek o masim rozpocznie sie w gesésiach(ma/m.)%/? razy wiekszych
niz degeneracja elektronéw. Protony, ktérych masa jest wiizniu 1840 razy
wieksza od masy elektronéw, beda ulegiegeneracji dopiero przy gesthach
niemal sto tysiecy razy wiekszych od gesto w ktérych ulega degeneracji gaz
elektronowy. Gest&i i temperatury odpowiadajace degeneracji elektronge+ s
tykamy we wnetrzach biatych kartéw. Warunki, w ktérych @egracji mogtyby
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Rys. 2.4.0bszary na ptaszczyznip,(T), w ktérych obowigzuja rdne postacie réwnania
stanu. Jednostka gestip jest kg n 3, temperaturd jest wyrazona w kelwinach.

ulega protony (nie méwiac jm o czastkach jeszcze eimzych) w rzeczywistych
obiektach astrofizycznych wystepuja tylko wyjatkowo.

Rozwaania dotyczace postaci réwnania stanu wngch warunkach fi-
zycznych uzupehijmy przypomnieniem réwnania stanu dlanpeniowania
znajdujacego sie w rownowadze z matefa= aT#/3. Poréwnujac ze soba ci-
Snienie materii i dnienie promieniowania

k

1
—pT =ZaT?
P T3

dostajemy réwnanie linii, ktéra na ptaszczyzmel oddziela od siebie obszary
dominacji obu rodzajéw énieh. Po uproszczeniu tej zaleodsci i podstawieniu
wartcsci statych mamy

13
T —=3,20-10° (E) . (2.66)
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Obszary, w ktérych stosuja sie z0e rodzaje réwnania stanu, sa przedsta-
wione na Rys 2.4. Zaznaczone sa oddzielajace je linieygidréwnania znalezli-
Smy wyzej. Z rysunku tego widg ze w bardzo dmych temperaturach i matych
gest&ciach materii &nienie promieniowania przewa nad csnieniem materii.
Wzrost gestéci i obnizanie temperatury zmniejsza udziakmienia promieniowa-
nia w facznym csnieniu: dominujace staje siesaienie materii, a postaéwnania
stanu zaley od stopnia jonizacji. Dalszy wzrost gestd powoduje degeneracje
elektronéw: rownanie stanu sktada sie z sungn@nia zdegenerowanych elektro-
néw — réwnanie (2.63) lub (2.64) — isnienia niezdegenerowanego gazizeitego
z jader — robwnanie (2.44).

Réwnanie stanu materii supergestejW miare jak wzrasta gesto materii,
jej stan fizyczny w coraz mniejszym stopniu zajeod temperatury. Poprzed-
nio pokazakmy, ze cinienie zdegenerowanego gazu elektronowego niezyale
od temperatury (chociagest&t progowa, od ktérej zaczynaja ujawaisie efekty
degeneracji materii zaty od temperatury materii). Podobnie, poczawszy od pew-
nej gest&ci granicznej materia staje sie catkowicie zjonizowamazalenie od
tego jak niska bylaby jej temperatura. Przyczyna tego jesstp: atomy zbu-
dowane z jadra i otaczajacej je chmury elektronowej ns@czone rozmiary.
Jezeli gest& materii stanie sie tak da, ze Srednie odleglsci miedzy atomami
stana sie mniejsze od ich rozmiaréw, woéwczas istnieniatirch powtok elektro-
nowych bedzie nienmiwe z powodéw czysto geometrycznych. Proste modele
atomu prowadza do wnioskae atomy staja sie praktycznie catkowicie zjonizo-
wane przy gestriachp ~ 6A Z g cm 3, gdzieA jest liczba masowa, & — liczba
atomowa danego pierwiastka. Na przyktad dé&aza otrzymujemy stad gesto
graniczna rzedu ¥0g cm 3 (10° kg m~3). Po przekroczeniu gestoi rzedu kilka
razy 1¢ g cm 3 elektrony sa catkowicie swobodne, zdegenerowane i relaty
styczne.

Catkowita jonizacja atoméw powodujge w bilansie energii czastek gazu
maze zaczé odgrywa role ich oddziatywanie kulombowskie. Jak dtugednie
odlegtdsci miedzy jadrami atomowymi sa wieksze od rozmiaréenahw neutral-
nych, tak dtugo tadunki jader sa neutralizowane przeegrzne tadunki elektro-
néw. Jeeli jednak gestst wzrdsnie na tyle,ze jadra znajda sie w bezgred-
nim sasiedztwie, wowczas zaczna miedzy nimi dziady odpychania elektro-
statycznego, ktére oczy&die beda przeciwstawdasie dalszemciskaniu gazu,
wptywajac tym samym na zatecst miedzy gestécia i cBnieniem. W warun-
kach rébwnowagi gaz przyjmie taka konfiguracje, w ktoreflbdtywania kulom-
bowskie beda niwie najmniejsze. Najefektywniejszym sposobem zmirdima
zowania efektow odpychania kulombowskiego miedzy pasgéinymi jadrami
atomowymi jest rozmieszczenie ich w postaci regularnejkstiry przestrzennej,
takiej jak si€ krystaliczna. Spodziewamy sie zaters,poczawszy od gesia, w
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ktorej materia ulega catkowitej jonizacji wskutek nadmiego zageszczenia ato-
mow, rozpocznie sie jednoczesny proéegstalizacji Fakt ten wymaga oczywi-
Scie uwzglednienia w bilansie energii.

Wzrost gestéci materii w warunkach catkowitej degeneracji gazu eltmhor
wego prowadzi rownie do zjawiska, ktére nazywamyeutronizacjamaterii. W
normalnych warunkach neutron jest czastka nietrwatazgledu na rozpag:

n—p+e +V, (2.67)

gdzie n oznacza neutron, p — protom, -e elektron iv — antyneutrino. Czas po-
towicznego zaniku neutronow swobodnych jest rowny 10,6.ihwyniku roz-
padu wydzielana jest energia 0,782 MeV, odpowiadajazaicy mas spoczynko-
wych czastek po obu stronach (2.67). Rozpaddwioga ulega réwniez neutrony
wchodzace w sktad jader atomowych, chebéwczas zaréwno czas charakterys-
tyczny rozpadu, jak i wydzielana przy tym energia zaleod wiasnéci jadra
ulegajacego rozpadowi. Trwaoia ze wzgledu na rozpdtlodznaczaja sie izo-
bary (jadra o takiej samej liczbie masow&) zawierajace w jadrach taka liczbe
protonow, dla ktérej masa jadra osiaga minimum.

Reakcje (2.67) przestaja zachddzv materii, w ktérej elektrony ulegly cat-
kowitej degeneracji. Energia wydzielana w reakcji jesettmna miedzy elektron i
antyneutrino. Energia uzyskiwana przez elektron nigeltmt oczywscie wieksza
od 0,782 MeV (i zazwyczaj jest znacznie mniejsza). W warchkezatkowitej de-
generacji mae sie zdarzy, ze wszystkie stany energetyczne elektron@wla tej
wartosci (a mae nawet do warei jeszcze wiekszej) beda wypetnione i elektron
pochodzacy z ewentualnego rozpadu nie znalaztby dlaesitEwolonego stanu
energetycznego. Wynika stagk konieczn&t spetnienia zakazu Pauliego dla elek-
tronéw uniemaliwi przebieg reakcji (2.67).

Jednoczenie, obecng w materii elektronéw o dzych energiach, wiekszych
od 0,782 MeV, spowodujee zachod4 beda reakcje odwrotne, wymagajace do-
starczenia energii 0,782 MeV,

p+e —n+v. (2.68)

przeksztatcajacej protony w neutrony. Z powodéw veyimnych wyej, ponowny
rozpad powstatych w ten sposéb neutronéw jest nidiwy. Oznacza toze w
materii zdegenerowanej neutron staje sie czastka arwettomiast proton nabiera
cech czastki nietrwatej.

Reakcje (2.67) i (2.68) zachodza nie tylko z udziatem e#gswobodnych, ale
réwniez protonéw i neutronéw wchodzacych w skiad jader atomdwyR6wno-
waga miedzy reakcjami (2.67) i (2.68) oraz warunek osigarzez jadra trwate
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konfiguracji najkorzystniejszych pod wzgledem energetyen pozwalaja przewi-
dziet jakiego rodzaju jadra atomowe beda dominowamaterii o danej geséui

w warunkach réwnowagi statystycznej. Rachunki wykonarepdbstych modeli
jader atomowych prowadza do wnioskze w miare wzrostu geséci w materii
przewaeat beda jadra coraz to deze o coraz to wiekszym stosunku liczby neu-
tronow do liczby protonéw. Neutronizacja materii rozpogaysie przy gestziach
p~8,3-10% kg m3(8,3- 10" g cm3) i w miare dalszego wzrostu gesti wzra-
sta réwnig przewaga neutronéw nad protonami.

Przy gestéciach rzedu 410 kg m2 jadra zawieraja tak dio neutronéwze
nie sa w stanie utrzyngach w sposoéb trwaty: nastepuje zjawisko zwane obrazowo
strzaSnieciem neutronow jader atomowych. W materii pojawiaja sie wowczas
trwate, swobodne neutrony. Dalsze zwigkszanie ggstpowoduje,ze jadra w
coraz wiekszym stopniu "rozptywaja” sie w morzu neutbon az przy gestéci
(4—5)-10'® kg m~2 znikaja catkowicie: materia sktada sie praktycznie dyik
neutronéw z niewielka domieszka elektrondw i protonétérich liczba zmniejsza
sie szybko w miare dalszego wzrostu gésio Poczawszy od gestai ok. 5 107
kg m~3 materia zachowuije sig jak ciecz zlna wylacznie z neutrondw, chaie
jest wykluczoneze zaczynaja pojawiasie inne czastki elementarne — hyperony.
Po osiagnieciu geséei wiekszych od ok. T8 kg m~2 prawdopodobnie nastepuje
przegcie fazowe od stanu cieklego do stanu statego.

Powyzszy obraz zmian zachodzacych w materii przy bardzazydo
gest&ciach opiera sie na naszej dzisiejszej wiedzy na temad tzastek elemen-
tarnych i fizyki jadrowej. Z punktu widzenia naszego cebkiin jest odtworzenie
rownania stanu dla materii supergestej istotne jeskzéow rozlegtym przedziale
gestéci, od 10do108 kg m3, potrafimy wystarczajaco doktadnie oklig, z ja-
kich sktadnikow zbudowana jest materia, a tym samym — z fakiosci sklada
sie calkowita energia ukltadu. Zgodnie z zasadami termauiyki, ciSnienieP
jest pochodna energit po objet&ciV: P = —dE/dV. Znajom&E tacznej ener-
gii wszystkich sktadnikéw materii pozwala uzygkaalezncst miedzy gestscia i
ciSnieniem, czyli rownanie stanu. Przedstawione&jyjawiska nie zale w zasa-
dzie od temperatury materii. Pominiecie ewentualnycktéfg temperaturowych
oznaczaze materie uwzamy za zimna.

Oczywiscie réwnanie stanu, o ktérym mowa ema uzyska tylko na drodze
obliczeh numerycznych. Na Rys. 2.5 przedstawiony jest wynik teglzagu obli-
czeh dla materii, ktéra w matych gestoiach sktada sie z jadeelaza, a nastepnie
jest poddawané&ciskaniu do coraz to wiekszych gesto Wybor takiego poczat-
kowego sktadu chemicznego odpowiada typowej sytuacjofizjicznej, w ktorej
wytworzone w nastepstwie ewolugelazne jadro gwiazdy ulega przemianie w
gwiazde neutronowa.

Gaz czeésciowo zjonizowany Wazna role w teorii pulsacji gwiazd odgrywa
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Rys. 2.5. Réwnania stanu (zatecst miedzy cénieniemP i gestdcia p) materii
supergestej ulegajacej neutronizacji.s@lenie jest wyraone w paskalach, a gestow
kg m3

materia znajdujaca sie w stanie sz®we] jonizacji. Warto te zaznajont sie
nieco doktadniej z jej cechami termodynamicznymi.

W mieszaninie gazowej, scharakteryzowanej np. przeziieaw jeden atom
wodoru obfit&ci liczbowea; (poréwnaj 2.37), procentowy udziat tego pier-
wiastka jest rowny
_ N &

YiNi  Zig

Dla uproszczenia przyjmijmye kady pierwiastek mpe wystepowatylko w
jednym stopniu jonizacji. Oznaczajac stapjenizacjii - tego pierwiastka przez
_Ne
=N
mazemy znalez Sredni stopi@é jonizacji mieszaniny

Vi (2.69)

a (2.70

Neg + Nep + - - Ne1 Neo

X= = + +
Ni+Na+---  Np4+Na+--- Np+Np+--
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_ Nex 2 Ne2 2
Ni+No+--- Ny+Np+---

W gazie, w ktbrym mae nastepow@jonizacja, zmiana parametrow fizycz-
nych bedzie pociagaza soba réwniezmiane liczby czastek. Wezmy pod uwage
objet&t V, w ktérej znajduje sieNy atoméw (jader atomowych). Jeli sredni
stopien jonizacji gazu jesK, czyli kazdy atom dostarczX elektronéw, to taczna
liczba wszystkich czastek w wybranej objgtdV jest rowna(1l+ X)Ny. Pod-
czas kadej przemiany gazowej, jakiej memy podda nasz gaz zachowana jest
catkowita liczba jadeNy i spetnione jest rownanie stanu

=01V1+0oVo +--- (2.71)

P = (1+X)NKT = (1+¥)%kT. (2.72).

W objetdsciV zawarta jest energia wewnetrzba na ktéra sktada sie energia
kinetyczna ruchu czastek

& = (1+7)N\/§kT (2.73)
i energia jonizacji
Ej =Ny ZViGiXi. (2.74)
|
W przemianie adiabatycznej

dU + PaV =0, (2.75)

lub inaczej, po podzieleniu obu stron tej rovacoprzezV P,

v du
-V =Vp (2.76)
Raézniczkujac réwnanie stanu (2.72) dostajemy
v dP  dX dT
VTP IaX T (2:77)
i po uwzglednieniu (2.76)
y @ — _dX_ — d—T (2.78)

Zgodnie z (2.74) i (2.75), zmiana energii wewnetrznej
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dU = dEc+dE; = ngdY+(1+Y)gde+Zvixidai N. (2.79)
|

Dzielac stronami rowrge (2.79) przez réwnanie stanu

VP = (14+X)NKT (2.80)
mamy
dE. 3 dX 3dT J;viZda
= 4 &K 2.81
VP 21+X 2TJr 1+X ( )
Wstawiajac (2.81) do (2.78) dostajemy
dP 5 dX  5dT Y;vi&dy
— = 7 T ek 2.82
P 211X 2T 1+X (2.82)
Z rézniczkowania (2.71) wynika
dX =§ vida; (2.83)
IZ | |
co wstawione do (2.82) daje
dP _5dT 3V (3+ &) dog (280

P 2T 1+X
Whynikajaca z (2.9b) i (2.10) prosta adiabatyczna zatsC miedzy cénieniem
i temperatura jest skomplikowana przez czton zaleod stopnia jonizacji gazu.
Wyrazenie (2.84) mpna znacznie upBzic zaktadajacze jonizacji mae ulegé
tylko jeden ze sktadnikbw mieszaniny, tzn. tylko dla jedngierwiastka d # 0.
Oznaczmy obfité tego pierwiastka przez. Jego stopie jonizacji znajdziemy z
formuly Sahy:

Ne Ne Ne/ N1 a

No © Ni—Ne © 1—Ng/N; ¢ 1—a ©
= const: T%/2 exp(—%). (2.85)
Z réwnan stanu dla &nienia catkowiteg® i parcjalnego dnienia elektronoviPe

N

- _ _N
P=(1-X)kT i Pe=X{KT,

tatwo znajdujemyze



(2.86)

X
Pe - = P
1+X
oraz
a X 5/2
=const: T exp(—ﬁ). (2.87)

1-a 14X
Rd&zniczkowanie obu stron tej rowBoi wzgledem zmiennyct, X,Pi T daje

do X py O dX L X 4P —
(1-0)21-X 1-a(1+X)2  1-01+X
_ 5132 s2 X 1o X
= const: 2T exp(— )dT +const T T exp( ) (2.88)
Po podzieleniu stronami (2 88) przez (2.87) i uwzgledml,elze w przypadku
zmiany stanu jonizacji tylko jednego sktadnika mieszaniny
dX = vda, (2.89)
uzyskujemy prostszy zwigzek
1 Y dP 5 x1dT
= — = . 2.
a(l—a)+x(1+X)] “T P [2+kT} T (2:90)
Przy zal@eniu (2.89) rownanie (2.82) przybiera prostsza posta
v(3+4)da
dP  5dT Vv(3+&) ' (2.01)

P 2T 1+X
Wyznaczajacd z (2.90) i wstawiajac do (2.91), po prostych przeksztatem

(2.92)

mamy
ant  (F5+3) G+
dinP — 5( 1+x ) g %
co dla jednego pierwiastka, gay= 1 i X = a, upraszcza sie do
dinT _ 2+a(l-o)(3+7%) _2 (293
5+a(l-a)(3+%)° 5

dinP
Jak wynika z (2.9b) i (2.9¢), dla adiabaty gazu doskonatego
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dinT y-1 2
dinP~ y 5 (294
2

dinT

dinp =y-1=

3 (2.95)

Poniewa zgodnie z (2.93) w warstwie cZegiowej jonizacji, gdya jest r&ne
od jedynki i od zera{y—1)/y < 2/5, wiecy < 3/5. Znaczy to,ze w warstwie
czesciowej jonizacji zalenost temperatury od énienia i gestsci jest stabsza, ni
dla gazu doskonatego, w ktérym stan jonizacji nie ulega nimipodczas przemian
termodynamicznych.
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3. Oddzialywanie promieniowania z materia

Dotychczas materie i promieniowanie przedstawsialy w stanie rownowagi
termodynamicznej, gdy wszystkie procesy mikroskopowey lidktadnie zrow-
nowaone. Dzieki temu mzna byto uzyska wiele wnioskéw odnoszacych sie
do mikroskopowych i makroskopowych cech uktadow sktackagh sie z miesza-
niny atomow i fotondw. W stanie réwnowagi termodynamiczpepmieniowa-
nie i materia nie ulegajgadnym zmianom w wyniku wzajemnych oddziakiwa
Jest to wiec sytuacja odlegta od rzeczywastioastrofizycznej: obiekty niebieskie
wysylaja promieniowanie wyraznie zde od promieniowania réwnowagowego i
bedace, jak mmemy przypuszcZa wynikiem oddziatywa opisywanych przez
réwnanie transportu promieniowania (1.34). Zastosowgage réwnania do kon-
kretnych sytuacji wymaga znajorsa wspotczynnikbw absorpcji i emisji, ktore
w sposOb il&ciowy opisuja efekty mikroskopowych procesow oddziawia pro-
mieniowania z materia.

Istotne znaczenie maja tylko procesy z udziatem fotondekiteonéw; oddzia-
tywanie fotonéw z czastkami cigzymi, j&li poming reakcje jadrowe, o ktérych
bedzie mowa oddzielnie, sa zawsze do zaniedbania. Vmikiddziatywa elek-
tromagnetycznych jest zawsze zmiana stanu energetyczslegtsonu i nie ma
przy tym znaczenia, czy elektron jest swobodny czy zwigaaratomie. W za-
lezndsci od tego, jakiego rodzaju jest stan poczatkowy i stamckavy elektronu
procesy oddziatywa dzielimy nazwigazano — zwiazane, zwiazano — swobodne
swobodno — swobodn@ddzielna klase stanowia proce®gzpraszania.

Procesy (przegcia) zwiazano—zwiazane Nazwa ta obejmujemy wszystkie
procesy, w ktérych elektron dokonuje praejmiedzy stanami zwigzanymi w ato-
mie. Moga one zachodzizaréwno przez oddziatywanie z fotonami (p&a pro-
mieniste) jak i w wyniku zderZez innymi czastkami (przégia zderzeniowe).

Na bardzo prosty i pogladowy opis oddzialyiwatomow z fotonami pozwalaja
wspétczynniki EinsteindMezmy pod uwage dwa dyskretne poziomy energetyczne
atomu, miedzy ktérymi moga zachodzirzepcia promieniste. Tak jak na Rys 3.1
poziom gérny oznaczymy wskaznikiem "g”, a poziom dolny —ke&nikiem "d".
Rdznica energii miedzy tymi poziomami niech bedBg— Eq = hv.

Uktad dwéch pozioméw mze oddziatywa z polem promieniowania w trojaki
sposéb. Po pierwsze, elektron znajdujacy sie w stanieygémaze spontanicz-
nie przegt do stanu dolnego, wysylajac przy tym kwant promieniowamenergii
hv. Proces taki nazywamgmisja spontaniczngDznaczmy przeAgy wspotczyn-
nik emisji spontanicznej, czyli prawdopodobgtwo, ze atom w jednostce czasu
przejdzie spontanicznie ze stanu gérnego do stanu dolnégli w jednostce
objetasci Ng atomow znajduje sie w stanie gornym, to liczba atomow,e&igrjed-
nostce czasu przejda ze stanu g do stanu d jest rélyAgy. Liczba emisyjnych
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D

d

Rys. 3.1.Elementarne procesy oddziatywania atomu z fotonem i odpd&jace im wspot-
czynniki emisji spontanicznéigy, emisji wymuszoneBqq i absorpcjiByg.

przeft spontanicznych nie zalg od pola promieniowania i jest catkowicie okre-
§lona przez wisciwasci emisyjne atomu.

W polu promieniowania o nakgniu I, atomy moga pochtaniafotony o
czestéci v, przechodzac jednocgeie z poziomu dolnego do gornego. Zdefi-
niujmy wspotczynnik absorpcBqg (ktérego nie naley mylic z makroskopowym
wspotczynnikiem absorpcjk,) w taki sposob, by liczba atomow w jednostce
objetdsci, ktére w wyniku procesow absorpcyjnych przechodzadmgstce czasu
z poziomu dolnego do gornego, byta rowiNgBqgly, gdzieNq jest liczba atomow
w jednostce obje&ri znajdujacych sig w stanie dolnym. WspotczynBiky nie
zalezy od natgenia promieniowania i charakteryzuje wytacznie sdiavasci ab-
sorpcyjne atomu. Liczba absorpcyjnych pgzepromienistych zaley w sposéb
jawny od nateenia promieniowania.

Trzeci proces, ktéry musimy wzigpod uwage, nosi nazwemisji wymuszo-
nej. Jest to proces czysto kwantowy nie majacy swojego odpbvika w fizyce
klasycznej. Polega on na tyme atom znajdujacy sie w stanie gérnym przechodzi
pod wplywem promieniowania o czeStov do stanu dolnego i emituje przy tym
drugi fotonhv poruszajacy sie dokladnie w tym samym kierunku (i z ta sdaza
drgah w obrazie falowym) co foton wymuszajacy. Zjawisko emisymuszonej
jest podstawa dziatania maseréw i laseréw. Ponregmisje wymuszona nzoa
uwazat za ujemna absorpcje, wspotczynnik emisji wymuszdgjzdefiniujemy,
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podobnie jak wspoétczynnik absorpcji, przez warunek bydaprzet wymuszo-
nych w jednostce czasu i w jednostce objgiav polu promieniowania o nateniu
ly byta rownaNgBgygly.

Korzystajac z powgszych definicji, maemy bardzo prosto napisaéwnanie
rownowagi statystycznej stwierdzajace rodnbéiczby przegt ze stanu dolnego do
gornego i liczby przet w kierunku przeciwnym,

Roéwnanie to jest oczywstie spetione rowniew przypadku, gdy rozwaane
atomy i promieniowanie znajduja sie w stanie rownowagimidynamiczne;.
Wtedy pole promieniowania jest izotropowe, jego iatgie jest opisane funkcja
Plancka |, = B,(T), a obsadzenie pozioméw jest dane rozktadem Boltzmanna
Ng/Na = (Jg/Ga) eXp(—hv/KT).

Wyznaczajac na#eniel, z (3.1) i przyréwnujac je do funkcji Plancka, mamy

. Agd/Bgd . 2hV3 1
B h 2 W1
B—;g g—g expﬁ -1 ¢ eXPyr 1

Jezeli rbwndst ta ma by spetniona dla kedej czestsci i dla kadej temperatury,
to musza zachodziuniwersalne zwiazki

Agd 2hv3

B_gd =2 (32)
Bdg gg
— ==, 33
Bgd Od ( )

A zatem znajomgt jednego ze wspotczynnikow pozwala wyznaciydnoznacz-
nie dwa pozostate.

Wspotczynniki Agqg mozna obliczg teoretycznie na gruncie mechaniki
kwantowej dla dowolnego przgjia miedzy dowolnymi stanami, Zeli tylko
znane sa funkcje falowe stanéw, miedzy ktérymi nastepuyegcie. Teoretyczne
wartcsci prawdopodobigstw przegt spontanicznych dla kilku przyktadowych
liniit widmowych sa przytoczone w Tab. 3.1.
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Tabela 3.1

Prawdopodobigstwa emisji spontanicznéji sity oscylatoréwf dla kilku linii
widmowych.

Linia AN[nm] | A[s7Y | f

HI 21[cm]| 2,910 15| ----
La 121,6| 4,6810° | 0,4162
LB 102,6| 5,5410° | 0,0791

Ha 656,3| 4,3910° | 0,641
Hp 486,1| 8,37.1CF | 0,119
Pa 1875,1| 8,9410° | 0,842
PR 1281,8| 2,1910° | 0,151
Hel 412,1 2:10° | 0,003
CallK 3934 1,510° | 1,0

H 396,8| 1,41 | 1,0
NalD;| 589,0/ 6,210 | 0,98

D,| 5896| 6,210°|0,98
Fel 386,0| 3,610° | 0,010

Kwantowy obraz prz&f miedzy zwiazanymi stanami elektronowymi w ato-
mie jako przyczyny powstawania linii widmowych jest poprawi do niego te
odwotujemy sie we wspétczesnych rozzemiach astrofizycznych. Ze wzgledéw
historycznych w formalizmie opisu linii widmowych pozokigeszcze wiele ele-
mentdéw teorii klasycznej i zapoznanie sie z nimi wydajeksiaieczne do zrozu-
mienia jezyka, ktorym postuguje sie teoria oddziatyveamiaterii z promieniowa-
niem.

W elektrodynamice klasycznej atom wyobsamy sobie w postaci ttumionego
oscylatora harmonicznego, ktorego drgania sa wymuszarez padajaca fale
elektromagnetyczna. Teoria zjawiska prowadzi do wnipsiauprzekréj czynny
dla procesu pochtonigcia energii fali elektromagnetggznczestéci drga v przez
oscylator o czes&ri wlasnejg jest dany przez

8re* v4
o(v) = , (3.4)
3m2ct (V2 —v3)2+y2)2
gdzie tzw.stata ttumienia
4me®v3 1
= —1. 35
3mec3 [S] (35)
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Na podstawie réwnania (3.4) rmemy wnioskowag, ze oscylator klasyczny o
czestéci wlkasnepy oddziatuje z falami elektromagnetycznymi o dowolnychszze
tosciach, ché oddziatywanie to jest najsilniejsze w przypadku rezooatmsn. gdy
Vv &~ Vg. W poblizu rezonansu nmemy dokona przyblizenia

V2 — V3 = (V+Vg)(V— Vo) = 2v(V — V)

i nad& wyrazeniu (3.4) prostsza, przyltna posta

_ ¢ (v/2)
ow) = mec (V—Vo0)2+(y/2)% (36)

Korzystajac ze zwigzku miedzy czestim i diugécia fali oraz biorac pod uwage,
zev — Vg jest wielkécia mata, mpemy w pierwszym przyhtieniu przyj&

v —vo & (A —)\o)% _ —()\—)\0))\—(:2
i wyrazi€ przekroj czynny (3.6) w funkcji duggzi fali:
e2)\? r/2
oN=02 —)\0)2/+ /22 (3.7)
gdzie
= ;mL:; =1,18-10 ¥*m=1,18-10"° nm. (3.8)

Zgodnie z rownaniem (1.26) wspodtczynnik absorpcji jest egbmproporcjo-
nalny do przekroju czynnego i do liczby centrow absorbygdcw jednostce
objetdsci, k(A) = a(A) N. Zatdemy, ze na materie pada promieniowanie, ktére
w poblizu czestéci rezonansowej ma praktycznie state matgely. Jezeli przyj-
miemy ponadtoze warstwa materii jest optycznie cienka, tzn. promieniua
wiasne materii mpna poming, to réwnanie transportu promieniowania przybie-
rze prosta posta

di(A)=—lgk(A)dl =—IgNo(A) dl. (3.9)

Wynika stadze iloS&t promieniowania o danej dtugoi fali usunietego z pierwotne;j
wiazki jest wprost proporcjonalna do przekroju czynnebsapcii dla tej diugo-
§ci fali. Inaczej méwiac, profil linii absorpcyjnej tworaej w cienkiej warstwie
absorpcyjnej jest taki sam jak zatest przekroju czynnego (wspotczynnika ab-
sorpcji) od dtugéci fali. Funkcje opisana réwnaniem (3.6) lub (3.7) naayy
profilem Lorentzdub inaczej profilemnaturalnymwzgledniettumieniowym Na
Rys. 3.2 przedstawiony jest unormowany do jeslngrofil Lorentza,

1 r/2

W) = T (3.10)
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L
—67, —47, —27\ 0 2Y» 47, AN 67,

Rys. 3.2.Profil Lorentza.

Charakterystyczna cecha profilu naturalnego jest istaievaskiego maksi-
mum w poblzu czestéci rezonansowejd\ = 0) oraz rozlegtych skrzydet w du-
zych odlegt&ciach od rezonansu. Na podstawie (3.10) tatwamaovywniosko-
wat, ze@AN) maleje do potowy wartsci maksymalnejp(0) = 2I" /T, w odlegtdsci
od maksimumAA =T /2. Calkowita szerolk& potéwkowa profilu jest wiec rowna
I". Jak zatem wynika z (3.8) teoria klasyczna przewiduje dlaysikich linie wid-
mowych taki sam ksztalt i taka sama szersikpotéwkowa, zwangzerokoscia
naturalna linii, rowna 118-10°° nm (1,18- 104 A).

Teoria klasyczna jest tylko bardzo grubym przyklhiem rzeczywistri;
poprawnej interpretaciji szero&oi naturalnej linii widmowych dostarcza fizyka
kwantowa. W formalizmie wspétczynnikéw Einsteinazki@mu poziomowi ener-
getycznemu w atomie nzemy przypisa prawdopodobigstwo spontanicznego
przefcia na poziom @iszy,Agq. Jezeli ponizej poziomu g znajduje sie wiele pozio-
mow, na ktére maliwe sa przejcia spontaniczne, wowczas catkowite prawdopo-
dobieghstwo opuszczenia poziomu goérnego jest réwne sumie praveibdpenstw
przefgt na wszystkie risze poziomy d

Agnggd-

Skahczona wartéc prawdopodobigstwa przejcia na poziomy misze oznaczae
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czaszycia w stanie gérnym jest skozony, asSrednia jego diugat jest w sposéb
oczywisty rowna odwrotri&ci prawdopodobigstwa przejcia

<T>= !
Ag

Przeskok elektronu z jednego stanu do drugiego jest zjaeviskosowym i nie
potrafimy przewidzié chwili, w ktérej nastapi. Miara niepewBoi okreslenia tego
momentu, czy méwiac inaczej - miara nieoznacAmaezasu pozostawania atomu
W rozwazanym stanie energetycznym, jeésedni czagycia < 1 >. Zgodnie z
zasada nieoznaczasm Heisenberga, niepewsad okreslenia czast odpowiada
nieoznaczong energiiAE taka,ze spetniony jest zwiazek

h
MAE ~ ——. 311
o (3.11)

Ze Srednim czasemycia < T > jest zatem zwiazana nieoznaczén@nergii po-

ziomu
h 1

h
Er~_— = — . 12
2 <tT> 21 Z,-Agd (312)

Poziomy wzbudzone sa rozmyte w skali energii, przy czymkegE tego rozmycia
jest odwrotnie proporcjonalna cgredniego czasmycia atomu na tym poziomie:
im krotszy czaszycia, tym wieksze rozmycie poziomu. Ostro zdefiniowarst je
tylko energia stanu podstawowego, w ktérym atonzmmnajdowa sie przez czas
nieskaczenie dhugi.

WielkoSt AE mozna interpretow@ jako charakterystyczna szerdgkaozktadu
prawdopodobigstwa zdarzeniae elektron w atomie przyjmie taka a nie inna war-
to& energiiE. Maksimum tego rozkladu przypada dla energii, ktora naayy
energia poziomu i ktéra zaznaczamy na diagramach GnatridNaturalna szero-
koS linii widmowej powstajacej w wyniku przégia miedzy dwoma poziomami
jest okreslona przez rozmycie kalego z nich w skali energii. 2eli zgodnie z
prezentowana tu interpretacja probabilistyczna patjemy przyjecie przez atom
konkretnych wartéci energii w obu stanach jako dwa niezale zdarzenia losowe,
to nieoznaczor&t energii (szerok&t) linii bedzie rowna sumie szero&o obu po-
ziomow

AEqq = AEg+ AEg. (3.13)

(Doktadniej méwiac, przez szerobo poziomu naley rozumié dyspersje roz-
ktadu prawdopodobiestwa przyjecia konkretnej waioi energii w obrebie roz-
mytego poziomu.) Korzystajac ze zwiazku miedzy czgstofotonu i jego energia,
E = hv, mazemy z réwnania (3.13) dostavyrazenie dla szerol&zi linii wyrazo-
nej w skali czestsci

Yod = Yg + Y,
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a

Rys 3.3.Szerok&t naturalna linii widmowej w mechanice kwantowe;j.

gdzie
AE 1 1

R _EIKZIA"" (3.14)
Wielko& yyq nazywamykwantowa szerokoScia naturalrigii widmowej. Jest
ona w petni okrélona przez wigsciwcsci atomu i nie zatey od warunkéw
zewnetrznych, w jakich znajduje sie promieniujacy luisarbujacy atom. Z po-
wyzszych rozwaah tatwo juz mazna wywnioskowa, jakie moga b§ zasadnicze
cechy linii widmowych. Wezmy pod uwage trzy poziomy w aiertakie jak na

Rys. 3.3.
Pozioma jest stanem podstawowym atomu i jego szegokoaturalna jest

rowna zeru. Zatdmy, ze prawdopodobistwa prze§t z poziomuc dob i a sa
mate, natomiast prawdopodoh&wo przejcia zb do a jest dwee. Pozionc jest

wiec waski, poziomb zas — szeroki. Poniewaspodziewamy sieze catkowite
natezenie linii jest proporcjonalne do prawdopoddiseva przejcia miedzy od-
powiednimi poziomami, mzemy zgodnie z (3.13) oczekiwaze liniac «— b

bedzie szeroka i staba, lin@—— a bedzie waska i staba, a linta—— a bedzie
szeroka i silna.

Widzimy wiec, ze w odr@nieniu od teorii klasycznej mechanika kwantowa —
zgodnie z rzeczywistzia — przewiduje znacznie wieksza rozmsitesztattow li-
nii widmowych. tatwo jednak mmna przekona sie,ze w obu teoriach szerokoi
naturalne sa tego samego rzedu. Zgodnie z (3.14) sZg@r@kziomu wyraona w
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jednostkach czes$oi jest wprost proporcjonalna do prawdopoddisteva przej-
§cia. W jednostkach dtugai fali szerokét linii jest
2 2

AN
C c 21

Korzystajac z danych zawartych w Tab. 3.1 znajdzieme/,typowe szerokxi
naturalne linii widmowych sa rzedu 16— 10° A.

Profile linii emisyjnych i absorpcyjnych sa w teorii kwantej takie same jak
w teorii klasycznej. Wynika to z podobnego w obu teoriacktmavania proceséw
emisji jako ciagu drga gasnacych. Ciag falowy o czestbvg, ktérego amplituda
maleje w czasie jak eXp-\t) jest, jak wynika z analizy fourierowskiej, rowno-
wazny rozktadowi widmowemu

1
(v—Vvo)?+(y/2)*

Rozktad ten jest identyczny z profilem Lorentza. W przypalllasycznym zanik
amplitudy drga uwazamy za skutek ttumienia drgabscylatora, a w teorii kwan-
towej — za wynik zmniejszania sie obsadzenia stanu gormego/niku przegt
promienistych do stanéw patonych nzej w skali energii.

Fakt, ze obie teorie przewiduja taki sam ksztalt zaesci wspétczynnikbéw
absorpcji od dtugsci fali, utatwia poréwnanie ich wynikéw odnoszacych d@
catkowitej ilosci energii absorbowanej w obrebie linii widmowej. Zgoslrd
definicja wspétczynnika absorpcji energia usuwana w jeth@czasu w jedno-
stce objetéci z wiazki promieniowania o nateniul, nadbiegajacej z kataujest
rownak, lydvdw. Poniewa uzyskane rriej zwiazki beda charakteryzowatomy
i nie beda mogly zalest od warunkéw zewnetrznych, wiec dla uproszczenia roz-
wazah mazemy przyj&, ze promieniowanie jest izotropowe. Przy takim zatoiu
calkowanie po wszystkich kierunkach daje w wynika Zatem energia absorbo-
wana ze wszystkich kierunkéw i we wszystkich diggiach fali jest rowna

/dw/k\)lvdv :4T[/ k\)lvdv %4T[Iv/k\)dv.

ROwNnaE przyblizona w powygszym wyraeniu odpowiada zakeniu,ze natgenie
promieniowania, z ktérego absorbowana jest linia widmgest, znacznie wolniej
zmienna funkcja czes$oi niz wspoétczynnik absorpcji. Zakenie to jest bardzo
dobrze spetnione w wieks&oi przypadkéw astrofizycznych.

Energie zaabsorbowana w linii riga za pomoca wspétczynnikéw Einsteina
przedstawd nastepujaco:

f(v) ~
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Przyréwnujac do siebie oba ostatnie waeaia mamy

Bga N
4T[IV/kvdv = BygNalyhvo <1— B—?;;N—j> . (3.15)

Korzystajac ze zwiazku miedzy wspétczynnikalBgh i Bqg (3.3), ma@zemy napisé

~ hvg 04 Ng
/ kydv — 4angNd( o) (3.16)

Drugi wyraz po prawej stronie pochodzi z uwzglednienia §mivymuszonej,
ktéra nie byta brana pod uwage w rozzemiach klasycznych, a ktéra zmniejsza
ilo& zaabsorbowanej energii. z#i ograniczymy sie do przypadkéw, w ktérych
materia jest w stanie bliskim réwnowagi termodynamiczmejmazemy przyjg,

ze stosunek obsadzeoziomu goérnego i dolnego jest dany formuta Boltzmanna,
otrzymujac z (3.16)

~ hvg hvg
/k\,dv = 22BN [1— exp(—ﬁﬂ . (3.17)

Wyrazenie w nawiasach kwadratowych jest wolnozmienna funéegstéci i jest
praktycznie state w obrebie linii widmowej. Wynika stazk klasyczny wspoét-
czynnik absorpcjk, obliczany bez uwzglednienia emisji wymuszonej (tzn. & j
gdyby o wielkéci absorpcji decydowata tylko wagfowspotczynnikeByg) mozna
tatwo poprawt na efekt emisji wymuszonej, przyjmujac

K, =k [1—eXp(—:—¥>] (3.18)

Poprawka na emisje wymuszona ma wattavyraznie r@ana od jednsci tylko w
obszarze widmowym, w ktéryrhv < kT. W praktyce oznacza tae musimy ja
uwzgledni& przede wszystkim w dziedzinie podczerwonej i radiowe;.

W obrazie klasycznym centrami absorpcji sa oscylatoryuplaane do drga
harmonicznych przez padajaca fale elektromagnetyc¥dabrazie kwantowym
role te petnia atomy wzbudzane kosztem energii fotondzwiazku z tym mo-
zemy oczekiwa, ze wynik rozwaan klasycznych bedzie w ogélnym przypadku
inny od wyniku rozwaah kwantowych. Obie teorie staramy sie uzgdadmrzy-
najmniej w sposob formalny, ktadac

Nosc = Na fag; (3.19)

fag nazywamysita oscylatora Jest to niemianowana liczba informujaca, ilu oscy-
latorom klasycznym odpowiada rzeczywiste psogg kwantowe miedzy dwoma
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konkretnymi poziomami d i g. Poniewaklasyczny wspétczynnik absorpcji
kv = NoscO(V), to korzystajac z (3.9), neemy napisa

e2 2 TIe?
/ kot = N°SC/ ov)av = Ng fdgm_ec/ v— vo)y2/+ V22 = e dlee
(3.20)

Uwzgledniajac ponadto poprawke na emisje wymuszor@emy dotychczasowe
rozwazania podsumowanastepujaco:

hv hv
MBgNg [1—exp(—1¥)] kwantowo
_ ) amdg kT
/k\,dv a { T Nafag [L—exp(—1%)] Klasycznie (321)
Poniewa wyrazenia stojace po prawej stronie maj&hygwne, wiec

_ hmecv o mec3 %Agd
4Re? 997 8rRe2v2 gy o

Sily oscylatoréw mana zatem wyznaczyteoretycznie, jeeli znane sa kwanto-
womechaniczne prawdopodobiwa prze€jc miedzy odpowiednimi poziomami
w atomie. Wygodna w zyciu jest przyblzona formuta Kramersa stosujaca sie do
atoméw wodoropodobnych

-3
32 1 1 1
f (ng,ng) = 33 (n—g - n_§> prom% (3.22)

g
gdzieng i ng sa gtéwnymi liczbami kwantowymi dolnego i gérnego poziormo-
ktadniejsza wartst sity oscylatora rani sie od kramersowskiej o pewien czynnik,
ktory nazywamyczynnikiem Gauntana ogot oznaczamy (ng,ng),

f(ng,ng) = fi (Ng,ng) G (N4, Ng), (3.23)

Czynnik Gaunta jest liczba niemianowana, bliska jemaak z w wielu przypad-
kach mana przyjg g = 1.

Sity oscylatoréw mana réwnie wyznacza doswiadczalnie na podstawie po-
miar6w natgen linii absorpcyjnych. ll&ciowa miara nateenia linii widmowej jest
jej szerokoS¢ rownovzma VY zdefiniowana w nastepujacy sposoéb:

(o=
W, —/O ) (3.24)

lo

Ma ona prosta interpretacje geometryczna \®gjana na Rys. 3.4. W rozwa-
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e

A z

Rys 3.4 Pole powierzchni ograniczonej przez linie absorpcygsarowne/ (Io — I )dA
Dzielac je przep, dostajemy szerol@ prostokata o wysol&zilg i szerok&ciW,,.

niach teoretycznych wygodniejsze jest zdefiniowanie $&&@ réwnowanej w

skali czestéci
®lo—1
W, = / 0~ Vv (3.25)
Poniewa W, i W, maja znaczenie Wasklch przedziatéw dtagofali i czest&ci
wiec zachodzi miedzy nimi oczywisty zwiazek
dA A2
vv,\zvvva:v\kv =W, (3.26)

Zgodnie z (1.31) rownanie transportu promieniowania dénkiej optycznie

jednorodnej warstwy pochfaniajacej ma rozwiazanie

Powyzsze rozwiniecie jest poprawnezi grubat optycznar, = k)l < 1. Zgod-
nie z (3.25) szerok& réwnowana linii jest w takim przypadku réwna

V\(,:I/k\,dv.

Na podstawie (3.21) i (3.26)
TEe?A\? hv
Wy = Nd [ fdg |:1 exp( kT):|
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Do wyznaczenia sity oscylatora wystarcza zatem pomiarokm8ci rowno-
waznej stabej linii absorpcyjnej oraz znajoBioliczby absorbujacych atoméw
znajdujacych sie za jednostka powierzchni warstwy ghgacej; wielk&t ta jest
oczywiscie znana w warunkach laboratoryjnego eksperymentu kRidgwe war-
toSci sit oscylatoréw sa podane w Tab. 3.1.

Poszerzenie linii  Profile naturalne linii widmowych nmemy obserwow@a
tylko w bardzo szczegdlnych warunkach laboratoryjnychztiik i szerok&t linii,

z ktérymi mamy do czynienia w praktyce astrofizycznej, sgeslone zjawiskami
innymi niz ttumienie promieniowania. Najvzaiejsze pérod nich jesposzerzenie
dopplerowskie

Z jednowymiarowego rozktadu pedéw (2.55) tatwoma otrzyma jednowy-
miarowy rozktad predksci, ktéry dla uproszczenia zapiszemy w postaci

dN 1 v\ 2
N v P [‘ (%) ] . 327

gdzie dN/N oznacza wzgledna liczbe atoméw o presigiach w wybranym kie-
runku zawartych w przedziale v + do, a

v 2T
0= e

Zgodnie z klasycznym wzorem Dopplera predkiov odpowiada zmiana diugaei
fali

A—X AN o
o e c (3.28)
Predkdaci vg mozna formalnie przyporzadkowazw. szerokos¢ dopplerowska
A)\D 0o
== .2
Ao . (3.29)
Rozktad Maxwella (3.27) mma wiec wyrazt w funkcji dtugdsci fali
dN 1 DA 2
= — = AN). .
N = Vrdhg exp[ <A7\D> d(An) (3.30)

Fizyczny sens tego wyrania jest tatwy do zrozumienia: przygiumy przez
chwile, ze atomy absorbuja (lub emituja) linie nieskaenie waska, ktéra w ukta-
dzie odniesienia zwiazanym z atomem spoczywajacym ngosiufali Ag. Atomy
poruszajace sie z predkciav, wskutek efektu Dopplera, absorbuja (lub emituja)
fale o dlugdci ré&znej od\g o wielkost AA. Inaczej méwiac, w nastepstwie ru-
chéw termicznych atoméw absorbowana (lub emitowana) linisiesk@dczenie
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matej szerokéci naturalnej "rozmywa” sie w profil opisany wyreniem (3.30).
Profil ten nazywamyrofilem dopplerowskim
Unormowany do jedr&xi profil dopplerowski,

2
W(AN)D(AN) = dWN = ﬁexp [— (%)

ma ksztait krzywej Gaussa osiagajacej wsrtmaksymalna dlAA = 0 i malejacej
do potowy wart&ci maksymalnej prz, ,, tzn. gdy

exp|— A7\1/2 2 —}
Ap 2

€O po zlogarytmowaniu obu stron daje

dAn),  (3.31)

AAl/Z =AApViIn2.

Wynika stadze szerok&t potéwkowa profilu dopplerowskiego jest réwna
1/2
2'A7\1/2:2\/|n2A7\D :1,66$7\D 21,665)% <¥> .

Na przyktad, w temperaturZé = 5700 K, odpowiadajacej w przylkniu tempe-
raturze w jakiej powstaja linie absorpcyjne w atmosferken&a, dla linii wodoru
486,1 nm,ug = 9,7 km/s,AAp = 0,016 nm i 8\ > = 0,026 nm; dla liniizelaza
386,0 nm odpowiednie wiellkgi sa:vp = 1,30 km/s,AAp = 0.0017 nm i D\ =
0.0028 nm.

Z powyzszych przyktadoéw wynikae w typowych warunkach astrofizycznych
szerok&t profilu dopplerowskiego jest znacznie wieksza od klasggszerokaci
naturalnej, ktora jest rzedu 1B nm. Szerokéci obserwowanych profili linii wid-
mowych sa wiec w znacznie wiekszym stopniu &koee przez termiczny stan
materii, nz przez jej wlasnsci atomowe.

Dotychczas zaktad&@imy milczacoze absorbujace lub emitujace atomy byty
izolowane, tzn. mana byto pominéa ich ewentualne oddziatywania z czastkami
otoczenia. Skadinad wiadomo jednale sasiedztwo innego atomu lub czastki
natadowanej wptywa na patenie pozioméw energetycznych w atomie, a tym sa-
mym zmienia nieco ksztalt linii widmowych. Efekty te sa tymyrazniejsze, im
wieksza jest gest i temperatura, a zatem i&iienie, materii. Teoria zjawiska
jest d&t skomplikowana i trudna do przedstawienia w spos6b eleaneyt Sto-
sunkowo prosta interpretacje fizyczna maja dwa przigpgdaniczne: przybkenie
zderzeniowe i przyblienie statystyczne.
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W przyblizeniu zderzeniowymswiecacy atom jest traktowany jak oscyla-
tor klasyczny, ktérego drgania sa przerywane w sposébynpgt wplywem
zewnetrznych zaki6c¢e— zderzé. Odwotujac sie do metod analizy fourierow-
skiej, mana wykaza, ze ciagi drga o czestécivg, trwajacesrednio przez czas
maja rozktad widmowy

y/2
(V—Vo)?+ (y/2)*’

gdziey/2 = (2rw)~1. Rozpoznajemy tu prifil Lorentza o szerdkb potowkowe;
okreslonej srednia liczba zderzew jednostce czasu (réwna oczygeie odwrot-
nosci Sredniego czasu miedzy zderzeniami). Poniewaprzypadku oscylatorow
klasycznych spodziewamy sie identycsnbprofili absorpcyjnych i emisyjnych,
nasze rozwzania stosuja sie rowriedo linii absorpcyjnych.

Oznaczmy przea przekréj czynny na zderzenie, podczas ktérego ciag fa-
lowy ulega wygaszeniu. 2eli w jednostce objefxi znajduje sieN czastek
zakiocajacych, a ichérednia predk& jest rowna< v >, to ich strumié
przeptywajacy woké6t rozwzanego atomiswiecacego jest rownil < v >. Po-
niewa w czasier zachodzisrednio jedno zderzenie wygaszajace, wiec

IVN

aN<ov>1=1

Przyjmujac na< v > Srednia predk& wynikajaca z rozktadu Maxwella dana wy-
razeniem (2.22), znajdujemy szercgkqotdwkowa poszerzonegaostiieniowo pro-
filu Lorentza "

y= % = (%) TY2aN (3.32).

Wynika stadze nawet uproszczona teoria poszerzenia zderzeniowegarbn
wadzi do wnioskuze wielkd&t poszerzenia jest wprost proporcjonalna do gasto
czastek zaburzajacych. Zatest od temperatury jest znacznie bardziej skompli-
kowana nz to sugeruje powssza formuta. Wynika to stade przekréj czynny na
zderzenia wygaszajace jest rownieinkcja temperatury, a jego doktadne oblicze-
nie dla konkretnych linii, atoméw i czastek zaburzajgtyest widnie zadaniem
teorii poszerzenia zderzeniowego.

Przyktadowe wyniki takich oblicAe sa przedstawione na Rys. 3.5 dlade
cego w bliskiej podczerwieni trypletu wapnia jednokrotajenizowanego Ca ll.
Poszczegolne krzywe przedstawiaja liczone na jeden nbertiszerokéci potow-
kowe linii poszerzonych zderzeniowo waidych temperaturach. W tym konkret-
nym przyktadzie perturberami sa atomy wodoru i helu. Z vegar wid&, ze efekty
zderzé z atomami wodoru sa ponad dwukrotnie wigksze od efektfsvzzh z ato-
mami helu. Wida réwniez, ze w warunkach typowych dla atmosfery stonecznej,



73

0.4

19 L
L 10 N

==

03 [~ b

02 - -

01 [~ !

34 3.6 3.8 4 4.2 4.4
log T

Rys. 3.5.Szerok&t potéwkowal linii trypletu Call 8498,8542,8662 poszerzonych przez
zderzenia z atomami wodoru (g6rna krzywa) i helu neutradr@glna krzywa) w funkcji
temperaturyN oznacza liczbe czastek zaburzajacych wdhjest w nm, a w kelwinach.

tzn. logT ~ 3,8,Ny ~ 108 cm~3, poszerzenie zderzeniowe siega ok. 0,025 nm,
czyli jest porownywalne z poszerzeniem dopplerowskim.

Przyblizenie zderzeniowe nadaje sie szczegoélnie dobrze do opszepenia
linii pierwiastkéw ciezkich w wyniku oddziatywa binarnych (tj. zderzg w kté-
rych uczestnicza dwie czastki) z atomami pierwiastkékkieh takich jak wodor
i hel. Natomiast przyblieniestatystycznatosuje sie w tych przypadkach, gdy w
odlegtdsci, w ktorejswiecacy atom nue oddzialywa z czastkami zaburzajacymi,
znajduje sie wiele takich czastek. Dzieje sie tak pragdeystkim w materii zjoni-
zowanej — czyli w plazmie. Istniejace w niej tadunki sédem diugozasiegowego
pola elektrostatycznegoswiecacy atom znajduje sie w wypadkowym polu tych
tadunkéw co poprzez efekt Starka zaburza jego stany eryemyed. Podstawo-
wym zadaniem teorii statystycznej jest wiec ditemie metodami statystycznymi
Sredniego pola elektrostatycznego, w ktérym znajdujeatien oraz przewidzenie
zmian, jakie pole to wywoluje w uktadzie pozioméw energetyach atomu. Ist-
nieje doktadna i potwierdzona przez&liadczenie kwantowa teoria poszerzenia
linii wodoru i zjonizowanego helu w plazmie. Przewidywarnzgz nia przykta-
dowe profile, tzw. profile starkowskie, dla wodoru sa przadéone na Rys. 3.6.
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Rys. 3.6.Unormowane do jedrszi przyktadowe profile linii widmowych wodoru posze-
rzonych przez efekt Starka w elektrostatycznym polu w pligzm

Odpowiadajace im przekroje czynne sa réwne

_ Te?\?
me c2

f S(AM).

Uderzajaca jest dia szerok&t linii, ktérych skrzydta moga rozciagssie na od-
legtost kilkudziesieciu nm (kilkuset angstremoéw) od minimumst® w petnej
zgodndaci z obserwacjami (np. Rys. 9.10). Tak efektowne poszérzest wia-
Sciwe tylko dla linii wodoru; poszerzenie linii zjonizowago helu i jonéw innych
pierwiastkow jest zdecydowanie mniejsze i z reguly nie kraeza dziesiatych
czesci nm (kilku angstremow).

Profil Voigta. Z tego co zostato powiedziane wgj na temat ksztattu linii wid-
mowych (a mowiadécislej — na temat ksztaltu wspétczynnika absorpcji) wynika,
ze o zalendsci wspoétczynnika absorpciji od diuga fali decyduja dwa czynniki.
Pierwszy z nich — to wszystkie procesy fizyczne, za ktérycbrganictwem atom
oddziatuje z promieniowaniem i ktére olglaja "naturalny” ksztatt wspétczynnika
absorpcji. Przymiotnik "naturalny” odnosi sie tu zarowdo klasycznego profilu
ttumieniowego jak i do profilu poszerzonegé&wgieniowo. Jak mowiimy poprzed-
nio, w wieksz&ci przypadkéw 6w naturalny profil ma rzeczywie ksztatt zbli-
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Rys. 3.7.Splot dwoch funkcji. Kady punkt na krzywef; (y) jest jednoczénie maksimum
funkcji f2(y). W punkciex sumuja sie wszystkie wardoi f1(y) f2(Xx—y).

zony do lorentzowskiego i tylko jego szerdgkopotéwkowa zaley od warunkéw
powstawania linii. Drugim czynnikiem wptywajacym na piokeg wspotczynnika
absorpcji jest ruch termiczny atomoéw absorbujacych. Bragnie linii w tym przy-
padku jest opisane krzywa Gaussa o szesokpotdwkowej na og6t tego samego
rzedu co szerol&t zderzeniowa.

Profil uwzgledniajacy obie okoliczi$ai znajdziemy jakaplotobu tych profili.
Pojecie splotu przypomina Rys. 3.7. Spliiatx) dwu funkcji f1(y) i fa(y) jest
zdefiniowany nastepujaco:

(0= [ fuy)falx—y)dy. (333

Dokonujac pod catka zamiany zmiennych y = u dostajemyze

F(x) = — Lﬁm 1 (x— U) Fo(U)dlu = /_i 2 (X— U) Fp(U)dl,

co oznaczaze splot funkcji jest symetryczny wzgledem zamiany funKgji fo.

W przypadku atoméw mywionych ruchami termicznymi przyjmujemye
kazdy punkt profilu naturalnego jest "rozmyty” przez profil goerowski.
Splatajac unormowany do jedsa profil Lorentza

1 /2
R
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z unormowanym do jedrsai profilem Dopplera

x \2
| () ] |
dostajemy unormowany do jedsm profil Voigta

2
AL AN
Ty/TAAD J—w (X—X)2+4([/2)2
Wprowadzajac tradycyjnieaywane oznaczenia

r X DA X

100 exp

a:—ZA)\D; y:m, U—m:m (3.34)
przedstawiamy profil Voigta w postaci
1 o [ exp—y)
@0 = ran nl. -y ¥ = @0 (339
Funkcja
a [ exp(—y?)
H(G,U) - T[/—oo (v_y)2+azdy7 (336)7

zwana funkcja Hjertinga jest funkcja uniwersalna, zake od parametra, czyli
od stosunku szerokei naturalnej do szerokoi dopplerowskiej. Zachodzi przy
tym

/_oo H(a,v)dv = /Tt

Profil Voigta jest splotem dwaoch funkcji o wyrazniezidym charakterze: pro-
filu Lorentza o waskim maksimum i rozleglych skrzydtach ogaussowskiego
profilu Dopplera o szerokim maksimum i szybkim spadku do zenaiekszych
odlegicsciach. Dlatego tew poblizu Srodka linii,» = 0, profil ma przede wszyst-
kim cechy profilu dopplerowskiego, natomiast lorentzowsgkrzydta decyduja
o ksztatcie linii w dizych odlegtéciach od jejsrodka. Doktadny ksztat funkcji
H (a,v), obliczony dla kilku wart&ci parametrw, jest przedstawiony na Rys. 3.8.

Krzywa wzrostu. Wszystkie wspomniane mechanizmy poszerzenia linii wid-
mowych, ktére decyduja o tym w jaki spos6b wspétczynnikaapsiji zaleey od
dtugdsci fali, sa z punktu widzenia atomu okolicAmiami zewnetrznymi i nie po-
winny wptywat na prawdopodobfestwo przejt miedzy stanami energetycznymi
atomu. Korzystajac ze zwiazkéw (3.9), (3.19) i (3.20)zouavzgledniajac fakize
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8 v=AN/BA,

Rys. 3.8.Profile Voigta dla kilku wart8ci parametrar = I /2AAp.

profil Voigta (3.35) jest unormowany do jedynki, memy wspétczynnik absorpcji
wyrazic nastepujaco:

TEe?\? TEe?\2 1
A Tmec (a,7) mec2 VTAAp (@,9)
BRERS
= g N R, (3.37)

Taki wiasnie ksztalt wspoétczynnika absorpcji jest punktemaeig metody wy-
znaczania skladu chemicznego zwanej metoda krzywej Wwerdd/ynika ona z
nastepujacych zaken odnanie warunkoéw, w ktérych nastepuje absorpcja promie-
niowania: (1) warstwa absorbujaca jest jednorodna, tzmbszarze formowania
sie linii absorpcyjnej gest i temperatura materii sa state; (2) materia jest w sta-
nie bliskim rownowagi termodynamicznej; (3) promieniowamwtasne materii w
obrebie linii jest mate i nie wptywa decydujaco na&taenergii pochtonietej w linii.
Przy takich zataeniach réwnanie transportu promieniowania ma gosta

diy = —kylydl,

a jego rozwigzaniem jest
I = |0€XFX—|()\ |),
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gdziel jest geometryczna gruboia warstwy absorbujacej. Korzystajac z (3.37)
mazemy to rozwiazanie przedstaimv postaci

Iy = loexp—C H(a,v)], (3.38)
gdzie
VT2
= DA NI f. (3.39)

Uwzgledniajac rozwiazanie (3.38) muoa napisa wyrazenie na szerokd rowno-
wazna

W, = / Iol— N d(an) = / {1— exp—C H(a,0)]}AApdo. (3.40)
—00 0 — o0
Wykorzystalsmy przy tym wynikajacy z (3.34) zwigzek
dAN = A)\Dd?].

Poniewa funkcja podcatkowa w (3.40) jest symetryczna wzgledenamgznaku
v, catke od minus do plus nieskozon&ci mazna zastagi dwiema catkami od
zera do nieskaczondci, otrzymujac

WA
2ANp

= /000{1— exp—C H(a,v)]}do. (3.41)

Wyrazenie to nosi nazwe krzywej wzrostu i przedstawia oczekavaale-
nost miedzy szerokscia réwnowana linii absorpcyjnej (wyrzona w szeroko-
Sciach dopplerowskich linii) a liczba atomoéw absorbyjgt znajdujacych sie za
jednostka powierzchni warstwy absorbujadéjl].

Krétkie oméwienie metody krzywej wzrostu rozpocznijmy odagicznego
przypadku bardzo matej liczby atoméw absorbujacych. Plmrdzo mala liczbe
atomoOw bedziemy rozumieli taka wastoN |, dla ktérejC dane rownaniem (3.39)
bedzie znacznie mniejsze od jedrd Podstawiajac w (3.39) odpowiednie warto-
Sci liczbowe statych atomowych, dostajemy

A
C=4,99-10 AN f
b A)\D M

jezeli A i | wyrazimy w cm, aN w cm~3. Dla typowej diugéci fali 5- 1075 cm i
szerokéci dopplerowskiej rzedu 1§ cm

C=125101'NI f.
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Rys. 3.9.Teoretyczne krzywe wzrostu obliczone dlangch wart&ci parametrw. Jed-
nostki na obu osiach wspétrzednych maja dowolne punktgvze.

A zatem w typowych sytuacjac@ bedzie mniejsze od jedBoi, jezeliN | f <
8.10' atoméw na cri. Dla matych wartéciC mozna dokoné przyblizenia

exp—C H(a,v)] ~ 1-C H(a,v). (3.42)

ktore wstawione do (3.41) daje
VT

W A" _ v
ZA)\D_C/O H(a,v)dv = > C.

Dla matej liczby atomow absorbujacych réownanie krzywejostu przybiera wigec
prosta posta

W Te?\? N §
ZA)\D N Zmec2A7\D
lub (3.43
W, Te?
N mecz)\ f Ngl.

Whynikaja stad dwa zyteczne wnioski: po pierwszee dla matej liczby absor-
bujacych atoméw szeroko réwnowana linii jest wprost proporcjonalna do liczby
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tych atoméw (dlatego te c&gkrzywej wzrostu nazywamy cgeia prostoliniowa)
i po drugie,ze na prostoliniowej c&gi krzywej wzrostu szerol&d rownowana
linii nie zalezy od ich szeroksci dopplerowskicl\Ap.

W réwnaniach (3.43) wprowadziiny symbolNy dla podkrélenia, ze cho-
dzi tu o liczbe atoméw pierwiastk& znajdujacych sie na poziomie dolnym d, z
ktérego nastepuje absorpcja rozaaej linii. Przy zataeniu, ze obsadzenie po-
zioméw atomowych jest boltzmannowskie, otrzymujemy

% oo X
Na=Nagm) eXp( kTW>’

gdzie xq oznacza energie wzbudzenia stanu df,a- temperature wzbudzenia.
Wstawiajac to wyraenie do (3.43) i logarytmujac obie strony, otrzymujemy
2
Iog% - Iog( e ) +log(gfA) —logU (T) — xg@+log(Nal),  (3.44)

mec2

gdzie wprowadzibmy oznaczenie

loge 0434 1 5040
kTw 8,617-105 T, T

Poniewa stata Boltzmann& wyrazilismy w elektronowoltach na kelwirk (=
8,617 eV K1), energie wzbudzenia w (3.44) musimy rowniayrazc w elek-
tronowoltach.

Réwnanie (3.44) jest podstawa wyznaczania sktadu chemigz materii ab-
sorbujacej. Wielkécia bezpsrednio obserwowana jest szerékadwnowanaW,

i oczywiscie dtugét fali A. Jezeli dla danej linii znamy ponadto, np. z pomiaréw
laboratoryjnych, wielkéci charakteryzujace dane przeie atomowe, tzng, f i

A, to o ile tylko mamy informacje o temperatur@ z réwnania tego neemy w
zasadzie wyznaczyNa |.

Zwrétmy tez uwage,ze réwnanie (3.44) pozwala na niezale wyznaczenie
temperatury wzbudzenia danego pierwiastkaeletylko jest&my w stanie zmie-
rzyc szerok&ci rownowane jego wielu stabych linii widmowych, pochodzacych
z pozioméw atomowych o mhych potencjatach wzbudzenjq. Poniewa dla
wszystkich linii jednego pierwiastka lag(T) i log(Na |) sa takie same wiec z
réwnania (3.44) dostajemy

Iog% —log(gfA) = const— x4©
Odktadajac na wykresie wa&oi lewej strony rownania dla wielu linii w funkcji
ich potencjatéw wzbudzenia uzyskujemy zalest liniowa, ktérej wspoétczynni-
kiem nachylenia jest temperatura wzbudzeBia

0=

(3.45)
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Gdy jednak liczba atoméw absorbujacych, a zatem i €alazrosSnie na tyle,
ze nie bedzie nwiwe dokonanie przyblienia (3.42), a jednoc&eie o ksztatcie
wspétczynnika absorpcji bedzie jeszcze decydowatoojattipplerowskie, wow-
czas dokonujac podstawienia

C = exp(v?)

mazemy réwnanie krzywej wzrostu zapésa postaci

W —~ ® . _02—1?) —~
TN N/o [1 exp(—e ]devo—\/lnc.

Wykonujac to catkowanie wykorzystalny fakt,ze funkcja podcatkowa jest w za-
kresie 0— vg praktycznie rOwna jedrszi.

Uzyskany wynik oznaczaze w rozwaanym zakresie krzywej wzrostu,
odpowiadajacym tzwwysycaniu jadra dopplerowskiegezerok&ci rownowane
linii widmowych wzrastaja z liczba absorbujacych atamsdnacznie wolniej, jak
pierwiastek kwadratowy z logarytmu ich liczby.

Na koniec, gdy liczba atoméw absorbujacych vame na tyleze cata energia
zostanie usunieta z jadra linii i absorpcja bedzie mgmigyrasté tylko w odle-
gtych odsrodka linii skrzydtach lorentzowskich, gdzigest dize, mana dokona
przyblizenia

al (o e*y2 a1l
v

co wstawione do wyrzenia na krzywa wzrostu daje

Podstawiajac

otrzymujemy

Wy  Ja-C r® 1
s~ \| o . 1 exp(-2)d()

Dochodzimy zatem do wnioskize niezalenie od wart&ci catki w powyz-
szym wyraeniu, w obszarzevysycania skrzydet linszerok&t réwnowana linii
wzrasta proporcjonalnie do pierwiastka kwadratowegozblcabsorbujacych ato-
mow.
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Wykonanie catkowania w réwnaniu (3.41) dla szerokiego grm#u wartéci
Cidla kilku wartcsci parametra daje rodzine krzywych wzrostu przedstawionych
na Rys. 3.9.

W praktyce staramy sie uzyskanformacje o maliwie duzej liczbie linii wid-
mowych, wykorzystujac zaréwno linie stabe jak i silne, loyimimalizowa wptyw,
jaki na uzyskane wyniki moga ntiebtedy pomiaréw szerolszi rownowanych
a takze btedy wyznacze poszczegoélnych warssi sit oscylatorow. W celu w
miare wiarygodnego wyznaczenia sktadu chemicznego, pogmy nastepujaco:
na podstawie réwnania (3.41) obliczamy teoretyczna kezywerostu, czyli zale-
no&E W, /(2AAp) od zmiennefC. Zaktadajac boltzmannowskie obsadzenie pozio-
moOw oraz uwzgledniajac zwiazé¥p = (A /c)vg, z (3.39) dostajemy po zlogaryt-
mowaniu obu stron

logC = log(gfA) — xi® + logCo,

gdzie
VTE?  Nal
meC U (T)Z)o'

Z drugiej strony, korzystajac z obserwowanych szesgkoownowanych mana
sporzadZi obserwowana krzywa wzrostu, czyli wykres (@g/A) w funkcji
logC’ =log(gfA) — Xq¢©.

Obie krzywe wzrostu, teoretyczna i obserwowana, sazmite w r@nych
wspotrzednych i doprowadzenie do ich pokrycia sie wympgeesuniecia krzy-
wej obserwowanej zaréwno wzdhosi odcietych, jak i osi rzednych (Rys. 3.10).

logCo = log

Rdéznica skal osi odcietych
logC — logC’ = logCy

jest wprost proporcjonalna do liczby atoméw absorbujadygl Przesuniecie obu
krzywych wzdhz osi rzednych jest réwne

() (1) -em(2) () ()

Wielko&t tego przesunigcia informuje zatem bemuinio o najbardziej prawdo-

podobnej predkeci atoméw
b [ 2k Tk
0=\ e

gdzie Ty jest temperatura kinetyczna,na, - masa atomu, ktérego linie obserwu-
jemy.
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log NI + const

Rys. 3.10Doprowadzenie do zgodsoi miedzy teoretyczna (linia ciggta) i obserwowana
(punkty) krzywa wzrostu wymaga przesuniecia punktéweshacyjnych wzdta osi po-
ziomej o wielk&t réwna logN| i wzdtuz osi pionowej o wielk&t log(c/2vo).

Czesto zdarza sige wyznaczona w ten spos6b temperatura kinety@gzijest
wyraznie wieksza od temperatury wzbudzemja ktdra musiebmy przyj& przy
konstruowaniu obserwacyjnej krzywej wzrostu. Niezgdinte mana usuna
zaktadajacze dopplerowska szero& linii jest okreslona nie tylko przez ruchy
termiczne, ale rownieprzez wielkoskalowe chaotyczne ruchy materii o gaussow-
skim rozktadzie predkei i dyspersjiv; takiej, ze

3= —" 42 (3.46)

Jest to w istocie zabieg formalny, dzieki ktéremuzemy uzgodri dopplerowska
szerokd&t linii i temperature wzbudzenia wynikajaca z obserwoweh szerokéci
rownowanych linii widmowych. Niemniej jednak istnieja powodyladkt6rych
otrzymana w ten sposOb wiel®v; interpretujemy jako rzeczywista predin
charakteryzujaca pole predsm mikroturbulencji Mikroturbulencja nazywamy

chaotyczny (turbulentny) ruch matych elementoéw matectwalzacy

w warstwie formowania sie linii absorpcyjnych. Elemengy maja
gaussowski rozktad predkoi (o dyspersjivy) i grubasci optyczne
mniejsze odSredniej drogi optycznej, na ktorej formowane sa linie
absorpcyjne.
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Tylko w takiej sytuacji pochtoniecie fotonu przez atom mdppredkéci ter-
micznej wzgledem obserwatora i znalezienie sie tego atanelemencie turbu-
lentnym o innej predksci wzgledem tego samego obserwatora sa zdarzeniami
niezalenymi i prawdziwe jest rownanie (3.46). Zwndy uwage,ze mikrotur-
bulencja jest procesem bardzo wydajnyngliiehodzi o poszerzenie linii widmo-
wych, zwlaszcza pierwiastkéw @kich. Przypomnijmyze predk&ci termiczne
atomoéw zelaza w temperaturze powierzchni 8éa sa rzedu 1 km/s. Pole mi-
kroturbulencji o tej samej dyspersji predi@ zwiekszy szerolst dopplerowska
o czynniky/2. Uzyskanie takiego samego efektu przez zwiekszeniedmder-
micznych wymagatoby dwukrotnego zwiekszenia tempeyakimetycznej. O ile
zwiekszenie szerolszi dopplerowskich linii o czynnik/2 niewiele zmienia ob-
serwowane cechy widma, to zmiana temperatury z 6000 do 1R0OpOciaga za
soba zasadnicza zmiane wygladu widma. Dlategostdzimy,ze temperatura
wzbudzenia wynikajaca z krzywej wzrostu, jest w zasadpigrawna, a niewiel-
kie niezgodnéci wyznaczanych parametrow maja (poza btedami obséijvirae
przyczyny, takie jak wianie istnienie w atmosferach gwiazd chaotycznych ruchéw
mikroturbulentnych.

Predkd&ci mikroturbulencji zostaly wyznaczone metoda krzywerestu dla
kilkuset gwiazd, gtéwnie dla chtodnych kartow ciagu gtégo. Typowe wartsci
zawieraja sie w granicach od jednego do kilku km/s smdnia wartécia ok. 2
km/s. Dla goracych gwiazd typu O predi@ mikroturbulencji sa wieksze, rzedu
kilkunastu km/s. lIstnieja rownedane obserwacyjne pozwalajace podejrigwa
ze predké&ci mikroturbulencji w atmosferach nadolbrzyméw mogagsie?0 — 30
km/s, tzn. sa poréwnywalne, a m®nawet wieksze od predkc dzwieku w tych
atmosferach.

Zjawiskiem pokrewnym do mikroturbulencji jest wysteptgaw atmosferach
gwiazdowychmakroturbulencja Jak mana domglat sie na podstawie samej na-
zwy, w tym przypadku mamy do czynienia z elementami turbmlgmi o grubo-

Sci optycznej na tyle diej, ze kady z nich jest miejscem formowania sie linii
absorpcyjnej. Przyjmijmyze elementy te poruszaja sie chaotycznie we wszyst-
kich kierunkach ize rozktad ich predi&ei radialnych jest opisany funkcf(vy).
Poniewa kazdej predk&ci odpowiada zgodne ze wzorem Dopplera przesuniecie
dhugdsci fali AN = A — A (gdzieAg jest nie przesunieta diu§oia fali), z rozktadem
predkdsci radialnych zwiazany jest jednoznacznie rozktad pragg dopplerow-
skich®(AMN). W przypadku gdy obserwator odbiesaviatto od catej powierzchni
gwiazdy (obserwuje "w strumieniu”) fakize kada cz&t powierzchni gwiazdy
ma w stosunku do niego inna predkoradialna, wplywa oczywgcie na ksztalt
odbieranych linii widmowych. Jeli przy braku makroturbulecji ksztatt profilu
jest opisany funkcjd(A), to w przypadku istnienia makroturbulenciji, strummie

w kazdej z dtugéci fal Ag jest suma przyczynkéw pochodzacych od wszystkich



85

elementéw turbulentnych, co raoa zapisa jako
F(Ao) = / F (Ao — AN)D(AN)d(AN).

Poréwnujac to wyraenie z (3.33) widzimyze profil linii jest w rozwaa-
nym przypadku splotem profilu produkowanego przez dangsiene z rozkia-
dem przesunig dopplerowskich charakteryzujacym zjawisko makrotilehaji w
tej atmosferze. Poniewdunkcja®(AM) jest unormowana do jedynki, makrotur-
bulencja nie zmienia szero&oi réwnowanej linii, wptywa natomiast na ksztait
jej profilu. Jest to wniosek zgodny z intuicja: fale poszczeg6ine obszary po-
wierzchni gwiazdy wykonuja w stosunku do obserwatoradaiay inne ruchy, nie
maze w zaden spo6b zwiekseyliczby atoméw zdolnych do absorbowania ufor-
mowanej ji linii. Makroturbulencja w mniejszym stopniuzimikroturbulencja
wplywa na przebieg krzywej wzrostu.

Podsumowujac zauweny, ze sklad chemiczny najtatwiej jest wyznaczy
metoda krzywej wzrostu na podstawie linii stabych, porgewla nich najdoktad-
niej mazna okrelic wielkost przesuniecia wzdiuosi odcietych koniecznego do
uzgodnienia krzywej obserwowanej z krzywa teoretycwatomiast odpowiednie
przesuniecie wzdiiosi rzednych, bedace miara mikroturbulenciji, jegtataiej-
sze, gdy krzywa wzrostu ma dobrze oblena czé&t ptaska, a wiec gdy w widmie
obecne sa linie o stosunkowozhj szerok&ci rownowane;.

Metoda krzywej wzrostu byta nieg8ypowszechnie wykorzystywana do wy-
znaczania skladu chemicznego gwiazd oraz oceny pantjagytich warunkéw
fizycznych. Za jej pomoca uzyskano wyniki wskazujace raigsie istotnych
roznic sktadu chemicznego miedzy obiektami zaleymi do r@nych populacji
oraz wykryto obiekty o anomalnym skiadzie chemicznym. Qleenetoda ta ma
juz w znacznej mierze znaczenie tylko historyczne; znaczmgeeyinformaciji o
zewnetrznych warstwach gwiazd dostarcza poréwnanieralasg z przewidywa-
niami teorii budowy atmosfer gwiazdowych. Typowy skiad ichezny materii we
WszecBwiecie jest przedstawiony na Rys. 3.11.

Procesy zwiazano—swobodnéezeli energia fotonu pochtonieta przez atom w
stanied jest wieksza od energii jonizacji z tego staguto atom ulega jonizacji, a
nadwyzke energii unosi uwolniony elektron w postaci energiidtytznej. Zasada
zachowania energii przybiera posteéwnania fotoelektrycznego

Me??

2
Energia kinetyczna elektronu swobodnego nie jest skwaartew mae przy-

biere&c dowolne wartéci, a zatem mze byt pochtoniety kady foton o energii
wiekszej od energii jonizaciji.

hv = g+ ——. (3.47)
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Rys. 3.11.Typowy sktad chemiczny materii we Wszexstiecie.

Energii kinetycznej swobodnego elektronuma formalnie przypisaurojona
liczbe kwantowak (przy czymk odpowiada odwrotr&i liczby falowej w roz-
wiazaniu rownania Schrddingera dla czastki swobodnéj)analogii do formuty
Rydberga dla atoméw wodoropodobnychzana wéwczas napisa

1 1 1 1

Zgodnie z rownaniem fotoelektrycznym zmianie czéstdotonu o & odpowiada
zmiana energii kinetycznej elektronuhav. Z réwnania (3.48) wynikaze prze-
dziatowi energiihdv odpowiada & stanow ciggtych, przy czym

dk hk3
Pozostajac przy analogii z prdejami zwigzano-zwigzanymi, przekréj czynny dla
przegt zwiazano-swobodnych, olgeny na jednostkowy przedziat czestg de-
finiujemy nastepujaco:

C(VdV — E fnk
meC

dk

5| (3.50)
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Sita oscylatorafn dla przegt zwiazano-swobodnych jest teraz ciagta funkcja
czestdci. Do jej okrélenia postaymy sie przyblzona formuta Kramersa (3.22),
w ktorej zamiast gtownej liczby kwantowej poziomu gornegopodstawimy K i
skorzystamy z (3.48):

fo 32 Ry} g .

" 3m/3 (hv)3 K3ne’
g jest czynnikiem Gaunta dla pr&gjzwiazano-swobodnych; zazwyczaj jest on
rzedu jedn&ci i w dalszych rozwzaniach bedziemy go pomga Korzystajac z
(3.49) i (3.51), dostajemy ostateczna pégtezekroju czynnego na jonizacje

(3.51)

o 32 Ry 1 hi®

Y mec 3m/3 (hv)3 k3n® 2Ry

B 64r*mee!® 1 1 B

T 3/3ch6 Vi

Przy granicy jonizacji, gdy energia fotonu jest dokladrierna energii joniza-

cji, energia kinetyczna uwolnionego elektronu jest rowaeuz czemu odpowiada

nieskaczenie daa wart&t "ciagtej” liczby kwantowejk. Zgodnie z formuta Ryd-
berga czestt fotonu przy progu jonizaciji

Ry\° 1

Korzystajac z tego zwiazku, nana (3.52) przedstawiw réwnowanej postaci

1
5 m2
2’ 8 N 1§ n5v3 . (3-52)

1n h\3/vo\3 Vo3
oy =2,8-10% 5 5 = 2,810 <R—y> (70) —7.9.10 2n (70) . (354)

Przekrdj czynny na jonizacje atomu z poziomu o gtéwnejdiezkwantowej
N ma przy granicy jonizacji( = Vo) wartosc wprost proporcjonalna da i dla
wiekszych energii fotonbw maleje odwrotnie proporcjanial do trzeciej potegi
czestéci. Przekrdj czynny na jonizacje jest oczpaie rowny zeru dla czestoi
mniejszych od czeséei progowejvg.

Makroskopowy wspétczynnik absorpcji fotonu o energii vaystzajacej do zjo-
nizowania atomu ze stanu o gtéwnej liczbie kwantowggst réwny

ky(n) = oty (N)Np,

gdzie N, jest liczba atoméw w jednostce objétd znajdujacych sie w stanie
W warunkach rownowagi termodynamiczréj jest dane formuta Boltzmanna, w
ktérej — jezeli ograniczymy sie do atoméw wodoropodobnych —zeway przyj&
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X1 ===

hv

A

Rys. 3.12.Przepgcia zwiazano—swobodng* jest najnkszym poziomem, z ktérego kwant
promieniowania o energiiv moze przeniét elektron do kontinuum.

gn = 2n°. Foton, ktdry jest w stanie zjonizowaatom z poziomun, jest rownie w
stanie spowodowgjonizacje ze wszystkich pozioméwzigcych wyej. Catkowity
wspoétczynnik absorpcji dla promieniowania o enetgiijest suma wspotczynni-
kow absorpciji dla wszystkich stanow, z ktérych pod wplywema promieniowa-
nia maze nastapdi jonizacja

Kot = Zk\,(n) = Z(}(\,(n)Nn =

N < 27 E
—28.10% Y S exp( =2 ) =
=281 u(T) n5v3ex'°( kT>

s 2N 1 1 En
=2,8-10 oM @n;* @exp<—ﬁ) . (3.55)
Sumowanie rozpoczyna sie od najgeego poziomu, z ktérego kwant o energii
hv moze spowodow@ jonizacje (Rys. 3.12). Zgodnie z (3.54) przekréj czynny
jest proporcjonalny do gtéwnej liczby kwantowej i dla wystik poziomoéw wzbu-
dzonych przybiera odpowiednio del wartdci, teoretycznie dac do nieskiczo-
noSci przy granicy jonizacji. Jednak wspoétczynnik absorgglezy réwniez od
liczby atoméw w stanien, ktéra z kolei maleje bardzo szybko ze wzrostem
co w istotny spos@b ogranicza rzeczywista waataspoétczynnika absorpciji. Na
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bf

1.51

Rys. 3.13.Schematyczny przebieg wspotczynnika absorpcji ciagiejevu dla przeic
zwigzano-swobodnych. Liniami przerywanymi zaznaczast przebieg wspoétczynni-
kow absorpcji dla przéf zaczynajacych sie na poszczegélnych poziomach; liigta
przedstawia sumaryczny wspétczynnik absorpciji.

Rys. 3.13 przedstawiona jest schematyczniezzef& wspétczynnika absorpcji od
czestéci wynikajaca z réwnania (3.55). Foton o matej energizenepowodow@
jonizacje tylko z wysokich standéw wzbudzonych, jednakaslzenie tych stanéw
jest na og6t niewielkie i pomimo dej wartcci przekroju czynnego wspotczyn-
nik absorpcji jest maty. W miare wzrostu energii fotonu ztiwa staje sie row-
niez jonizacja z liczniej obsadzonych stanéw o matej energbwdzenia. Przy
kazdej czestsci odpowiadajacej energii jonizacji z kolejnego pozionastepuje
skokowy wzrost wspétczynnika absorpcji sygnalizujgzyw sumie (3.55) pojawit
sie kolejny wyraz. Najwiekszy skok odpowiada pojawiesig przyczynku od naj-
liczniej obsadzonego stanu podstawowego. Niec&mjtarspotczynnika absorpciji
sa przyczyna wystepowania takich samych nieciggjtov widmach wielu obiek-
tow niebieskich. Sa one zwiazane przede wszystkim z gabgowywotana przez
atomy wodoru i nosza nazwy niecia§® (lub "skokéw”) Lymana (absorpcja ze
stanun = 1), Balmera ( = 2), Paschenan(= 3) itd.
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Tabela 3.2
Zaleznast przekroju czynnego na jonizacig od czestéci dla kilku najnzszych
poziomow helu neutralneg&; oznacza energie wzbudzenia poziomu, z ktérego zachodzi
jonizacja,Am 0znacza diug&t fali, przy ktdrej zaczyna sie pasmo absorpcyjne.

poziom | E; [eV] | Am [nm] loga,

1's 0.00 50,4 | 14,47—2,0logv

23S 19,72 260,1| —17,39+0,68log(v-1014)—
0,73[log(v - 10-1%)]2

2's 20,51 312,2| 11,65—1,91logv

23p 20,86 342,2| 31,06— 3,3logv

2'p 21,11 368,0| 35,48— 3,6logv

Przedstawiony tu prosty obraz absorpcji ciagtej dla atam@doropodobnych
komplikuje sie znacznie w przypadku atoméw z wieloma etekamiSwiecacymi.
Obliczenie odpowiednich przekrojow czynnych wymaga o@mi sie décistych
rozwazah kwantowych, z& przyblizenie wodorowe mana stosow@tylko do wy-
sokich stanéw wzbudzonych, gdy oddziatywania elektréwiecacego z pozosta-
tymi elektronami powtoki sa do zaniedbania i gdy zna przyj&, ze elektron ten
porusza sie w polu jadra, ktérego- 1 tadunkéw dodatnich jest doktadnie ekrano-
wanych przez pozostate elektrony. Dla ilustracji w Tab. [@2ytoczone sa przy-
blizone formuty opisujace zatacst przekroju czynnego na jonizacje od czésio
dla kilku najnzszych pozioméw helu neutralnego. Wigdae charakterystyczna
dla atoméw wodoropodobnych zateit typu o, ~ v—2 jest osiagana w przybli-
zeniu dopiero dla gtéwnej liczby kwantowej= 2.

Ujemny jon wodorowy. Niepetne ekranowanie fadunku protonu przez je-
den elektron oraz efekt polaryzacji (przesuniecia taduikpod wptywem dru-
giego elektronu sprawiajgze neutralny atom wodoru nae przytaczg w spo-
s6b trwaly jeszcze jeden elektron, tworzac w ten sposo6imiyejon wodorowy.
Drugi elektron w jonie wodorowym jest zwigzany bardzo stabnergia wiazania
jest rbwna zaledwie 0,754 eV. W tak plytkiej jamie potencjitnieje tylko je-
den stan zwiazany bedacy zarazem stanem podstawowyradnig&yz zakazem
Pauliego, dwa elektrony o takiej samej gtdwnej liczbie ktosrejn =1 musza
miec spiny skierowane przeciwnie. Oznaczaze,spin catkowity jest rowny zeru,
czyli jedyny stan zwiazany ujemnego jonu wodorowego jémteam singletowym
(L=0,5S=0,J =L+ S=0) o wadze statystyczngj- = 1.

Liczbe ujemnych jondw wodorowych w jednostce obggio materii
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znajdujacej sie w stanie rownowagi termodynamicznegnaoznalez z formuty
Sahy zastosowanej do przypadku gdy role "atomu” odgryveanmy jon wodo-
rowy z& "jonem” jest neutralny atom wodoru. Energia jonizacjimjeego jonu
wodorowego jest rownxy- = 0,754 eV, co sprawiaze mae on istnié tylko
w stosunkowo niskich temperaturacérednia energi&T = 0,754 eV odpowiada
temperaturzelT = 8750 K. Funkcje rozktadu wodoru neutralnego azna zatem
przyblizy¢c przez wage statystyczna poziomu podstawowéfip= 2. Funkcja
rozktadu dla ujemnego jonu wodorowego zawiera ocsgpve tylko jeden wyraz
Uy- = gy- = 1. ROwnanie Sahy ma wiec poéta

Ne | 4(2rm,)¥? 5/2 0,754

Jonizacja ujemnego jonu wodorowego nastepuje pod wplymweEmieniowa-
nia o diugdci fali krotszej od 1650 nm (16500 A). Zaledst przekroju czynnego
na jonizacjea- od diugdci fali zostata obliczona metodami mechaniki kwanto-
wej. Wynikajacy stad wspotczynnik absorpcji jest przedsony na Rys. 3.14.

Wspotczynnik absorpcji wynikajacy z jonizacji ujemnegmii wodorowego

jest
hv
Ky- = og-Ny- [l—exp(—ﬁﬂ =

h3 1 0.754 hv
= 0y- NH‘ Pe4(2T[n']e)3/2 (kT)S/z eXp(k—T> |:1—eXp<—ﬁ>:| . (357)

Wspodtczynnik ten jest tym wiekszy, imz8za jest temperatura i im wieksze jest
cisnienie elektronowe. Ujemny jon wodorowy jestzmgm zrédtem nieprzezro-
czystaci w atmosferach chtodnych kartéw.

Rekombinacja promienista. Procesem odwrotnym do fotojonizacji jest re-
kombinacja promienista jonu i elektronu o pre@kbv. W jej wyniku elektron
przechodzi na kt6§ ze standéw zwiazanych atomu z jednoczesna emisja fotonu
unoszacego energie wigzania i energie kinetyczngekdj czynny dla takiego
procesu mana znalez stosunkowo prosto, odwotujac sie dasady szczegéto-
wego zréwnowzeniaproceséw atomowych ktéra orzekzag

w warunkach réwnowagi termodynamicznejzkg proces atomowy,
ktéry prowadzi do zwiekszenia obsadzenia danego pozionar-e
getycznego jest doktadnie zréwnawemy przez proces odwrotny,
prowadzacy do zmniejszenia obsadzenia.

Oznaczmy przef (v) przekrdj czynny rekombinacji spontanicznej na poziom
n elektronu o predkeci zawartej w przedziale, v+ dv, a przezG(v) — przekrgj
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Rys. 3.14.Wspotczynnik absorpciji zwiazany z jonizacja ujemneguajevodorowego dla
kilku wartoSci temperatury. Wzrost wspotczynnika dla> 2000 nm pochodzi od przsj
swobodno-swobodnych (patrzsj).

czynny rekombinacji wymuszonej przez promieniowanie @rexiul,. Liczba re-
kombinacji spontanicznych na poziamw jednostce czasu i w jednostce obfgtd
jest réwna

INTF (0)][Nef (v)vdv],

gdzieN™ jest liczba jonéw, &\, — liczba elektronéw w jednostce objét; f(v)
jest unormowanym do jedBoi rozktadem predi&zi elektrondéw. Wyraenie w
pierwszym nawiasie kwadratowym jest facznym przekrojeaynaym wszystkich
jonéw znajdujacych sie w jednostce objgto a wyraenie w drugim nawiasie jest
strumieniem elektron6w o pred&oi v przeptywajacych w jednostce czasu przez
jednostke powierzchni. Podobnie otrzymamy liczbe rekmacji wymuszonych

INTG(v)1y][Nef (v)vdo).

Liczba fotojonizacji z poziomu jest

Nocty) H—Vdv}
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hv

Rys. 3.15Rekombinacja elektronéw swobodnych na poziomy zwiazKmeant o energii
hv moze byt wystany na wszystkie poziomydace w skali energii wgej niz poziom
no. ln 0znacza energie jonizacji z pozionmy mo?/2 jest energia kinetyczna elektronu
swobodnego wzgledem jonu.

Warunek réwnowagi jonizacyjnej dla poziomuma zatem postaréwnania

N*F (0) + G(o)ly]Nef (0) 0w — Nnav%dv. (358)

Roéwnanie to musi zachodziréwniez w warunkach réwnowagi termodyna-
micznej i wowczas — zgodnie z zasada szczegétowego zroeasma — wystar-
cza catkowicie do wyznaczenia obsadzenia pozionjponiewa wszystkie inne
procesy wptywajace na to obsadzenie sa doktadnie zréwrmwe). Biorac pod
uwage ze w warunkach réwnowagi termodynamicziijjest dane formuta Boltz-
mannaN™ jest okreslone formuta Sahy, promieniowanie ma rozktad planckawsk
przekréj czynny na jonizacja, jest dany wyraeniem (3.52), a dla jonéw wodo-
ropodobnychy, = 2n?, g™ = 1, dostajemy

c?

= 2hV3 F(U)7

128t 1
"~ 3/3mec3ht mve?

G(v) (3.59)

F (o) (3.60)
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Z kazdym aktem rekombinacji zwiazana jest emisja fotonu stkegi danej réw-
naniem fotoelektrycznym. Liczba pr&gjrekombinacyjnych w jednostce czasu i
w jednostce objefxi zwiazanych z emisja fotorhw jest réwna

NTNeF (v) f (v)vdo.

(Emisje wymuszona dla uproszczenia pomijamy; zreszigoma znaczenie tylko
w silnych polach promieniowania.) Jak w§jda Rys. 3.15, fotonyiv moga by
wysytane réwnie podczas rekombinacji na \&gj lezace poziomy. Kade z przejc
zaznaczonych na tym rysunku wnosi do emitowanej energyigasmek rowny

av.

AE,dv = NTNgF (v) f (v)vhv = NTNeF (v) f (v)vhv mh
eV
Korzystajac z (3.60) i z réwnania fotoelektrycznego (3,56raz zaktadajac
maxwellowski rozktad predigzi elektronéw, znajdujemy calkowita energie
promieniowana w czessai v z jednostki objetsci w jednostce czasu wewnatrz
jednostkowego kata brytowego, czyli wspétczynnik emisji

128T|.4 elO 1 hV [ 1 In
Y e m s e (KT eXp(—ﬁ> %ﬁ‘”‘p<ﬁ> . (36Y)

Dla ustalonej czesfmi v sumowanie zaczynamy od gtéwnej liczby kwantowe;j

spetniajacej nieréwris
> —= .
o= ()

Przy kadej czestsci, dla ktérej w sumie wystepujacej w wyeniu (3.61) po-
jawia sie nowy wyraz, nastepuje skokowy wzrostsdb promieniowanej ener-
gii. Nieciagicsci emisji wystepuja w tych samych miejscach widma, w ytér
wystepowaly nieciagieci wspotczynnika absorpcji: widmo rekombinacyjne jest
odwr6ceniem absorpcji ciagtej wywotanej jonizacja atom

Promieniowanie rekombinacyjne memy obserwowa w przypadku rzad-
kiego, optycznie cienkiego gazu o niezbyt wysokiej temperzz, ktory po uprzed-
niej jonizacji ochtadza sie w wyniku rekombinacji. Obiekti astrofizycznymi o
takich wisciwdasciach sa niektére mgtawice gazu okotogwiazdowego luldmyie
gwiazdowego.

Procesy swobodno—swobodne Naturalnym uzupetnieniem rozwanych
wyzej procesOw zwigzano-zwigzanych i zwiazano-swobolnya procesy
swobodno-swobodne czyli promieniste p&af elektronéw swobodnych miedzy
stanami energetycznymi kontinuum. Polegaja one na grswobodny elektron
poruszajacy sie w polu elektrostatycznym atomu lub joochgania foton promie-
niowania i kosztem jego energii zwieksza swoja energietigczna.
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Przepcie swobodno—swobodne mma formalnie traktow@ jako przegcie
kwantowe miedzy dwoma stanami energetycznymi opisanym@zpdwie urojone
gtéwne liczby kwantowekii il, zdefiniowane w taki sposob, by energia poczatkowa
elektronu byta réwna

mo? Ry
2 k2’
a energia kacowa, po zaabsorbowaniu fotohu,
2
mo Ry Ry
— +hv=—+hv=—.
2 TVE e tVE]

Przekrdj czynny liczony na jeden jon i na jeden elektron alkosci z przedziatu
v, v+ do dla procesu absorpcji fotonu o czestov mozna zapisaw postaci

Tie? dl
fiydk —.
MeC kd dv

Przyjmujac dla sity oscylatora uogdlnione przytahie Kramersa

a(v,v) =

co_ 64 1/ 1 1\ g

a3 a2 (k?) @
gdzieg jest czynnikiem Gaunta dla pr&gjswobodno-swobodnych, a waga sta-
tystyczna elektronu swobodnego

8rm? 16mRy m?2 o

gk - Te Z)zdv - % @

Wspotczynnik absorpcji, uwzgledniajacy pochtanianierpieniowania przez elek-
trony o wszystkich meliwych predkdciach, jest réwny

dk.

et :/ a(v, )N Nef (0)do.
0

Przyjmujacze rozktad predksci elektronowf (v) jest maxwellowski, po prostych
podstawieniach i wykonaniu catkowania dostajemy ostatecz

45 (2 \Y? . qu o Gu
kff:ﬁ<3kmg> N NeTTZVE’:3,69~10BN Ne =723 (3.62),

jezeliN*t i Ne wyrazimy w cnm 3,

Absorpcja swobodno—swobodna charakteryzuje sie take s@lendscia od
czestéci jak absorpcja zwiazano—swobodna: jest najwieksagpdimieniowania
diugofalowego i maleje dla fal krétszych odwrotnie progonalnie do trzeciej
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potegi czestsci. Wspodtczynnikikys i ki sa na ogot tego samego rzedu i dlatego
oba rodzaje absorpcji powinny byiwzgledniane jednocgeie. Oczywscie zale-
nie od warunkéw dominowamaze jeden lub drugi proces. W wysokich tempera-
turach, gdy materia jest w znacznym stopniu zjonizowagabh atomow neutral-
nych, w ktérych mogtyby zachodzprzegcia zwiazano-swobodne jest niewielka i
dominujacym zrodtem nieprzezroczystd sa przejcia swobodno-swobodne; od-
wrotnie jest w niskich temperaturach.

Tak jak poprzednio, wspotczynnik absorpcji natev niektérych przypadkach
poprawt na efekt wymuszonej emisji swobodno-swobodnej

L ker |1—exp( —
kff —kff |:1 eXp( kT .

Poniewa tadunek protonu w atomie wodoru nie jest w peti ekranowany
przez jeden elektron, prZajia swobodno-swobodne zachodza réwnie jego
sasiedztwie: z punktu widzenia elektronu neutralny atoodevu jest dodatnim
jonem ujemnego jonu wodorowego. Odpowiedni przekrdj cgymastat poli-
czony na gruncie mechaniki kwantowej, nie ma jednak praspegyblizenia ana-
litycznego. Znaczace wakoi osiaga on dopiero dla fal dtszych od 1200 nm.
taczny wspoétczynnik absorpcji ujemnego jonu wodorowetja przegt zwigzano-
swobodnych i swobodno-swobodnych) liczony na jeden nkewytr@om wodoru i
na jednostke &nienia elektronowego jest przedstawiony na Rys. 3.14 itha k
wartosci temperatury. W temperaturach aszych od okoto 10 000 K przyczynek
do nieprzezroczysfei pochodzacy od ujemnego jonu wodorowegan#zanie-
dbet.

Promieniowanie hamowania.Procesem odwrotnym do absorpcji swobodno—
swobodnej jest spontaniczna emisja promieniowania przenyaswobodne poru-
szajace sie w polu elektrostatycznym jonéw. Przyczynysgdatwo mazna zro-
zumiet na gruncie klasycznej teorii promieniowania: elektrorobadny doznaje
przyspieszenia w poldil jonu, a zatem staje sie zrédtem promieniowania elektro
magnetycznego. Poniew@misja zachodzi na koszt energii kinetycznej elektronu
jego ruch ulega zahamowaniu; z tega wodu omawiane promieniowanie nosi
nazwe promieniowania hamowania.

Prawdopodobiestwo konkretnego przg&gia elektronowego nie jest z naszego
punktu widzenia interesujace: zmiana energii kinetygAweiecacego elektronu
nie mazadnego wplywu na mikroskopowe wiaged materii. Na przyktad nie
ulega istotnej zmianie rozktad predi@ elektronéw swobodnych, gadgzeste zde-
rzenia miedzy elektronami bardzo szybko powoduja odbenie rozktadu max-
wellowskiego. Due znaczenie ma natomiast znaj@mmakroskopowego wspot-
czynnika emisji dla promieniowania hamowania, ktére jeazrym sktadnikiem
promieniowania chtodzacego materie zjonizowana.
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Promieniowanie hamowania jest promieniowaniem cieplnyzn.( jest nas-
tepstwem ruchéw cieplnych w plazmie) i mua przyj&, ze wysytajace je elek-
trony maja maxwellowski rozktad pred&oi; w tym sensie mmna zalayc, ze
promieniujaca materia znajduje sie w stanie bliskim réwagi termodynamicz-
nej, a zatem spetnione jest prawo Kirchhoffa

err =K B(T)
gdziek}; jest wspotczynnikiem absorpcji swobodno—swobodnej pojmaym na

efekt emisji wymuszonej. Wstawiajac do parsgego wyraenie (3.62), mamy
ostatecznie

465 [ 21 \ Y2 ai hv\] 2hv3 1
_ e N*Ne =11 exp( —v -
= 3ch (3kmg> eT1/2v3[ exF’( kTﬂ < exp() 1

T1/2 kT scm Hzs

Z zalezndsci tej wynika,ze wspotczynnik emisji jest najwiekszy dla matych
czestdci. W typowych przypadkach astrofizycznych emisja swobedwobodna
przypada na dziedzine radiowa i podczerwona widma. Matie promieniowania
maleje jak odwrotng pierwiastka kwadratowego z temperatury. Ma zatem
oczekiwa&, ze w dostatecznie wysokich temperaturach promieniowaaiedwa-
nia dominuje nad promieniowaniem rekombinacyjnym.

Promieniowanie synchrotronowe. Promieniowanie to jest zwigzane z
przySpieszeniem, jakiego doznaja czastki natadowane pajasz sie w makrosko-
powym polu magnetycznym o indukdji. Czastka poruszajaca sie w polu magne-
tycznym pod wpltywem sity Lorentza zalda wokét linii sit pola magnetycznego
orbite kotowa, ktérej rozmiary zak od sktadowej pola prostopadtej do presisio
czastki,Bp; sktadowa pola réwnolegta do kierunku ruchu nie wywieenego
wptywu na ruch czastki. Poniewazazwyczaj istnieja obie sktadowe predkq
tor czastki w polu magnetycznym jest lirsgubowa nawijajaca sie na linie sit pola
(Rys. 3.16). Czastka o fadunkpi masiem obiega linie pola z czes$oia

=5,44-107* NN, el exp( hv) [ér} . (3.63)

) (3- 64)

gdzie
Y= —(1_ Z]_2>1/2'
2

Czestét vg nazywamyczestoscia Larmoraub czest&ciazyracji. Ruch po kole
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pole magnetyczne
] \ )

/ elektron

Rys. 3.16Ruch elektronu w polu magnetycznym i chwilowy kierunek zkigpromieniow-
nia synchrotronowego. Rozwagfowiazki jest rzed® ~ 1/y ~ /(1 — (v?/c?)).

jest ruchem przyspieszonym i tym samym jest zrodiem praoioieania elektro-
magnetycznego. Zgodnie z ogdélnymi prawami elektrodynamigmieniowanie
to jest zawarte wewnatrz stka, o rozwartéci

1
O~ = Jrad,
y[Oﬂ

skierowanego wzdi chwilowej predk&ci czastki. Promieniowanie to jest réw-
niez w wysokim stopniu spolaryzowane.

Cechy widmowe promieniowania synchrotronowego obsenmega przez
odlegtego obserwatora,zeli znajdzie sie on w sitku promieniowania, zaka od
energii promieniujacych czastek. Przy stosunkowo metejrgii, gdy predksci sa
mate w poréwnaniu z predkeiaSwiatta, czynnik Lorentzg jest bliski jednci,
promieniowanie jest zawarte w szerokimzta, a obserwator odbiera promienio-
wanie o czestsci vg 0 niewielkim stopniu polaryzacji. Promieniowanie cz&ste
predkdaciach nierelatywistycznych nosi nazwemieniowania cyklotronowego

Przy wiekszych predi&ciach czastek, gdy zaczynaja odgrgwale efekty re-
latywistyczne, steek promieniowania zwa sie, a impulsy promieniowania od-
bierane przez obserwatora traca swoj poprzedni charakbégin sinusoidalnych,
co jest rownowane pojawieniu sie w widmie, obok czeStb podstawowejg,
réwniez czest&ci harmonicznych\ds, 3vg itd.

Wreszcie, gdy czastki staja sie skrajnie relatywistgzzn.v ~ c, obserwator
odbiera tylko krétkie impulsy z bardzo waskiegozta, co jest rownowane sze-
rokiemu widmu czestxi, takiemu jak przedstawiono schematycznie na Rys. 3.17.
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Rys. 3.17. Widmowy rozkiad promieniowania sychrotronowego. (a) HEeky o ma-
tej energii wysytaja czesfit cyklotronowavg; (b) przy wigkszej energii elektronéw, gdy
stazek promieniowania ulega z&eniu, w widmie pojawiaja sie rowrieczest&ci harmo-
niczne g, 3vg itd.;(c) w przypadku skrajnie relatywistycznym widmo prigmiowanie
synchrotronowego jest praktycznie ciagte.

Dokfadne rachunki prowadza do wnioskze w przypadku skrajnie relaty-
wistycznym maksimum energii promieniowania synchrotmeego wypada dla
czestgcei

3
Vm = 0,29 Eyzvg (3.65)

Jezeli B, wyrazimy w teslach, a energie czastehkv GeV, wowczas dlay, wyra-
zonego w GHz mamy

Vm = 4,7-10" B, E2. (3.66)

Wz6r ten stosuje sie tylko do promieniowania elektronévenpieniowanie czastek
ciezszych mana na og6t pomira

W praktyce, promieniowanie dobiegajace do obserwatmstvygsytane przez
wiele czastek, co oczy@tie prowadzi do znacznego "rozmycia” obserwowanych
czestéci, cha nie zmienia w zasadzie paenia maksimum rozktadu promienio-
wania.

Charakterystyczna cecha promieniowania synchrotregmwvpojedynczego
elektronu jest wysoki stopiepolaryzacii okrélony przez predk&t oraz kat miedzy
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hy,/c

Rys. 3.18.Zderzenie kwanttvg ze spoczywajacym elektronem. Ped fotonu przed zde-
rzeniem,pp = hvp/c, ped fotonu po zderzenip,= hv/c, i ped elektronu po zderzeniB,
spetniaja zasade zachowania pedu.

kierunkiem pola magnetycznego i kierunkiem chwilowejdkgsci. Odbierane
przez obserwatora promieniowanie jest suma przyczynkastpdzacych od wielu
elektronéw o ranych kierunkach predisti i gdy rozktad predkeci elektronéw
jest izotropowy, w promieniowaniu reprezentowane sa \stkig maliwe ptasz-
czyzny polaryzacji i promieniowanie taczne jest odbiergako niespolaryzowane.
Tak wiec promieniowanie synchrotronowe chmury elektmrgrzeniknietej po-
lem magnetycznym, zwiaszcza odbierane w waskim zakresimawym, bedzie
trudne do odranienia od promieniowania termicznego. Sytuacja bedzimagk
catkowicie odmienna, np. w przypadku strumienia elektwopdruszajacych sie w
jednorodnym lub w jald sposéb uporzadkowanym polu magnetycznym. W takim
przypadku wszystkie elektrony wysytaja promieniowanaoobnych charaktery-
stykach i promieniowanie taczne ma zaréwno rozktad widypgak i polaryzacije
wyraznie odmienne @ipromieniowanie termiczne.

Najczesciej zaktada sigze rozktad energii elektronéw jest typu

N(E)dE ~ ESdE.

Dokfadne obliczenia prowadza do wnioske, rozktad widmowy wysytanego pro-
mieniowania jest wtedy

I(v) ~ v (/2

przy polaryzacji ranej od zera.

Rozpraszanie.Rozpraszanie jest procesem oddziatywania materii z promie
niowaniem jak&ciowo odmiennym od zjawisk absorpcji oméwionychasy W
wyniku rozpraszania foton nie ulega zniszczeniu, leczayknienia kierunek ru-
chu i w ogélnym przypadku — czesfo Z astrofizycznego punktu widzenia naj-
wazniejszym procesem jest rozpraszanie fotonéw na swobddelgktronach.
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Z punktu widzenia mechaniki kwantowej rozpraszanie wggléak samo jak
zderzenie dwéch czastek: fotonu i elektronu. Geometriexyzahia jest przed-
stawiona na Rys. 3.18. Foton o energip i pedzie pp = hvp/c zderza sie z
elektronem spoczywajacym w naszym ukladzie odniesigmia, majacym ped
poczatkowypg = 0 i (relatywistyczna) energie spoczynkoEg = m.c?. Po zde-
rzeniu foton ma peg = hv/c i energiehv. Zgodnie z zasada zachowania pedu,
ped elektronu po zderzeniu

P=po—p.

Poniewa sa to wielk&ci wektorowe, wiec
P? = p3+ p?— 2ppocosh.
Energia elektronu po zderzenild, wynika z zasady zachowania energii
E + hv = mec? + hvo.
Relatywistyczna energia elektronu jest dana rownaniem
E2=m2c* + P22
Z trzech ostatnich réwrfawynika po prostych przeksztatceniach

Vo
V= hVo
1+ e (1—cosH)

. (3.67).

Z powyzszego zwiazku miedzy czeSta fotonu po zderzeniu (rozproszeniu) i
przed zderzeniem wynika way wniosek,ze fotony o energiach znacznie mniej-
szych od energii spoczynkowej elektronu, dla ktéryeh< mc?, ulegaja roz-
proszeniu bez zmiany czeSt. Poniewa energia spoczynkowa elektronu jest
rowna 0,51 MeV, z powodzeniem ra@a uzna, ze promieniowanie widzialne i
miekkie promieniowanie rentgenowskie rozpraszajarsieswobodnych elektro-
nach bez zmiany energii. Rozpraszanie o takiej wiasnhnazywamy rozprasza-
niem Thompsona.

Klasyczny przekréj czynny elektronu na rozpraszanie Thewnp jest rowny

8re?

= ——  —6,65102% cmf. 3.68
3m2 c¢* ’ ¢ (368)

ot
(Wynik ten mana prosto uzyskaz (3.4), przyjmujaco = 0 i y= 0. Jest to row-
nowane potraktowaniu rozpraszajacego elektronu jako thmegom oscylatora o
zerowej czesteci drgad whasnych.)
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Rys. 3.19.Przekroj czynny na rozpraszanie fotondw na swobodnyctireleich w catym
zakresie energii (formufa Kleina—Nishiny).

Makroskopowy wspétczynnik ekstynkcji zwiazanej z rogmaniem wyraony
w cm~! dostajemy mnac przekrdj czynny przez liczbe elektronéw swobodnych
w cne,
ST = 0T Ne.

W szczegolnym przypadku materii catkowicie zjonizowamgj,podstawie (2.47)
mamy

st = oTﬁ(lJr X) = 0,20p(1+ X) [em™Y]. (3.69)
Jak wynika z (3.68), thompsonowski przekrdj czynny jest minie proporcjo-
nalny do kwadratu masy czastki rozpraszajacej, co paxwahiedba efekty roz-
praszania na czastkach zsgych od elektronu.

Przyblizenie Thompsona przestajethgoprawne, gdy energie kwantéw staja
sie porownywalne z energia spoczynkowa elektronu. i&Gezynny jest wow-
czas dany kwantowomechaniczna formuta Kleina—NishinRozpraszanie fo-
tonébw o daych energiach nazywamgfektem lub rozpraszaniem) Comptona
Wprowadzajac oznaczenge= hv/mec?> mazemy formute Kleina—Nishiny zapiéa
W postaci

3 {1—1—8[2—1—28 In(1+2¢)]  In(1+2) 1+3¢
Oc = 7071 +

> - - . (37
2°T e |11z € 2 (1+2£)2} (370)

tatwo mazna sprawd4, ze dlage — 0 comptonowski przekréj czynny dg do prze-
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kroju thompsonowskiegayc — oT, natomiast dl& — o

1

2

Przebieg przekroju czynnego w catym zakresie energii tojest przedstawiony
na Rys. 3.19.

Z (3.67) wynika,ze dla daych energii poczatkowych fotonowyg > mec?,
energia kwantu po rozproszeniu jest rzedu energii spdaayaj elektronuhv ~
mec?. Oznacza toze fotony o daych energiach bardzo szybko traca pierwotna
energie i przekazuja ja swobodnym elektronom. Zowmng przy tym uwageze
w obszarze energii odpowiadajacym rozpraszaniu Compfaka swobodne na-
lezy uwazat réwniez elektrony zwiazane w atomach, poniemanergie uzyski-
wane przez nie w wyniku rozpraszania fotonoéw sa wielokeotieksze od energii
wiazania, ktéra nie odgrywzadnej roli w bilansie energetycznym procesu.

Podwadjny efekt Comptona.Réwnolegle do opisanych vegj zjawisk rozpra-
szania oddziatywanie fotonu ze swobodnym elektronemenimc zrédtem dwaéch
fotondw, co zapisujemy symbolicznie w postaci réwnaniakai”

1
Oc — gch(ln 2e+

hvg+e— hvi+hvo+e

W zasadzie podziat energii miedzy dwoma powstajacymirkemi mae byc do-
wolny. Jezeli jednak ograniczymy sie do przypadku, gdy oba fotonyanparow-
nywalne energie § < 1, to przekrdj czynny na podwdjne rozpraszanie Comptona
przybiera prosta (przybtona) posta

1 2

Gdy energie obu fotonéw sa poréwnywalne, ale- 1, to

N 1

~ EO'TE.

Podwajne rozpraszanie Comptona jest znacznie mniej prpsaibne od rozpra-
szania pojedynczego.

Z astrofizycznego punktu widzenia najbardziej interesyjgst przypadek,
gdy jeden z powstajacych fotonéw ma bardzo mala eneagipowiadajaca pod-
czerwieni lub promieniowaniu radiowemu. Przekrdj czynnia ¢odwojnego
efektu Comptona z wytworzeniem fotorlw, o energii znacznie mniejszejzi
energia fotonu pierwotnego i drugiego fotonu “rozproszgie tzn. hv, <
hvo, hvy, jest w przyblzeniu dany wyraeniem
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Jest to przekréj mniczkowy na wytworzenie fotonu o czestd zawartej w prze-
dzialev,, v, + dv,. Catkowity przekroj czynny jest rowny catce po czestiach.
Caltka z (3.71) po wszystkich czestach jest rozbiena i przy catkowaniu mu-
simy poming& najmniejsze czes$oi. Jednak niezatmie do wynikajacych stad
niedokfadnéci, okazuje sieze interesujacy nas przekréj czynny jest tego samego
rzedu co przekroj czynny na podwdjne rozpraszanie Congpt@mawiany efekt
maze byt zrédtem dtugofalowego promieniowania goracej i rzaglkilazmy (np.

w zrodfach rentgenowskich).

Rozpraszanie Rayleighalnny wazny przypadek rozpraszania odnosi sie do
oddziatywania ttumionego oscylatora z promieniowanienzgstsci dwzo mniej-
szej od czeskri rezonansowej, tzn. gdy < vo. Przy takim zalaeniu mo-
zemy dokona przyblizenia(v3 — v2)2 ~ v. Wstawiajac to przyblienie do (3.4) i
pomijajacy? w poréwnaniu ag, otrzymujemy

O'_O'V4
R—TVO-

Oscylatorem, na ktérym nastepuje rozproszenie, jest wiyagpadku kade do-
zwolone prze&jcie elektronowe w atomie lub czasteczce. Pxsgg wyraenie na-
lezy wiec poprawt na efekty kwantowe przez pormaenie go przez site oscylatora
dla danego przégia

v\4
OrR =0T fdg <—> . (3.72)
Vo
Poniewa energia fotonu jest znacznie mniejsza odnidy energii miedzy "roz-
praszajacymi” stanami elektronowymi, sam fakt rozproszaie powoduje przej-
Scia elektronowego w atomie. Rozpraszanie takie nosi naewng@aszania Ray-
leigha. Jest ono szybko zmienna funkcja czgsitojego wielk&E maleje szybko
z dlugdscia fali. Odgrywa ono wana role w atmosferach gwiazd o umiarkowane;j
temperaturze (typow G, K), w ktérych wodér jest neutralnyigkszat atomow
znajduje sie w stanie podstawowym. Napmi&jszymi czesteciami rezonanso-
wymi sa wéwczas czestoi linii serii Lymana potaone w nadfiolecie; rozprasza-
niu ulega przede wszystkim promieniowanie widzialne.

W gwiazdach o najaiszych temperaturach (typu M) wodoér wystepuje gtow-
nie w postaci czasteczkowej. Elektronowe psz& w czasteczkachi$a réwnie
wydajnym zrédtem rozpraszania Rayleigha co Beij w atomach wodoru; prze-
kroje czynne na rozpraszanie sa w obu przypadkach poroaimgy Rozpraszanie
Rayleigha na czasteczkach wystepujacych w atmosfeéeraskiej powoduje nie-
bieskie zabarwienie dziennego nieba i Ghkeeczéciowo cechy ekstynkcji atmos-
ferycznej.
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Odwrotny efekt Comptona. Zjawisko rozpraszania nze wyglad& inaczej
niz to przedstawiaimy poprzednio, jeli elektron nie znajduje sie w spoczynku,
lecz w uktadzie obserwatora porusza sie za(relatywistyczna) predkeia. Brak
symetrii wzgledem rozproszenia Comptonowskiego wynika ze zgodnie z za-
sadami teorii wzgledrszi przy zmianie ukfadu odniesienia zmienia sie prédko
elektronu, ale predi&t fotonu pozostaje niezmieniona i w obu uktadach jest rowna
predkaci Swiatta: w wyniku relatywistycznego efektu Dopplera zniganlega
tylko czest&t fotonu. Mana wykaza, ze w uktadzie zwiazanym z obserwatorem
foton, ktory przed rozproszeniem miat czegtog na tyle mataze yhvg < mec?,
po rozproszeniu ma czesto

Vo &~ VZVO.

Przekrdj czynny dla takiego rozpraszania jest w przgsiu rowny
Oac ~ Y2OT. (3.73)

Szybkie (relatywistyczne) elektrony poruszajace sie @upfotondw o malej
energii ulegaja wskutek odwrotnego efektu Comptona wyelau hamowaniu,
znaczna cZE swej energii przekazujac rozpraszanym fotonom, co poyede
obok pierwotnych fotonéw pojawiaja sie fotony ozd#ij energii (czestri).

Nieprzezroczyst&t materii. O nieprzezroczysei materii decyduja wszyst-
kie omoéwione wyej procesy, w wyniku ktérych c%& promieniowania jest usu-
wana z pierwotnej wiazki. lleciowa miara nieprzezroczy$tt jest wystepujacy
w réwnaniu transportu wspétczynnik ekstynkcji. Jego wistk jest okré&lona
przez iloczyn przekroju czynnego dla rozmemego procesu i liczby czastek
bioracych udziat w tym procesie. Méwiac najogolniej, prisezroczystst materii
jest funkcja gestsci, temperatury (charakteryzujacych stan materii) iyeg&cie
czestéci. Na Rys. 3.20. zaznaczone sa obszary dominacji papaicgeh, po-
znanych wyej zrodet nieprzezroczystoi dla materii o sktadzie chemicznym ty-
powym dla gwiazd typu Sfica. W zakresie najwaszych temperatur materia jest
catkowicie zjonizowana i najweniejszym zrodtem nieprzezroczyst jest roz-
praszanie na swobodnych elektronach. P@aj swobodno—-swobodne, chatia
rowniez wynikaja z oddziatywania promieniowania ze swobodnyfek&onami,
zaczynaja przewat dopiero przy wystarczajaco gdych gestéciach: opisujacy je
wspotczynnik absorpcji jest wprost proporcjonalny do kvedd gestéci i dlatego
szybko maleje w miare jak materia staje sie coraz rzad®zaepcia zwiazano—
swobodne i zwigzano—zwiazane moga ocAgi zachodzi tylko w materii, w
ktorej istnieja elektrony zwiazane z atomami lub jonamiédy wystepuja zawsze
jednoczénie.

W materii gestej i chtodnej elektrony zaczynaja ulegkgeneracji i procesy
oddziatywania materii z promieniowaniem przestaja od@y znaczniejsza role
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Rys. 3.20. Obszary dominacji rdinych proceséw oddziatywania promieniowania z
materia. | — rozpraszanie na swobodnych elektronach, Hzeffcia zwiazano-zwiazane i
zwigzano-swobodne, Ill — pr&gia swobodno—swobodne, IV — obszar degeneraciji elektro-
néw, w ktérym za przenoszenie energii jest odpowiedzialzewodnictwo cieplne zdege-
nerowanych elektronéw. Linia przerywana zaznaczonyjesrzyblizeniu zakres geséai

i temperatury w materii stonecznej. Ge&tgest wyraona w kg nv3,

w transporcie energii, ktéry zostaje zdominowany przezwanictwo zdegene-
rowanych elektronéw. Linia przerywana na Rys. 3.20 polkazakres gesSui i
temperatur z jakimi mamy do czynienia w 8t — od centrum do powierzchni.

Na Rys. 3.20 zaznaczone sa tylko obszary dominacji pogdtagch pro-
cesow, co nie oznaczage tylko one decyduja o nieprzezroczystd catkowity
wspotczynnik ekstynkcji jest suma wspotczynnikéw dla ywatkich procesow i dla
wszystkich sktadnikéw materii. Wspotczynnik ten diaziaj wartéci temperatury
i gestasci jest ponadto funkcja dtugoi fali. Obliczenia wspotczynnika ekstynkciji
sa skomplikowanym zadaniem numerycznym, zwtaszcza wesakiniskich tem-
peratur, w ktérych naley uwzglednt przyczynki pochodzace od licznych atomoéw
i czasteczek. W praktyce postugujemy sie nagciej wspoétczynnikami ekstynkciji
obliczonymi dla r@nych kombinacji parametrow indexwspétczynnik ekstyikcj
fizycznych materii i zestawionymi w postaci tablic. Przyddsve wyniki takich
obliczen sa przedstawione na Rys. 3.21.

Modele atmosfer Znajomdat przedstawionych wgej machanizméw oddzia-
tywania promieniowania z materia jest warunkiem niezbgu przy konstruowa-
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Rys. 3.21.Typowy wkiad r&nych proceséw do nieprzezroczystomaterii. rR oznacza

rozpraszanie Rayleigha.

niu wiarygodnych modeli atmosfer gwiazdowych, czyli mogwawielkim skrocie

— przy probach odtworzenia szczegétow fizycznej budowy ztrnych warstw
gwiazdy i rozktadu energii w widmie opuszczajacego janpieniowania. Problem
ten sam w sobie stanowi oddzielny dziat dzisiejszej atr@fizgoretycznej zwany
teorig atmosfer, ktdremu gwiecane sa oddzielne monografie. W tym miejscu wy-
starczy, jeeli ograniczymy sie do przedstawienia zasadniczychzeatavykorzy-
stywanych przy konstruowaniu modeli atmosfer i do przy@mia najwaniejszych
wynikow teoretycznych.

Przez atmosfere gwiazdy bedziemy rozumieli te jej waysaewnetrzne, w
ktorych formowane jest ostatecznie opuszczajace jaémimsvane przez nas pro-
mieniowanie. Omoéwienie podstawowych proceséw fizycznyelazanych z prze-
noszeniem energii w gwiazdach i wzajemnych oddziafyyweomieniowania i ma-
terii jest trescia paragraféw "Transport energii w gwiazdach” i dwéchsdgch,
znajdujacych sie w rozdz. 8. O ile jednak we wnetrzachegairozktad widmowy
promieniowania (ktérego i tak nie moglibgny obserwow@) jest dla nas zupet-
nie nieinteresujacy, o tyle w przypadku atmosfer, i@ widmo promieniowania
i jego zalendst od parametréw fizycznych materii sa gtdbwnym przedmiotem n
szego zainteresowania. Problem atmosfer jest zatem zypwiglzenia transportu
promieniowania znacznie trudniejszy do rozwiazaniaukdtrra atmosfery jest
bowiem (z rzadkimi wyjatkami) silnie sprzena z cechami promieniowania, co
pociaga za soba koniecZtojednoczesnego rozwiazywania rownania transportu
promieniowania i rowna opisujacych stan fizyczny materii. Dla utatwienia sobie
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Rys. 3.22 Atmosfera ptaskoréwnolegta.

tego zadania odwotujemy sie do pomocy rozlicznych zataupraszczajacych, z
ktérych najwaniejsze sa nastepujace.

Atmosfera ptaskoréwnolegtaJezeli grub&t atmosfery jest znacznie mniej-
sza od promienia gwiazdy (albo mowiac inaczej - droga swabhofotonu
oddziatujacego z materia jest znacznie krétsza od pnoiaigwiazdy), to maemy
przyjat, ze z punktu widzenia fotonu atmosfera sktada sie wielu zwaigch na
siebie ptaskich warstw o jednorodnych wtasoiach fizycznych. Konsekwencja
tego zataenia jest sprowadzenie réwnania transportu do problednojgymiaro-
wego. Przyjmijmy oznaczenia takie jak na Rys. 3.22. Zmiagjaat geometryczna
gtebokscia w atmosferze, liczona od jej "gérnego fea” w gtab. Oczywscie
ptaszczyzna = 0 jest tylko umownym poczatkiem atmosfery. Atmosfera nétog
nie kahczy sie w spos6b nagty, lecz stopniowo rozrzedza sie verped Ponie-
waz jednak jej rozrzedzona c&@g ma ju niewielki wptyw na promieniowanie,
potazenie ptaszczyzny zerowej nie ma wiekszego znaczeniagszwtaze i tak
za zmienna niezakma postay nam grub&C optyczna, zwiazana z gtebdica
geometryczna znanym nangzjawiazkiem (1.28), ktéry obecnie zapiszemy w po-
staci
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Zwroétmy uwage, ze gtebok8C optyczna rénie w tym samym kierunku co
gteboka&t z i podobnie jak ona mze rosng do nieskdczongci. Oznacza to,
ze atmosfera jest ograniczona tylko od gory, czyli jak méowirjestpétieskon-
czona

Wyznaczajac bz (3.74) i wstawiajac do (1.27) dostajemy réwnanie transpo
promieniowania w przyb#ieniu ptaskoréwnolegtym

dl,

gdzie zgodnie z powszechnie stosowanym zwyczajem oznaomylu= cosd.
Opuszczajac dla wygody wskaznik mnazac obie strony przez expt/p) i
catkujac w granicach ot; do Ty, dostajemy formalne rozwigzanie réwnania trans-
portu

(€2, = 1 (2, W expi— (2= To) b+ | ST expl— (v — 12) /W]t /. (3.76)

W polu promieniowania wygodnie jest wyrdic promieniowanie ptynace "w
gore”, dla ktérego > u> 0 i promieniowanie ptynace "w doét’, dla ktérego
—1<pu<0. W pierwszym przypadku, wybierzmy jako gorna granicé&koaa-
niat, = o i przyjmijmy 1; = T, co daje dla promieniowania ptynacego "w goére”

e = [ SE)epl-(C-OMd' /. 1zpz0.  (377)

Dla promieniowania ptynacego "w doét’ wybierznmp =0 i 1, = 1. Zakladajac,
ze na powierzchni atmosfery promieniowanie biegnace "W’ dika, tzn.
[(O,n) =0, mamy

(G = [ ST)exi—(U-T/Mdr/u  —1<p<0 (379

Rozwiazania te maja charakter tylko formalny, jak dtuge znana jest funk-
cja zrodtowaS(t). Nie mniej jednak, mena na ich podstawie uzyskav prosty
sposoéb interesujacy wniosek odnoszacy sie do kieruegowozktadu nateenia
promieniowania opuszczajacego ptaskoréwnolegla aen@sgwiazdy. Doko-
najmy rozwiniecia funkcji zrodtowej na szereg potegowygledem gtebok&ci
optycznejt

S(t)zgaktk:ao+a1t+a2t2+---. (3.79)

Zgodnie z rdwnaniem (3.77), promieniowanie opuszczameierzchnie atmos-
fery jest rowne

104 = [ S¥) expl— /et /. (3.80)
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Wstawiajac w miejsce funkcji zrédtowej rozwiniecie 13) otrzymujemy

o= [ miakt"exp[—t/u)]dt/u -

et (3) o))
- Y exp( - )d(-) =
3ot (5) oe() o
= %akk!pk — ap+a,c0SY + 28,CoS Y + -+ . (3.81)

W wyrazeniu tym nateeniel oraz wspoétczynniki rozwinieciay sa oczywscie

funkcjami czestéciv. Z dobrym przybleeniem maemy zatayc, ze funkcja zr6-
dtowa zmienia sie powoli z gtebokoia optyczna, takzio jej zmianach decy-
duje przede wszystkim wyraz liniowgy cosd. W takim przypadku mpemy w

rozwinieciu (3.81) zostawitylko dwa pierwsze wyrazy

1(0,9) ~ ag+ a1 cosd

Wynika stad,ze natgenie promieniowania opuszczajacego atmosferezyabe
kierunkud. Jezelia; > 0, czyli w danej czeskri funkcja zrodtowa rénie ze wzro-
stem gtebokéci optycznej, to natenie jest najwieksze w kierunkbi= 0°,u=1

i najmniejsze w kierunkud = 90°,u=0. Zjawisko to nosi nazwgociemnie-
nia brzegowegoa jest tatwe do zaobserwowania swietle widzialnym na tarczy
stonecznej, ktéra jest nafjaiejsza wsrodku, gdy obserwujemy promieniowanie
opuszczajace powierzchnie 8ta pod katend = 0°, i najciemniejsza na brzegu
(stad nazwa), skad dobiega do nas promieniowanie opaigmer powierzchnie
Stohca pod katem bliskim 90 Poniewa optyczne promieniowanie Sioa za-
lezy od temperatury materii, ktéragoie wraz z gtebokéxia, wiec rownie i funk-
cja zrodtowa w dziedzinie widzialnej powinna wzrasta giebok&cia optyczna
i, zgodnie z tym co obserwuje sie w rzeczywisty prowadzi do pociemnienia
brzegu tarczy stonecznej. zHi a; < 0, to powinngmy obserwowa pojasnienie
brzegowe Taka sytuacja rzeczy®tie ma miejsce na Shau w dziedzinie fal ra-
diowych emitowanych przez gorace obszary korony, kt@sjgeratura, a tym sa-
mym i funkcja zr6dtowa, rénie na zewnatrz.

Atmosfera w stanie rownowagi hydrostatycznej Drugim zal@eniem
odnoszacym sie do atmosfer gwiazdowych jest przyjezie,w ich obrebie,
podobnie zreszta jak w catej gwiezdzie, gradie8n@nia w kadym miejscu jest
doktadnie réwnowazony przez site grawitacji. W przypadku ptaskoréwnolegly
matematycznym wyrazem rownowagi hydrostatycznej jeshahvie

drP

&~ P9 (382
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z warunkiem brzegowyr® = 0 dlaz= 0. Ciénienie catkowite jest sumastiienia
gazuPy i ciSnienia promieniowani& . Poniewa w réwnaniu transportu promie-
niowania zmienna niezatea jest grubg optyczna, logiczne jestzycie jej row-
niez w réwnaniu réwnowagi. W celu pozbycia sie zalesci drogi optycznej od
czestdci najwygodniej jest zdefiniovgastandardowa gteboko optyczna

dtstg = Kstadz,

odpowiadajaca dowolnie wybranej, ale ustalonej cAgst@lugdci fali). Jako
standardowa dtug fali przyjmuje sie najczgciej 500 nm. Za pomoca tej zmien-
nej rownanie réwnowagi mama zapisa w postaci

dpPy _gp dk

dtsid  Ksta  OTstd’

(3.83)

Wyrazenie na gradient shienia promieniowania jest wyprowadzone w rozdziale 7
i jest dane wyraeniem (7.1).

Atmosfera stacjonarnaZatazenie to oznaczae zaniedbujemy wptyw, jaki
na strukture atmosfery moga ngiewentualne pulsacje, ekspansja otoczek i wia-
trow gwiazdowych, fale uderzeniowe, turbulencja itp. Magédycznym wyrazem
tego zataenia jest niezalndst od czasu wszystkich rowhgroblemu. Wyniki
odnoszace sie do atmosfer stacjonarnyclzmaoz dobrym przybleniem stoso-
wac réwniez np. do zjawisk w atmosferach gwiazd pulsujacych. Zazajyczas
osiagania przez materie stanu rownowagi termicznej (tstalenie sie maxwel-
lowskiego rozktadu predisei czastek i rownowagowego rozktadu obsadgezio-
mow energetycznych) jest znacznie krotszy od czasu claxaktjacego zmiany
parametrow fizycznych wskutek pulsaciji.

Lokalna réwnowaga termodynamicznatmosfera, przez ktéra przeptywa pro-
mieniowanie i w ktorej istnieja gradienty wszystkich wkebci fizycznych nie
maze jako catéc znajdowé& sie w stanie réwnowagi termodynamicznej. Nie
mniej jednak maemy przyj& zataenie,ze pomimo istnienia wspomnianych gra-
dientéw, lokalnie materia i promieniowanie zachowuja sie w przykhiu tak,
jakgdyby znajdowaty sie w stanie réwnowagi termodynaméz Znaczy to,ze
dla kazdego miejsca atmosfery istnieje jedna wattdemperatury okrdajacej
takie wielkdci lokalne, jak obsadzenie stanéw energetycznych (rdzBalt-
zmanna), rozktad predkai czastek (rozktad Maxwella), stan jonizacji (formuta
Sahy) oraz widmowy rozktad emisji termicznej (funkcja Rlea). W przyblze-
niu tym sprzegenie materii z promieniowaniem nastepuje w wyniku kofefnak-
tow absorpcji i emisji: absorbowane jest promieniowahj¢ ifiosace informacije o
gtebszych i goretszych warstwach atmosfery, natomiehgniowanie reemito-
wane okrélone jest przez lokalna wadotemperatury.
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Przyjecie zataenia lokalnej rbwnowagi termodynamicznej ogromnie upras
cza obliczanie modeli atmosfer. Nie wprowadzaistotnych btedéw do wynikéw
odnoszacych sie do budowy atmosfery oraz wysylanegamizewidma ciagtego.
Nalezy je jednak odrzud w niektérych przypadkach dotyczacych linii widmo-
wych, zwtaszcza tych, ktére formuja sie w napgsyych i najbardziej rozrzedzo-
nych warstwach atmosferycznych. Stosunkowo rzadkie etéaz silny strumié
promieniowania odpowiadajacego temperaturze wyraapieej od temperatury
lokalnej moga spowodovzaze obsadzenie pozioméw atomowych bedzie znacz-
nie odbiega od obsadzenia boltzmannowskiego. W takiej sytuacji laame jest
rozwiazanie uktadu rowrerownowagi statystycznejiwzgledniajacych wszystkie
mazliwe procesy fizyczne decydujace o obsadzeniu poszarggdlpozioméw w
lokalnych warunkach temperatury kinetycznej, géstd promieniowania.

Atmosfera w réwnowadze promienistgjatazenie to oznaczaze w kadym
miejscu atmosfery catkowita energia usunieta z wiazki,

/ / k, Iy dvdc,
41tJ0

jest réwna catkowitej energii wniesionej do pola promievemia

/ / £, dvdw — / / k,S, dvdc.
amJ0o 4nJo

Catkujac rownanie transportu (3.75) po petlnym kacie domygtm i po wszystkich
czestéciach mamy

E/ /Ivudvdwng:—// k\,lvdvdoH—// evadvdw=10. (3.84)
dz /o dz anto anJo

Zatozenie rownowagi promienistej w atmosferze, w ktorej nie mnadét ener-
gii, jest wiec réwnowane zadaniu, by ptynacy przez nia integralny strumie
promieniowania byt wielkécia stata. Temperatura efektywna, bedaca zgodnie z
(2.32) miara strumienia catkowitego, jest wiec jednymazgmetrow globalnych
charakteryzujacych atmosfere. Drugim parametrem jexggpieszenie grawita-
cyjne na powierzchni, wystepujace w réwnaniu rownowagdizecim - sktad che-
miczny, od ktérego przede wszystkim zzdewspoétczynniki ekstynkcji i emis;ji
wystepujace w rownaniu transferu.

Zatozenie rdwnowagi promienistej nie zawsze jest spetnione.o¥dziale 8
omowiony jest szczeg6towo drugi sposdb przenoszenia eréanwekcja. Kon-
wekcja pojawia sie w materii gwiazdowej zawsze wtedy, gehd@gent temperatury
konieczny do przeniesienia strumienia energii promiefistaje sie wiekszy od
gradientu adiabatycznego. W modelach konstruowanychatlareego strumienia
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(czyli zadanej temperatury efektywnej) konieczne jestzasprawdzanie na ka
dym poziomie atmosfery czy spetniony jest warunek rownavkampwektywnej
(8.63). Jeeli w danym miejscu atmosfery istnieja warunki sprzyjajgojawie-

niu sie konwekcji, to warunek staoi strumienia promienistego (3.84) musimy
zastapt warunkiem staisci strumienia catkowitego, bedacego suma strumienia
promienistegdrprom i konwektywnegoFonw

F = Forom+ Fxonw = const (3.85)

W atmosferach, w od@hieniu od wnetrz, pojawienie sie konwekcji nie oznacza,
ze caly strumié jest przenoszony na drodze konwektywnej; temperaturatoge

a tym samym réwnie pojemnd&ct cieplna, elementéw konwektywnych jest na tyle
mata,ze znaczna c&¢ energii jest w dalszym ciagu przenoszona na drodze pro-
mieniste;j.

Warunki sprzyjajace pojawieniu sie konwekcji wysteppyzede wszystkim w
warstwie czéciowej jonizacji wodoru, gdzie znacznemu zmniejszenagalgra-
dient adiabatyczny (patrz c&eV). W gwiazdach goracych warstwa ta wystepuje
wysoko w atmosferze, na matych gteb&kaach optycznych, i jej udziat w prze-
noszeniu energii jest znikomy. W gwiazdach chtodniejszyctemperaturze efek-
tywnej nizszej od ok. 8000 K, warstwa konwekcjizke tuz pod fotosfera i jej
udziat w przenoszeniu energii jest dominujacy. Widtkstrumienia konwektyw-
nego ocenia sie stosujac oméwione w rozdziale 8 przghle drogi mieszania.
Istnienie w gwiazdach chtodnych podfotosferycznej wayskwnwektywnej jest
okoliczndscia decydujaca dla mabwosci wystapienia w nich przejawéw aktyw-
nosci chromosferycznej i koronalnej.

Z tego co zostato jppowiedziane tatwo zrozumieze konstrukcja modelu at-
mosfery polega na jednoczesnym rozwiazaniu rownaniatean i rownania row-
nowagi hydrostatycznej, przy warunku stsdostrumienia integralnego nazdym
poziomie gwiazdy. Parametrami modelu sa temperaturayefela, przyspiesze-
nie grawitacyjne na powierzchni i sktad chemiczny matefdpis stosowanych
przy tym metod (analitycznych i numerycznych) przekralsyaakres niniejszych
rozwazan; przyktady modeli atmosfer sa przytoczone w Tab. 3.3.

Fotosfera, chromosfera, korona Przedstawione waej modele opisuja po-
wstawanie i przebieg widma ciagtego oraz widocznych na jdg absorpcyj-
nych linii widmowych. Dzialajacy przy tym mechanizm fizygz jest prosty: z
najgtebszych warstw atmosfery wynurza sie strimggomieniowania ciagtego,
na ktéry ptytsze i chfodniejsze warstwy nie maja juiekszego wptywu. W chtod-
niejszym gazie warstw zewnetrznych gwattownie wzrastaméaast absorpcja w
obrebie linii widmowych. Dzieje sie tak dlategpe w chtodniejszej materii obsa-
dzenie nzszych pozioméw atomowych jest wieksze wiwarunkach wyszej tem-
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Rys. 3.23Przyblizony przebieg temperatury (lewa skala) i gési@toméw wodoru (prawa
skala) w zewnetrznych warstwach Sta.

peratury, w ktérych formowane bylo promieniowanie ciaghbsorpcyjne przej-
Scia z dolnych poziomoéw na poziomy goérne beda zatem przawvead przejciami
emisyjnymi. Fakt ten jest wyeany w postaci empirycznego prawa Fraunhofera,
stwierdzajacegoze linie absorpcyjne powstaja wtedy, gdy materie chiejhaia
obserwujemy na tle materii goretszej. Te &zatmosfery gwiazdy, w ktorej for-
mowane jest widmo ciagte nazywamy fotosfera$ mearstwy odpowiedzialne za
powstawanie widma absorpcyjnego nazywawgrstwa odwracajaca Oczywi-
Scie granica miedzy tymi warstwami jest nieostra; obiestay, ch@& w réznym
stopniu, wnosza swéj wktad formowanie sie obu sktadowydtima promienio-
wania. Fotosfera i warstwa odwracajaca odpowiadaja stenpe gwiazdy w tym
sensie, w jakim okr&aja ja przedstawione vggj zat@enia i rbwnania modeli at-
mosfer. Jednak po stwierdzeniu, najpierw w przypadkuh&ow czasie Zanien,

a nastepnie réwnieu innych gwiazdze w widmie moga wystepowaakze linie
emisyjne, czesto zwiazane z wysokim stopniem jonizacjir@w, stato sie oczy-
wiste, ze powyszy model atmosfery nie wyczerpuje wszystkich zjawiskyret
maja wptyw na formowanie sie widm gwiazdowych. Normalneamanizmy for-
mowania sie linii widmowych w atmosferach nie przewidggwstawania linii
emisyjnych. Emisja w liniach nae pojawt sie tylko w przypadkach, gdy ponad
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atmosfera znajduja sie warstwy gazu o znaczniesagj temperaturze, ktére nazy-
wamychromosferaGrzanie chromosfery nie mme odbywa sie na drodze promie-
nistej: atmosfera w réwnowadze promienistej lub konwektgjynaze wytacznie
zmniejsz& swoja temperature na zewnatrz. Konieczne jest zatenoladiie sie
do innych zjawisk, &8réd ktorych najbardziej prawdopodobne wydaje sie gezani
rozrzedzonego gazu przez dyssypacje energii fal akusygtz generowanych w
podfotosferycznej warstwie konwektywnej, przechodzfidyez wyraznych zmian
przez stosunkowo geste i chtodne warstwy fotosferyczneeénadzajacych sie w
fale uderzeniowe w rzadkich obszarach chromosfery. @Omechanizm ten nie
zostat jeszcze w petni wygmiony, to jednak istniejace modele teoretyczne nie
przecza maliwosci ogrzewania chromosfer do temperatur rzedu kilkudg@s
tysiecy kelwindbw w przypadku gwiazd chtodnych typu S¢a. W tych tempera-
turach i niewielkich gesfiach, emisja pojawia sie przede wszystkim w liniach
zjonizowanego wapnia, takich jak linie H i K i czerwony trgpiCall 8498, 8542

i 8662, w nadfioletowym dublecie rezonansowym Mg Il h i k orazimach se-

rii Balmera wodoru. Mata gessd gazu w chromosferze sprawiag nategenie
emisji jest bardzo matle i w dziedzinie optycznej jest niewatkowicie ukryte w
silnym Swietle fotosfery. Obecrsd chromosfery przejawia sie co najagj w po-
staci emisyjnych skiadnikow linii absorpcyjnych. Znaezmiyrazniejsza jest na-
tomiast emisja w liniach pofmnych w nadfiolecie, gdzigwiecenie od fotosfery
jest znacznie stabszemiv dziedzinie optycznej.

Na Stacu, a take na innych gwiazdach, ponad chromosfera rozciagazie-r
gly obszar jeszcze rzadszego i jeszcze goretsgegercacego gazu, zwakprona
Korona stonecznawieci miliony razy stabiej ra fotosfera i mana ja obserwowa
bezp&rednio tylko podczas catkowitych @aien Stohca. W przypadku innych
gwiazd chtodnych, o obecBoi koron wnioskujemy na podstawie ich termicznej
emisji rentgenowskiej. Temperatura korony &ta jest rzedu 1 - 2 miliona kel-
winéw. Swiadczy o tym emisja w liniach jonéw w wysokich stopniachiacii,
takich jak charakterystyczna zielona linia koronalna Ré8803,z6tta linia CaXV
5694, czy czerwona linia FeX 6374. Liczne linie koronalnezeple wszystkim li-
nie rezonansowe wielokrotnie zjonizowanych atomow, wysjg w dalekim nad-
fiolecie i w obszarze miekkiego promieniowania rentgerioego. Wyrazna ko-
relacja nateenia emisji koronalnej z tzw. petlami pola magnetycznegcronie
Swiadczy o tymze mechanizm grzania korony jest zwiazany z polem magmetyc
nym i polega np. na dyssypaciji fal magnetohydrodynamicargenerowanych w
warstwie konwektywnej i przenoszonych wzghinii pola do rzadkich warstw ko-
ronalnych. Wydajngt takich proceséw jest nieda, ale t¢ mata jest il& energii
traconej przez korone. Przegrzana korona stonecznaijédtemwiatru stonecz-
negq o ktérym bedzie mowa w rozdziale 7. Przebieg temperatuggstéci w
zewnetrznych warstwach atmosfery Béa jest przedstawiony na Rys. 3.23.
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Tabela 3.3

Przyktadowe modele atmosfer dla 8&a, Ter = 577Q logg = 4.44, i gwiazdy
typu B, Tes = 22500 logy = 4,00.

Tet =5770 logg = 4,44 Tet = 22500 logy = 4,00

1091500 h T logP logp logTs00 h T logP logp
[em™] [km] [K] [Pa] [kg/m3 | [em™] [km] [K] [Pa]  [kg/m3]
0,0000 0 3054 1,9400 -5,34180,0000 0 12684 -1,0649 -9,264D
-3,5954 25 4329 2,0722 -5,3611-4,3902 647 13284 -0,9007 -9,12()7
-3,5094 44 4350 2,1526 -5,28384,2291 1299 13409 -0,7404 -8,9644
-3,4435 56 4358 12,2082 -5,2280-4,0685 1946 13544 -0,5825 -8,81(7
-3,3837 67 4393 2,2553 -5,18453,9090 2575 13676 -0,4279 -8,66(1
-3,3093 80 4395 2,3109 -5,1290-3,7512 3190 13797 -0,2777 -8,5136
-3,2214 94 4427 2,3733 -5,0699-3,5959 3791 13915 -0,1326 -8,3718
-3,1188 110 4447 2,4422 -5,00293,4429 4374 14032 0,0073 -8,23%1
-3,0035 128 4476 25164 -4,93153,2911 4943 14153 0,1421 -8,1041
-2,8768 146 4504 25949 -4,8556:3,1399 5499 14282 0,2725 -7,9772
-2,7407 166 4535 2,6770 -4,77662,9882 6045 14423 0,3993 -7,8547
-2,5974 186 4567 2,7614 -4,69522,8352 6584 14580 0,5227 -7,73%9
-2,4487 206 4600 2,8474 -4,61232,6803 7119 14757 10,6436 -7,62()2
-2,2966 227 4634 2,9343 -4,52862,5233 7649 14953 0,7619 -7,5075
-2,1424 249 4671 3,0216 -4,44472,3638 8181 15161 0,8781 -7,3975
-1,9866 270 4709 3,1092 -4,36072,2010 8716 15380 0,9930 -7,28%8
-1,8295 292 4751 3,1937 -4,27652,0335 9260 15610 1,1075 -7,18(Q)9
-1,6714 314 4797 3,2856 -4,19241,8604 9815 15851 1,2230 -7,0741
-1,5122 336 4850 3,3742 -4,10851,6810 10389 16110 11,3391 -6,9633
-1,3527 359 4911 3,4628 -4,02531,4947 10982 16396 1,4570 -6,8530
-1,1931 382 4983 3,5513 -3,9431:1,2994 11612 16733 1,5780 -6,74]12
-1,0344 405 5069 3,6392 -3,86271,0968 12274 17158 11,7019 -6,6283
-0,8763 429 5174 3,7265 -3,78430,8839 13002 17729 11,8317 -6,5183
-0,7176 453 5304 3,8134 -3,70820,6636 13797 18463 1,9672 -6,3987
-0,5576 477 5467 3,8989 -3,63580,4325 14694 19428 2,1119 -6,2785
-0,3973 500 5675 3,9799 -3,5711:0,1926 15718 20648 2,2662 -6,1448
-0,2361 522 5934 4,0523 -3,51810,0529 16877 22173 2,4291 -6,0140
-0,0749 540 6300 4,1099 -3,48660,3001 18172 23930 2,5974 -5,8790
0,0840 555 6722 4,1508 -3,47410,5458 19597 26006 2,7683 -5,7443
0,2442 566 7085 4,1821 -3,46580,7771 21067 28144 29312 -5,6187
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Il. Parametry obserwacyjne gwiazd

4. Fotometria

Jasndsci gwiazd Pomiarami il&ci energii promienistej dobiegajacej do nas
od ciatl niebieskich zajmuje sie dziat astrofizyki zwafgtometria W przy-
padku obiektéw niebieskich wielkgia dajaca sie obecnie mietzyia Ziemi
jest strumieh monochromatyczngromieniowania f (A), wyrazany w jednost-
kach W/(m?um) lub strumief integralnywyrazany w jednostkach Wm?. Nie-
mniej jednak, ze wzgledéw praktycznych, wygodne jest, wgiastugiwanie sie
wzgledna miara strumienia, ktéra nazywajagnoscia Jasnéc ciata niebieskiego
m odpowiadajaca strumieniowi jest zdefiniowana nastepujaco:

m= —2,5logf + const (4.1)

Jednostka jasrsmi jestwielkoS¢ gwiazdowdzwana teg magnitud9, oznaczana
symbolem "m” umieszczanym tradycyjnie nad przecinkiemedgtnym liczby
przedstawiajacej wiell&t gwiazdowa, albo — gtéwnie w literaturze anglojezycznej
— skrétem "mag” stawianym za liczba wieka gwiazdowych. Stata const, ktéra
ustala punkt zerowy logarytmicznej skali jaSsomaze byt przyjeta w sposéb cat-
kowicie dowolny; jej znajomgt nie jest zreszta konieczna by méc postudivei
pojeciem jasnsci. Jak wynika z (4.1) skala jassm jest wzgledna, tzn. odtwa-
rza stosunki strumieni bez koniecAuw okreslenia punktu zerowego skali. Piszac
rownania (4.1) dla dwoch zrodet,

my = —2,5log f; + const
mp = —2,5log f, + const
i odejmujac je stronami dostajemy

m—mp = —2,5Iog:—; (4.2)

Wynika stad w szczegdlisai, ze r&nica jasnéci 1 magnitudo odpowiada stosun-
kowi strumieni

f
f—l — 10m-m)/25 — 1 P4 — 2 512
2

1odwotanie sie do skali logarytmicznej jest zgodne z engzingm prawem Webera — Fechnera,
stwierdzajacymze przyrost reakcji naszych zmystéw (wzroku, stuchu, dojykRR, jest proporcjo-
nalny do wzglednego przyrostu bodatB, czyli dR= %B. Wynika stad.zeR ~ In B, lub w naszym
przypadku:m~ a-logf +b, gdziea i b sa statymi dobranymi w taki sposéb, by w przyaiiu
odtwarz& historyczna skale jasgoi gwiazdowych.
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Zwrétmy uwage,ze im wiekszy jest strumie f dobiegajacy od gwiazdy, tym
mniejsza (lub nawet ujemna) jest wiefkogwiazdowa.

Wielko&t strumienia dobiegajaca do obserwatora zated dwoch czynnikow:
od calkowitej mocy promieniowania wysytanego przez gw@zndaz od jej od-
legtosci r. Wplyw odlegtdei mazna usung, postugujac sie pojeciefiasnosci
absolutnej czyli jasnéci M, jaka miataby dana gwiazda obserwowana z umow-
nie przyjetej odlegtscirg. Poniewa w pustej przestrzeni strunfigest odwrotnie
proporcjonalny do kwadratu odleddoi, wiec miedzy strumienienfi odbieranym
na Ziemi i strumienienfy jaki odbieralibysmy od tej samej gwiazdy gdyby znaj-
dowata sie ona w odleghai rg istnieje zalenast

Zgodnie z (4.2)
f
m—M = —2,5Iogf— = 5logr — 5logry.
0

Wyrazajacr w parsekach (1 pc = 3,088[0'® m) i przyjmujac za umowna odle-
gto&E rp = 10 pc, mamy
M =m+5—5logr. (4.3)

Tak okreéslona jasné&t M nazywamy jasngcia absolutna. Jassibabsolutna
nie zaley oczywkcie od odlegtsci gwiazdy i charakteryzuje strunfieenergii
opuszczajacy jej powierzchnie. Jak przekonamy siejdalgasnéci absolutnej
gwiazdy maemy niekiedy wnioskow@na podstawie widmowych cech wysyta-
nego przez nia promienia. W takich przypadkach réwnani8) (dhaze postayc
do wyznaczenia odlegsair.

Wielkost

m—M = 5logr —5, (4.4

ktéra zaley tylko od odlegtéci, nazywamymodutem odlegtosciJest to niety-
powy sposob wyrzania odlegtéci w skali logarytmicznej, ma jednak te zalete,
pozwala wyrai za pomoca matych liczb odlegdo obiektéw bardzo dalekich
(np. galaktyk) informujac jednocgaie jaka zmiana jasB8oi zwigzana jest z ich
odlegickcia.

Zwiazek (4.3) jest poprawny tylko w pustej przestrzeniy gibzna przyj&, ze
zmiana strumienia z odlegoia nastepuje z przyczyn wytacznie geometrycznych.
W rzeczywist&ci Swiatto gwiazd biegnace do obserwatorazmb\t - i najczesciej
jest - dodatkowo ostabiane w wyniku oddziatywania z rozexed materia
miedzygwiazdowa, czyli w wynikiwekstynkcji miedzygwiazdowRjzy tych sa-
mych odlegt&ciach i jasnéciach absolutnych gwiazda, kt6®jyiatto ulega do-
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datkowemu ostabieniu w wyniku ekstynkcji miedzygwiazépwma modut odle-
gtosci wiekszy, nz gwiazda znajdujaca sie w pustej przestrzeni. Oznaczajgez
A te cz&t modutu odlegtéci, ktéra pochodzi od ekstynkcji miedzygwiazdowej,
maozemy napisa

m—M = 5logr —5+A. (4.5)

A jest miara ostabieniawiatta w materii miedzygwiazdowej wyzana w wiel-
koSciach gwiazdowych i nosi nazvekstynkcjilub mniej poprawnie -absorpcj)
miedzygwiazdowej Ekstynkcja miedzygwiazdowA jest zawsze wielk&cia do-
datnia.

Astrofizyczne pomiary strumienia promieniowania prowatzea zazwyczaj
w skahczonym zakresie widmowym. W typowym fotometrze astrorcamym
zakres ten jest zdefiniowany przez przepuszcZalmmastosowanego filtru barw-
nego@(A) i czutos&E widmowa odbiornikgp(A). Dla uproszczenia zapisu oznaczmy
taczny wynik dziatania filtru i odbiornika,

O(A) =@A)p(A)

Funkcjad (\) wyznaczgpasmo fotometryczner ktorym okreslona jest jasrid
obiektu niebieskiego o rozktadzie widmowym promienioveahiA):

my = —2,5l0g / £(\) (A) dA -+ const (4.6)
0
W celu scharakteryzowania pasma wygodne jest podaniesjegniej dlugosci
fali
Jo 9(A) A dA
Ao= 22 4.7
ATV @7
lub efektywnej dtugosci fal
_ Jo T) O(A) AdA

ST o

Srednia dhugét fali jest catkowicie okrélona przez widmowy przebieg czu-
tosci fotometru, podczas gdy efektywna dtggdali zalezy ponadto od rozktadu
widmowego obserwowanego promieniowania. W@ charakterystyka pasma jest
rowniez jego szerokst, okreslona przez szerokd potéwkowa funkcjip (A).

Systemy fotometryczne Funkcjad(A) oraz wart&c statej w réwnaniu (4.6)
definiuja system fotometryczny, czyli méwiac bardziejadowo, okrélaja spo-
s6b w jaki powinny bg prowadzone pomiary strumienia i ustalaja punkt zerowy
skali otrzymanych w ten sposo6b jasod Pierwszy i najbardziej naturalny sys-
tem fotometryczny byt okigony przez widmowa czué ludzkiego oka. Punkt
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zerowy skali jasnsci zostat przyjety z chwila, gdy gwiazdy (poczatkowadz
nieprecyzyjnie) podzielono na "gwiazdy pierwszej wigdkd, "gwiazdy drugiej
wielkosci” itd. Oczywicie system taki byt ok&ony bardzo niedoktadnie i row-
nie niedoktadne byty jasrégi wyznaczane okiem nieuzbrojonym. Jastiavyzna-
czane w pasmie zldonym do pasma czudaei ludzkiego oka nosza naz\yasnosci
wizualnych

Jasn&t wyznaczona w jednym pasmie charakteryzuje ocgyiei wielk&t
strumienia uzyskiwanego od gwiazdy i utiavia np. jej katalogowa identyfikacje,
nie dostarcza jednakadnych astrofizycznych informacji na temat widmowych
cech odbieranego promieniowania. Informacja taka jeshjptomiast ranica ja-
snasci w dwoch pasmach, czyiskaznik barwy Cl

JTA) ¢1(A) dA
JTA) d2(A) dA
Wskaznik barwy, mierzacy stosunek strumieni w dwdch grzgach widmowych
(okreslonych w przyblzeniu przezrednie dtugsci fal obu pasm), niesie informa-
cje o temperaturze mierzonego obiektu, o ile tylko obseramewvidmo ciagte jest
okreslone wytacznie przez warunki fizyczne panujace w zrodinienie selek-
tywnej (tzn. zalenej od dtug&ci fali) ekstynkcji miedzygwiazdowej, zmieniajacej
— W nieznany z gory sposob — rozktad widmowy promieniowarigtych obiek-
tow, sprawiaze wskaznik barwy jest funkcja zaréwno temperatury jaksitgnkcji
miedzygwiazdowej. Wydzielenie wplywu obu zjawisk na ragkwidmowy pro-
mieniowania wymaga obserwacji w co hajmniej trzech pasmach

Wspotczesne systemy fotometryczne sa tworzone w ngsaigpaposob: Za-
leznie od celu, jakiemu maja sy przyszte obserwacje w nowym systemie, do-
konuije sie wyboru poszczeg6inych pasm systemu poprzear dithow o zadanej
charakterystyce przepuszczabeoi odbiornika o odpowiednim rozktadzie czuto-
Sci, przy czym preferowane sa odbiorniki o cZ&gdostabo zalenej od dtugéci fali.
Za pomoca tak zrealizowanego fotometru dokonuje sigliw@ najdoktadniej-
szych obserwacji dowolnie wybranej grupy gwiazd o j&smach i wskaznikach
barwy zawartych w mziwie szerokim zakresie, ustalajac jedna&zie punkty ze-
rowe skal jasngci i wskaznikéw barwy. Gwiazdy te tworza standardy pietne
systemu. Dzieki nim nowystandardowy system fotometrycangze byt uzywany
rowniez przez innych obserwatoréw. Kdy inny obserwator, z powodéw czysto
technicznych, dysponuje nieco odmiennym zestawem filtrdieco odmiennym
odbiornikiem i nieco odmiennym teleskopem, ktore tacztgééniujasystem instru-
mentalny zblizony do systemu standardowego, ale z nim nie identycznyotlzg
nienie wynikow uzyskiwanych w rozmaitych systemach instemtalnych i spro-
wadzenie ich do systemu standardowego dokonuje sie poplmerwacje gwiazd
standardowych. Biorac pod uwage réwnania (4.6) i (4.8ydajest zrozumie,

Cl=m—-m=-25log + const (4.9
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ze r@&nice jasnéci w systemie standardowym i instrumentalnym zalea ogét
od f(A), czyli od wskaznikow barwy obserwowanych gwiazd. Innyioirxg/ mo-
zemy oczekiwg, ze rownania transformacyjne miedzy systemem instrunhga
i systemem standardowym beda miaty og6ina gosta

Mgg=a-m+b-Cli+c

Clsgg=d-Cl;+e.

gdziea,b,c,d i e sa stalymi wyznaczanymi z obserwacji gwiazd standardbwyc
Wskaznikiem std oznaczone sa wigdkbw systemie standardowym, a wskazni-
kiem i — bezp&rednio mierzone wiell&ei instrumentalne.

Istotny wptyw na wyniki pomiaréw fotometrycznych wykonymgch z po-
wierzchni Ziemi maekstynkcja atmosferycznezyli absorpcja i rozpraszanie pro-
mieniowania ciat niebieskich w atmosferze ziemskiej. RizEastosowaniu od-
powiednich metod obserwacyjnych, ktérych omawianie niesgiisie w ramach
niniejszej ksigki, mazliwe jest usunigcie wptywu atmosfery na wyniki obsenwacj
i uzyskanie tzw. jasrszi zredukowanych poza atmosfere, tzn. takich jakie zmie-
rzylibySmy wykonujac obserwacje spoza atmosfery. Ocgyie, jeeli obserwacje
sa rzeczywicie prowadzone spoza atmosfery, wéwczasne poprawki tego ro-
dzaju nie sa konieczne. Zaréwno poprzednio, jak i w dalszjggu zaktadamy
milczaco, ze wszystkie jasr&zi sa poprawione na efekty zwiazane z istnieniem
atmosfery ziemskiej.

Préby stworzenia systemow fotometrycznych, ktore pozwmji na doko-
nywanie dajacych sie ze soba poréwnpomiaréw jasnsci gwiazd, zostaly
podjete jz w pierwszych dziesiecioleciach XX wieku. Jednym z piaych
byt stworzony w Obserwatorium Mt. Wilson dwubarwny systeasrjGci fo-
tograficznych IPg i jasréxi fotowizualnych IPv, nazwany péznieystemem
miedzynarodowyr®asmo IPg byto ok&tone przez krzywa reakcji nieuczulanej
emulsji fotograficznej, a pasmo IPv — przez c&st@mulsji ortochromatycznej
oraz przepuszczal§o filtru zéttego, ktére tacznie odpowiadaly w przydsiu
czutcsci ludzkiego oka. Niestety, krzywe cz8f tych pasm nie zostaly nigdy
doktadnie zdefiniowane, co znacznie utrudnito odtworzésg® systemu przez in-
nych obserwatorow.

Pierwszym nowoczesnym systemem fotometrycznymsiagisciobarwny sys-
temfotoelektryczny Stebbinsa—Whitfordarednie dtugsci fal oraz szerolk&ei po-
towkowe pasm tego systemu sa przytoczone w Tabeli 4.1.



122

Tabela 4.1
Najwazniejsze systemy fotometryczne

System PasmoAg [um] 1/Ag AAyp  fo) [mXan]
Stebbins-Whitford-Kron U 0,355 2,82 0,050

\Y) 0,420 2,38 0,080

B 0,490 2,04 0,080

G 0,570 1,75 0,080

R 0,720 1,39 0,180

I 1,030 0,97 0,180
Johnson-Morgan U 0,365 2,74 0,066,145- 10°8

B 0,438 2,28 0,089 ,20-10°8

\ 0,545 1,83 0,084 $31-10°8

Johnson-Cousins R 0,641 1,56 0,220,177-10°8
0,798 1,25 0,240 126-10°8

|

Wielobarwny J 1,220 0,82 0,38 ,B47-10°
H 1,630 0,61 0,30 13810°°
K 2,190 045 0,48 »6-1010
L 3,450 0,29 0,70 08-101
M 5000 0,20 1,13 20-104
N 10,20 0,10 4,33 P23.1012
Q 20,00 0,05 7,50 ,70-10°14

Stramgren-Crawford u 0,349 2,86 0,034 .22.10°8
v 0,411 2,43 0,020 .86-10°8
b 0,467 2,14 0,016 ,89-10°8
y 0,547 1,83 0,024 ,33.10°8
Bn 0,486 2,06 0,003
Bw 0,489 2,06 0,015

SDSS ’ 0,3543 2,82 0,057
g 0,4770 2,10 0,139
r 0,6231 1,60 0,137

¥ 0,7625 1,31 0,153
z 0,9134 1,10 0,095
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Odbiornikiem promieniowania byta fotokomorka o katoddenbwo—cezowe;j
(S1), ktérej czutae rozciagata sie od fioletu do ok. 1. Pasma w tym systemie
byty wystarczajaco waskie by matiwe byto doktadne uwzglednienie ekstynkciji
atmosferycznej i uzyskanie dobrych rovinaansformacyjnych. Z drugiej jednak
strony - byly one zbyt szerokie, by na podstawie mierzonyskainikéw barwy
maozna bylo uzyska wystarczajaco doktadne informacje o rozktadzie energii
widmach ciagtych obserwowanych obiektéw. Niemniej jddmastosowanie tego
systemu przyniosto wiele waych informacji astrofizycznych: miedzy innymi po-
zwolito stwierdzt, ze wskaznikilU —V) i (V — B) sa w prosty sposéb zwiazane
z ekstynkcja miedzygwiazdowa, Zavskaznik(G —I) jest dobra miara tempera-
tury efektywnej. Mata czulst fotokomérekS, ograniczata zasieg fotometrii do
obiektow 10 wielk&ci gwiazdowej. Obecnie system Szmbarwny Stebbinsa—
Whitforda ma jiz tylko historyczne znaczenie.

System wielobarwny Najszersze zastosowanie w dzisiejszej astrofizyce ob-
serwacyjnej znajduje system wielobarwny, obejmujacyesikvidmowy od nad-
fioletu (ograniczonego od strony fal krétkich przepuszeastia atmosfery ziem-
skiej) do dalekiej podczerwieni. Jego be&pednim poprzednikiem byt system
fotometryczny UBV wprowadzony w latach 1950 przez Haroldankona. W
pierwotnej realizacji systemu pasmo U bylo wydzielane zagecq filtru Corning
9863, niebieskie pasmo B — za pomoca kombinaciji filtrow $dB&13 + Corning
5030 i zielone pasmo V — za pomoca filtru Corning 3384. Odtikkem promie-
niowania byt fotomnanik RCA 1P21 z katoda antymonowo-cezowa. Obecnie
stosuje sie inne filtry i inne odbiorniki promieniowani&dnak dobiera sie je w
taki sposob, by mdiwie wiernie odtwarzaly oryginalne krzywe przepuszcwsl
Sci, upraszczajac w ten sposoéb transformacje do systeandadowego.

W nastepnych latach drugiej potowy XX wieku, w miare udmsalania tech-
nik obserwacji promieniowania podczerwonego, tréjbarngggtem Johnsona byt
uzupetniany przez kolejne pasma, poczatkowo w bliskiejastepnie w dalekiej
podczerwieni. Podstawowe charakterystyki pasm systenelbiérwnego sa ze-
brane Tabeli 4.1. Krzywe reakcji pasm sa przedstawioneysa4RL. O ile w dzie-
dzinie widzialnej sa one okstone przez przepuszczabiazastosowanych filtrow i
czutast widmowa odbiornikéw, o tyle w dziedzinie podczerwoneagma od K do
Q) istotny wptyw na potaenie i ksztalt krzywych reakcji ma nieprzezroczygto
atmosfery ziemskiej, a zwtaszcza absorbcja zawartej wpaigj wodne;j.

Punkty zerowe jasrszi w poszczegoélnych pasmach zostaty dobrane w taki
sposéb, by jasrég V pokrywata sie w przybfieniu z jasnsciami wizualnymi,

a wszystkie wskazniki barwy byly réwne zeru dla hipotetyezgwiazdy ciagu
gtéwnego typu widmowego AOV o jasBoi V = 0. Wymagania te z najwiekszym
przyblizeniem spetnia Wegan(Lyrae). W pierwotnym systemie UBV Johnsona
jasn&t obserwowana Weyi = 0,03 oraz z definicji(B—V) = (U —B) = 0,00.
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Rys. 4.1 Krzywe przepuszczalrgei (reakcji) pasm systemu wielobarwnego, unormowane
do jedynki w maksimum przepuszcza$uo.

Poczawszy od lat 70. ubiegtego wieku rozpoczeto pracezajace do ekspe-
rymentalnej kalibracji jasr&zi gwiazd w absolutnych jednostkach energii. Doko-
nuje sie tego poprzez poréwnanie obserwowanej jsangwiazdy standardowej
Z jasnGcia ziemskiego zrédia ciata doskonale czarnego o znizneperaturze.
Wzorcowymi zrodtami sa zazwyczaj wneki (opisane w Raaldzl) o Sciankach
wykonanych ze ztota, miedzi lub platyny, utrzymywane npemperaturze topnie-
nia wytego metalu, tzn. odpowiednio w temperaturach 1337,67 83 2041,0 K.
Ich emisja jest znana z prawa Plancka. Pierwotnymi staadairdystemu sa Wega
(na niebie pétnocnym) oraz Syrius? & —1,43, dostepny rowniena niebie potu-
dniowym). Istota procedury kalibracyjnej jest pomiar mohromatycznego stru-
mienia promieniowania odbieranego od gwiazdy standarfewwaskim prze-
dziale diugéci fali przez poréwnanie go ze znanym strumieniem pochogna
od zrédta ziemskiego, obserwowanego w tym samym przezdhlgsci fal za
pomoca tego samego teleskopu. Procedura ta jest tecislzmplikowana i w
praktyce mae by¢ przeprowadzona tylko dla skozonej liczby przedziatéw wid-
mowych. Dokonanie kalibracji ciagtej wymaga odwotania db wynikow teorii
atmosfer gwiazdowych. Jest to oczpeie odstepstwem od catkowicie empirycz-
nej kalibracji absolutnej, jednak wobeczlj wiarygodn&ci dzisiejszych modeli
atmosfer wydaje sie postepowaniem w petni uzasadnioi@eenia sieze doktad-
nost tak wyznaczonego strumienia jest rzedu 1%.
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Rys. 4.2 Absolutny rozkiad strumienia w widmie Wegi. Kdétka oznagzajrumienie w
pasmach systemu wielobarwnego.

Uzyskany w powyszy sposob (wg. dany@pace Telescope Science Institute
rozkiad strumienia monochromatycznego w widmie Wegi, uedgiajacy row-
niez obserwacje satelitarne w niedostepnym z powierzchninZiedfiolecie, jest
przedstawiony na Rys. 4.2.

Jego znajom& pozwala na stosunkowo proste wykalibrowanie zaréwno widm
innych gwiazd jak i systeméw fotometrycznych. W tym ostaimirzypadku, jako
bezwzgledna miare strumienia Wegi w filtrXeo przepuszczalrgzi ¢px (A) przyj-
mujemy strumié
ALY 0N

Jo' ®(A)dA

Poniewa [, ®(A\)d\ ma sens efektywnej szerdsa pasma X, powssze wy-
razenie przedstawia strunfienonochromatyczny, staty w obszarze pasma X, ktory
pomnaony przez szeroka efektywna daje catkowity strumfieodbierany od Wegi
w tym pasmie. Znajac jaso Wegi w rozwaanym pasmiemy, analogiczny stru-
mien odpowiadajacy jasrsai zerowej znajdujemy prosto z wyrenia

fo’x = fx : 100.4mx

Uzyskane w ten sposob wasim sa podane w ostatniej kolumnie Tabeli 4.1.
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Krzywa poczerwienienia miedzygwiazdowego.Jednym z gtéwnych zada
stojacych przed twdrcami systemu fotometrycznego jest&bémie wptywu eks-
tynkcji miedzygwiazdowej na jasBoi w poszczegolnych pasmach. Zgodnie z
réwnaniem (4.5) miedzy jasBoia obserwowana np. w pasmie U i jasai@ Uy,
ktéra obserwowalib§my w przypadku braku ekstynkcji miedzygwiazdowej, za-
chodzi zwiazek

U=Up+AU)

gdzie A(U )jest ekstynkcja miedzygwiazdowa w pasmie U wagaa w wielko-
Sciach gwiazdowych. Podobne zatesci zachodza réwniedla jasn&ci w innych
pasmach:

B=Bo+A(B),
V=W+AV).

Odejmujac stronami réwnania dla odpowiednich pasm destajnastepujace za-
leznasci dla wskaznikdw barwy:

(U—B)=Uy—By+AU)—AB) = (U—B)o+E(U —B),

(B—V) =By—Vo+A(B)—AV) = (B=V)o+E(B-V). (4.10)

Raéznice ekstynkcji w dwdch pasmach, nA(B) — A(V) = E(B—V), nazy-
wamy nadwyka barwy

Ekstynkcja miedzygwiazdowa jest spowodowana przez abgpri roz-
praszanie promieniowania elektromagnetycznego na dotbrgiarnach pytu
miedzygwiazdowego. Istniejace teorie tego zjawiskaewiduja, ze wielkdst
wynikajacej stad ekstynkcji jest w przybéniu odwrotnie proporcjonalna do dtu-
gosci fali promieniowania, tzn. jest najwieksza w nadfiodecmaleje w kierunku
fal diuzszych. Wskutek tego rozktad widmowy promieniowania proetzace-
go przez &rodek miedzygwiazdowy ulega zmianie w taki sposdgswiatto nie-
bieskie jest wygaszane silniejzéwiatto czerwone. Odlegty obiekt me wyda-
wat sie czerwi@szy ni jest w rzeczywistsci. Z tego powodu efekt ekstynkcii
miedzygwiazdowej nazywany jegtoczerwienieniem miedzygwiazdowgnego
zalezndst od diugéci fali — krzywa poczerwienienia miedzygwiazdowégdej
obserwacyjne wyznaczenie jest co do zasady bardzo prosigodstaw metody
lezy dosC naturalne zatpenie,ze gwiazdy o takim samym typie widmowym (patrz
Klasyfikacja widmowa), tzn. o takim samym wygladzie widnrddwego maja
rowniez takie same widma ciagte. O ile jednak widmo ciagte ulegéanie przy

2Uzywa sie t& termindéwkrzywa ekstynkcjub krzywa absorpcjmiedzygwiazdowe;j.
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przepciu przez materie miedzygwiazdowa, to widmo liniowe@staje niezmie-
nione, lub zmiany sa na tyle nieistotri nie wptywaja na ok&@enie typu widmo-
wego. Jako fakt oczywisty przyjmuje sie rownistnienie gwiazd niepoczerwie-
nionych, tzn. na tyle bliskichze wptyw poczerwienienia na przebieg ich widma
ciagtego jest do zaniedbania.

System wielobarwny, obejmujacy szeroki zakres widmajt jgaczegol-
nie dobrze dostosowany do badania ekstynkcji miedzygioaej. Sposéb
postepowania jest nastepujacy: Przsguy, ze obserwujemy dwie gwiazdy o
identycznym rozktadzie widma ciagtego (o tym samym typidmowym), z kt6-
rych jedna jest catkowicie lub prawie catkowicie wolna odtyvpu poczerwienie-
nia miedzygwiazdowego natomiast widmo drugiej jest vepia’poczerwienione.
Zgodnie z réwnaniem (4.5) mhice jasnéci obu gwiazd w pasmie patonym w
ditugasci fali A mozna przedstawiw postaci

Amy = Ay +C (4.11)

gdzie A(A) jest absorpcja w pasmig a stataC wyraza po prostu rdnice jasno-
Sci obserwowanych obu gwiazd wynikajaca znity odlegtéci. W praktyce, dla
podniesienia doktadrézi wyznacza, obserwuje sie wiele gwiazd ozdym po-
czerwienieniu. Konieczne jest zatem sprowadzenie wsirystkznic absorpcji do
takiej samej wartsci. Mazna tego dokortaza pomoca nastepujacej transformacji
réznic obserwowanychm, do wielkdsci zredukowanycny, :

Am, =a-Am, +b (4.12)

Wspotczynniki transformacpi b dobiera sie w taki spos6keby r@&nica absorpcji
w pasmie V byta réwna zeru,

A (V)=a-Am(\V)+b=0 (4.13)
za5 rénica absorpcji w pasmie B byta réwna jednej wiglkbgwiazdowej,
Am(B)=a-Am(B)+b=1 (4.14)

Jest to rownowzne odniesieniu wszystkich obserwacji do przypadku, wyktor
nadwyka barwyE (B —V) = 1. Z ostatnich dwéch réwrawynikaja wspétczyn-
niki transformaciji:

1 1 1

a= Am(B) — Am(V) - A(B) —A(V) - E(B—V) (4.15)

B Am(V) _ Am(V)
b= ~Am(B)—Am(V) ~  E(B—V) (4-16)
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Rys. 4.3 Krzywa poczerwienienia miedzygwiazdowego w pasmach aajejszych sys-
teméw fotometrycznych. Pasma systemu wielobarwnego sgazaone kropkami (dla
przejrzyst&ci pominieto oznaczenia M, N i Q). Kétka oznaczaja pgeloie pasm systemu
uvby a gwiazdki — pasm przegladu Sloane’a.

Przetransformowana w ten sposoélzmita jasnéci w dowolnym pasmie\,
czyli poczerwienienie w tym pasmie, jest rowne
Amy, Amy EAA-V)
Am, = - = 417
m E(B-V) EB-V) EB-V) (4.17)

Gdy dhugasc fali pasma wzrasta do niesiazondci i absorpcja maleje do zera,

CEA-V) A-AV)  AV)
At = EB-V) E(B-V) E(B-V) =R (418)

Wynika stad, ze zredukowana krzywa poczerwienienia miedzygwiazdoweg
Am'(A) ma dla promieniowania o nieskozonej dtugéci fali, 1/A = 0, wartdt
rowna —R. W rzeczywist&ci nie obserwujemy w falach niegkezenie dtugich i
Am, znajdujemy ekstrapolujac obserwowana krzywa poczamenia do 1A = 0.
Procedura ta jest stosunkowo prosta i doktadna, co evdteitby z Rys. 4.3, na
ktérym przedstawione jestrednie poczerwienienie w poszczegélnych pasmach
uzyskane na podstawie wielu obserwacji. Wszystkie one adaa do wniosku,
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ze typowa wartét

R=3,1+0,2

i ze krzywe ekstynkcji wyznaczone wadych kierunkach w Galaktyce maja na
0g6t bardzo podobny ksztalt. Nie mniej jednak od dawna zazjuane obszary
nieba, w ktorych absorpcja miedzygwiazdowa wykazuje &geaanomalie. Na
przyktad, stosunek absorpcji catkowitej do selektywRejwyznaczony na pod-
stawie obserwacji gwiazd w Mgtawicy Oriona przekracza dwtikie normalna
wartcst i jest bliski 6.

Tabela 4.2

Ekstynkcja miedzygwiazdowa w pasmach gtdwnych systenaienfietrycznych, przy
zatazeniu,zeR= 3.1

Pasmo I\ [pm Y EEQ:Y/; %
) 2.78 1.764 1.569
B 2.27 1.023 1.329
\Y 1.82 0.000 1.000
R 1.43 -0.561 0.819
I 111 -1.259 0.594
J 0.80 -2.244 0.276
H 0.63 -2.523 0.186
K 0.46 -2.753 0.112
L 0.29 -2.926  0.056
M 0.21 -3.029 0.023
N 0.10 -2.939 0.052
Q 0.05 -3.035 0.021
u 2.86 1.866 1.602
v 2.43 1221 1.394
b 2.14 0.744 1.240
y 1.83 0.012 1.004
u’ 2.82 1.795 1.579
g 2.10 0.499 1.161
r 1.60 -0.487 0.843
i 1.31 -1.119 0.639
z 1.10 -1.696 0.453
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Rys. 4.4 Krzywa poczerwienienia miedzygwiazdowego.

Korzystajac z faktuze

| >

A

EQA-V)  AQN)-AV)  aw 1
E(B-V) AB)-AV) %_1

oraz definicjiR danej w réwnaniu (4.18) tatwo nzoa krzywa poczerwienienia
wyrazic w innej postaci
AA) EMXA-V) 1

AV ~EB—V) R (4.19)

Srednia krzywa poczerwienienia miedzygwiazdowego, vagzona w pasmach
kilku najwazniejszych systeméw fotometrycznych jest przedstawionpostaci
E(A—V)/E(B—V) orazA(A)/A(V) w Tabeli 4.2.

Oczywiscie znajomé&t stosunkuA(A)/A(V) ma znacznie ogoélniejsze znacze-
nie, a jego ciagly przebieg staramy sie wyzndczyobserwacji spektrofotome-
trycznych. Odwolujac sie do obserwacji naziemnych orazaatmosferycznych
maozna byto przedtayc krzywa ekstynkciji w kierunku dalekiego nadfioletu. Wy-
nik przedstawiony jest na Rys. 4.4.
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Charakterystyczna cecha prawa ekstynkcji w nadfioleest yvyrazna zake
nost zredukowanego przebiegu ekstynkcji Bdbraz istnienie tzw.pasma 2200
czyli lokalnego maksimum ekstynkcji w pobii 0,22um (2200 angstreméw). Po-
chodzenie tego pasma nie zostato jeszcze jednoznaczrasnigije, nie ulega jed-
nak watpliwcci, ze jest ono zwiazane z tym samym skfadnikiem rozproszoaej m
terii pytowej, ktéry decyduje o wielksci i charakterze ogélnej ekstynkcfwiad-
czy o tym silna korelacja miedzy przebiegiem krzywej ek&tji a wielkdscia pa-
sma 2200. Przebieg krzywej poczerwienienia miedzygwaaatjo w widzialnym
zakresie widma praktycznie nie zaleod wartéciR.

Wskazniki niezalezne od poczerwienienia gwiazdoweg&najomat prawa
ekstynkcji miedzygwiazdowej pozwala zdefiniamakie kombinacje jasrszi ob-
serwowanych w rbnych pasmach systemu fotometrycznego, ktére bytyby od eks
tynkcji niezalene. Na przyktad w systemie UBKznica barwy Q

Q= —B)—%(B—w =
—(U-B)o+EU-B)— £ g (B V)0 +EB-V)] =
=(U-B)o— %(B—V)o, (4.20)

gdzie wielkaci ze wskaznikiem zero odnosza sie do wactaniepoczerwienio-
nych, ma taka sama wa#b niezalenie od tego, czy do jej obliczeniazyjemy

poczerwienionych czy niepoczerwienionych wskaznikéwya— oczywicie pod

warunkiem,ze znamy stosunek nadwsk barwyE(U —B)/E(B—V) i ze stosu-
nek ten jest uniwersalna charakterystyka materii mygddazdowej. Jeeli wa-

runki te sa spetnione, to wskazn@ mozemy uwaat za bezpérednio obserwo-
wang, wolna od wplywu poczerwienienia miedzygwiazdgaecharakterystyke
rozktadu widma ciagtego.

Innym powszechniezywanym wskaznikiem niezataym od poczerwienienia
jest tzw. wskaznik istotnosdiokreslany w literaturze miedzynarodowej niemiec-
kim terminemWesenheit indgxDla dwoch dowolnych pasiy i A, jest on zdefi-
niowany nastepujaco:

B A(M1)

Moo =) ) AT
A(M1)

AA2) —A(A1)
A(M1)

AA2) —A(A1)

(MA2) —m(A1)) =
=mo(A1) +A(A1) — (Mo(A2) +A(A2) —mo(A1) —A(M1)) =

mo(A1) — (Mo(A2) —Mo(A1)) (4.21)
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gdziem(A1) i m(A2) sa obserowanymi, ap(A1) i mp(A2) sa (nieznanymi) niepo-
czerwienionymi jasn&ciami gwiazdy w obu pasmach. Na przykiad,

Al)

R IR

(V—1)=1—-155V —1I) (4.22)

Jak wid& z zalendsci (4.22), jeeli poprawnie znamy krzywa poczerwienienia
A()N), to wartdt wskaznikaV nie zaley od tego, czy do jego obliczeniayjemy
poczerwienionych, czy niepoczerwienionych jastigwiazdy.

Wystepujacy w réwnaniu (4.20) stosunek nadely barwy mana okrélic na
podstawie danych z Tabeli 4.2. Jednak ze wzgledow histogah jak i dla ilu-
stracji warto krotko przedstawisposOb w jaki zostat on pierwotnie wyznaczony.

Z réwnania (4.20) wynikaze jezeli wybierzemy gwiazdy o takiej samej war-
toSci Q, to stosunekE (U — B)/E(B—V) bedzie nachyleniem zaedsci miedzy
wskaznikami(U — B) i (B—V) na wykresie sporzadzonym dla obiektow @+6
nym poczerwienieniu. Do tego celu szczegélnie dobrze masigj gwiazdy typu
widmowego O, ktérych widmo jest praktycznie ciagte i zamaienato linii widmo-
wych. Dodatkowa ich zaleta jest tjasn&t absolutna, dzieki czemu sa widoczne
z duzej odlegtéci i moga by tym samym znacznie poczerwienione. Wykres taki,
zwany diagramem dwuwskaznikowynv swojej historycznej postaci dla gwiazd
typu widmowego O jest przedstawiony na Rys. 4.5.

Jak naleatlo oczekiwa, gwiazdy o ranym poczerwienieniu uktadaja
sie w przyblzeniu wzdhz linii prostej, zwanej linia poczerwienienia
miedzygwiazdoweg®la obiektéw o bardzo diym poczerwienieniu linia ta ulega
niewielkiemu zakrzywieniu. Uwzgledniajac ten efekidippoczerwienienia mma
opis& analitycznie

E(U-B)

EBV) =0,72+0,05E(B—V). (4.23)

Odstepstwo od liniowsci dla dizych nadwyek barwy jest spowodowane zmiana
efektywnej dtugéci fali pasm w miare jak rosnaca ekstynkcja miedzygadoava
odksztatlca coraz bardziej przebieg widma ciagtego. ZakE efektyw-
nej dilugsci pasm od rozktadu widmowego sprawia rovmieze stosunek
E(U —B)/E(B—V) jest funkcja typu widmowego gwiazd, ktére zostakyte do
jego wyznaczenia. Uwzglednienie réwnitego efektu prowadzi do przyktbnych
zalezndsci

(B V)) 0,65— 0,05(U — B)o+0,05E(B—V) dla (U—B)o<0 (4.24)

ITII'I'I

(
U-B)
(

E(B_y) ~ 064+0.26B-V)o+0,05E(B-V) dia (B-V)o>0 (425)

ITI
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Rys. 4.5 Linia poczerwienienia miedzygwiazdowego na diagramiengskaznikowym
dla gwiazd typu widmowego O.

Poniewa jednak poczerwienienie wyznaczamy zazwyczaj ha podstaii
serwacji gwiazd goracych, wyzanie (4.23) mpna uwaat w praktyce za
wystarczajaco uniwersalne.

Znajomdat kierunku linii poczerwienienia na diagramie dwuwsk&ipnvym
pozwala na obserwacyjne wyznaczenie wskaznikéw barwyyebl od poczer-
wienienia miedzygwiazdowego. Diagram taki, sporzagzdla wielu gwiazd o
roznym typie widmowym i ranym stopniu poczerwienienia jest przedstawiony na
Rys. 4.6. Podobnie jak na Rys. 4.5 punkty o coraz to wieksggozerwienieniu
leza na liniach poczerwienienia (ich kierunek wskazujeadka) coraz bardziej na
prawo i w dét. Lewa obwiednia chmury punktéw obserwacyjnpdwinna odpo-
wiadet potazeniu gwiazd niepoczerwienionych. W celu wyznaczania styoh
wskaznikéw barwy na podstawie obserwacji tréjbarwnyclkenawiec odtayc
na diagramie dwuwskaznikowym punkt odpowiadajacy zedrym wskaznikom
barwy a nastepnie —zeli to konieczne — przesuago wzdtz linii poczerwienie-
nia w lewo w gére a do linii wyznaczajacej pokenie gwiazd niepoczerwienio-
nych. Wielkat tego przesuniecia w obu wspotrzednych jest réwna odpdmim
nadwykom barwy. Przybfiona informacja o typie widmowym jest konieczna ze
wzgledu na widoczna na Rys. 4.6 niejednoznaszralezndsci miedzy(U —B)g i
(B—V)o w przedziale wskaznikéB —V) od ok. 0,0 do ok. 0,6. Jest ona spowodo-
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Rys. 4.6 Diagram dwuwskaznikowy dla gwiazd z otoczeniaf®ta. Zageszczenie punk-
tow po lewej stronie wyznacza przebieg zalesci dla niepoczerwienionych gwiazd ciagu
gtébwnego. Ekstynkcja miedzygwiazdowa przesuwa punktguizlinii poczerwienienia
przedstawionej w postaci strzalki.

wana obecngcia w widmie silnych linii absorpcyjnych wodoru, ktéryolateenie
osiaga maksimum w przedziale typéw widmowych miedzy A®@i G

W praktyce wyznaczanie niepoczerwienionych wskaznik@my jest zada-
niem nieco bardziej skomplikowanym ze wzgledu na zadéC swoistych wskaz-
nikéw barwy nie tylko od temperatury (typu widmowego), afevniez od przy-
spieszenia grawitacyjnego na powierzchni gwiazdy (klassngci). Jednak
postepujac tak jak poprzednio dlazrych klas jasn&ci mazna byto uzyska dla
kazdej z nich dobrze okf&tone zalendsci barwa — typ widmowy. Sa one zawarte
w Tabelach 4.3 i 4.4 i przedstawione na Rys. 4.7.

Na rysunku tym naniesiony jest réwaiedla poréwnania teoretyczny dia-
gram dwuwskaznikowy dla ciat promieniujacych jak ciatzskonale czarne o zé
nych temperaturach. Raice miedzy obydwiema zarosciami sa spowodowane
przede wszystkim obecgoia linii absorpcyjnych w widmach gwiazd. Silne li-
nie absorpcyjne wodoru oraz nieciagtoBalmera sa odpowiedzialne za istnienie
lokalnego minimum dla gwiazd A — F. Minimum to jest zaznaczanwiele wy-
razniej dla gwiazd ciagu gtéwnego (klasy jasobV) niz dla olbrzyméw (lab), co
wynika stad,ze linie wodorowe w widmach kartéw sa silniejsze nv widmach
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Rys. 4.7 Sredni przebieg diagramu dwuwskaznikowego dla niepedgesionych gwiazd
ciagu gtéwnego klasy jasi§oi V (ciagta linia) i dla nadolbrzymow lab (linia przerywa).
Linia przerywana z kropkami zaznaczona jest zatit miedzy wskaznikami barwy dla
ciata doskonale czarnego. Strzatka wskazuje kierunekdodzerwienienia.

olbrzymow.

Bardzo wana role w badaniach ekstynkcji miedzygwiazdowej odgija gro-
mady gwiazd; zawieraja one w sobie obiekty poczerwienimméej wiecej w taki
sam spos6b i nakace do ranych klas jasngci. Gwiazdy klasy jasrszi V w
gromadach meemy bez trudu wymni¢ na podstawie tylko obserwacji fotome-
trycznych, poniewa na wykresie barwa — jasébuktadaja sie one wzdhwyraz-
nie zaznaczonego ciagu gtéwnego. Diagram dwuwskaznikdla tych gwiazd,
poréwnany z niepoczerwienionym diagramem dla gwiazd kjasypéci V daje
wiarygodna informacje o nadwge barwy gromady. Naly sobie jednak dobrze
zdawa& sprawe z tegaze wszystkie przytoczone \wgj relacje dotyczace poczer-
wienienia miedzygwiazdowego maja wytacznie sens statgny; zastosowane do
pojedynczego obiektu nie mogadayniku doktadniejszego mistatystyczna dys-
persja swoistych cech fotometrycznych gwiazd, jednak vwke#esci zastosowa
jest to doktadng&t zupetnie wystarczajaca.

Naturalna konsekwencja poprzednich rozafajest ustalenie jednoznacznego
zwiazku miedzy typem widmowym i klasa jasstd z jednej strony a wskaznikami
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barwy, czy te wskaznikienQ — z drugiej. Inaczej méwiac, opisane #gj postepo-
wanie pozwala wykalibrow@atypy widmowe w funkcji wskaznikéw barwy, ktére
tym samym staja sie niezaleymi od wygladu widma liniowego kryteriami klasy-
fikacji widmowej. W odr&nieniu od klasyfikacji widmowej klasyfikacja fotome-
tryczna postuguje sie kryteriami goiowymi i jest klasyfikacja ciagta. Oba spo-
soby klasyfikacji sa ze sol&gisle zwigzane i wzajemnie sie uzupetniaja. Jednym z
wazniejszych zadaastrofizyki obserwacyjnej jest wykalibrowanie obu sysiem
klasyfikacyjnych w funkcji parametrow fizycznych gwiazditdn jak temperatura
efektywna czy przyspieszenie grawitacyjne na powierzchni

Nadwyzka ultrafioletowa. Potazenie na diagramie dwuwskaznikowym za-
wiera rownie informacje o sktadzie chemicznym gwiazdy, ponieweprzebiegu
zaleznasci miedzy swoistymi wskaznikami barwy decyduje rovengdecn&t ab-
sorpcyjnych linii w widmach gwiazd. Absorpcja w liniach poduje,ze w obrebie
kazdego pasma przepuszczadnbzostaje usunieta z widma pewna &energii,

CO zmniejsza oczywcie jasnét gwiazdy w danym pasmie. Energia pochtonieta
w liniach nie ginie, ale jest wykorzystywana do podgrzaniaasfery. Wzrost
temperatury atmosfery powoduje z kolei odpowiednio wzor@ emisje w wid-
mie ciagtym. Efekt ten, zwangfektem szklarniowyrilub z angielska -blan-
ketingien), sprawia,ze atmosfera, w ktérej znajduje sie wigcej pierwiastkow
ciezkich (dajacych wiecej linii absorpcyjnych, powodujah wyrazniejszy efekt
szklarniowy) wysyta nieco inne widmo liniowe i ciagteznatmosfera takiej sa-
mej gwiazdy o mniejszej zawa#oi pierwiastkéw cigkich. W przypadku gwiazd

o umiarkowanych temperaturach, mniej wiecej rzedu temtpey Staca, linie
pierwiastkéw cigkich wystepuja przede wszystkim w nadfiolecie, co znazey
najwiecej energii jest usuwane z pasma U. Z drugiej stromyyvielki wzrost tem-
peratury w wyniku efektu szklarniowego zwieksza niecogenw catym zakresie
widma ciagtego, w tym réwniew pasmie V. Obecri@ atomow absorbujacych
spowoduje zatem przeniesienie seeenergii z fioletowego zakresu widma do ob-
szaru wizualnego: gwiazda z silnymi liniami absorpcyjnywmnividmie jest wiec
nieco bardziej czerwona, ngwiazda o takiej samej temperaturze, ale o stabszych
liniach widmowych. Wszystkie gwiazdy — z wyjatkiem najgtszych — maja w
widmach linie absorpcyjne, co wygaia, dlaczego na Rys. 4.7 diagram dwuwskaz-
nikowy dla gwiazd przebiega parej diagramu dla ciat doskonale czarnych, ktére
wysylaja wytacznie widmo ciagte. Wielkd tego obrnzenia zaley od zawartéci
pierwiastkoéw cigkich.

Omawiany efekt jest schematycznie zilustrowany na Rys. 48ubsza li-
nia ciagta przedstawiaredni diagram dwuwskaznikowy dla gwiazd ciagu gtow-
nego o takiej samej zawa#o pierwiastkéw cigkich jak Stace. Cidisze linie
ciagte przedstawiaja diagramy teoretyczne obliczomeottiektow o odpowiednio
coraz to mniejszej zawasoi pierwiastkdéw cigkich, ktérych reprezentantem jest
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Rys. 4.8Powstawanie nadwzki ultrafioletowejd(U — B) dla gwiazd o r@nej zawart§ci
pierwiastkow cigkich. [=¢] = 0 odpowiada sktadowi chemicznemu Béa.

zazwyczajzelazo Fe. Zgodnie z powszechnie przyjeta symbolikeofisyczna
wielkoScia charakteryzujaca zawastopierwiastkéw cigkich jest

| o () s ()

czyli réznica logarytméw wzglednej obfisai zelaza w gwiezdzie i w Skrcu.
Wielkoscia, ktéra maemy odczyta bezpérednio z obserwowanego diagramu
dwuwskaznikowego jesi(U — B), zwananadwyka ultrafioletowa Sktada sie na
nia przesunieci&(U — B) wynikajace ze zmniejszenia absorpcji metali w nadfio-
lecie oraz przesunieci&(B—V), wynikajace z ostabienia efektu szklarniowego.
Obie te przyczyny powodujgze zgodnie z tym co zostatlo powiedziane 2ey
gwiazdy o matej zawarkei metali sa bardziej niebieskie,zngwiazdy o tej sa-
mej temperaturze ale bogate w metale, co oznarzayieksze sa ich nadwki
ultrafioletowe.

Na Rys. 4.8 uwzgledniona jest tylko &ediagramu dwuwskaznikowego obej-
mujaca zakres typow widmowych miedzy A i G. W tym przedeiafekty blanke-
tingu sa najwieksze; gwiazdy gorace maja w widmach ntiaioabsorpcyjnych
metali, niezalenie od tego jaki jest ich sktad chemiczny, natomiast w guaah
chtodniejszych widmo jest zdominowane przez pasma czasteve i absorpcje
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Tabela 4.3
Wskaznik barwy(B — V) w funkcji typu widmowego i klasy jasrsei
Sp Vv ] 1l lab Vi Sp \% ] 1l lab | VI
o5 | -0,33| -0,32| -0,32 | -0,31 FO| 0,30| 0,30 | 0,25 | 0,27 | 0,29
6| -0,33| -0,32| -0,32 | -0,31 2103 03]| 0,30]| 0,23| 0,35
7|-032|-032| -0,31| -0,31 5044 0,43]| 0,38| 0,32 | 0,42
81| -032]|-0,31| -0,31 | -0,29 8] 052| 054|058 0,56 | 0,50
9|-031]| -031| -0,31| -0,27 Go| 0,58 0,65| 0,71 | 0,76 | 0,56
BO | -0,30 | -0,29 | -0,29 | -0,23 | -0,28 2|063]|0,77| 0,81| 0,87 | 0,60
1| -0,26 | -0,26 | -0,26 | -0,19 5(068| 086| 0,89| 1,02 | 0,68
2| -0,24| -0,24| -0,23 | -0,17 810741 094| 099 1,24 0,73
31| -0,20| -0,20 | -0,20 | -0,23| -0,22 || KO | 0,81 | 1,00 | 1,08 | 1,25 | 0,81
51 -0,17| -0,17 | -0,16 | -0,10 1/086| 107 1,14 1,32 | 0,85
6 | -0,15| -0,15| -0,24 | -0,08 2091|116 129| 1,36 | 0,89
71| -0,13| -0,13| -0,12 | -0,05 3109 | 1,27| 1,40| 1,46 | 0,96
8| -0,11)| -0,21| -0,10 | -0,03 | -0,15 511,15 150 1,49 1,60
9| -0,07| -0,07| -0,07 | -0,02 | -0,06 71133 153|157 | 1,63
AO | -0,02 | -0,03 | -0,03| -0,01| 0,00 MO | 1,40 | 1,56 | 1,58 | 1,67
1(/-001} 0,00 0,01| 0,02| 0,03 1|1,46| 1,58 1,59 | 1,69
2| 005| 005| 0,03| 0,03| 0,07 2149|160 | 1,60 | 1,69
3| 0,08]| 0,08| 0,07| 0,06| 0,10 31151161 | 1,60 1,69
5! 0,15]| 0,15| 0,11 | 0,09| 0,16 4| 1,54 1,62 1,76
7| 020| 0,22| 0,16 | 0,12 | 0,22 5| 164 | 1,63 1,80
8| 0,25| 0,25| 0,18| 0,14 6| 1,73| 1,52
71180 1,50
8| 193| 1,50

ciagta ujemnego jonu wodorowego, a wiec przez czynrbigj zalene od
skiadu chemicznego.

W systemie wielobarwnym wykonano dotychczas ogromndéoabserwacii
bardzo r@nych obiektéw astronomicznych. Odgrywa tn ciagle wana role w
fotometrii, mimoze obok zalet posiada réwizigpowane wady. Zaleta systemu
jest duza tatwat odtwarzania pasm przepuszczdoiozdefiniowanych przez ta-
two dostepne filtry szklane, a tad stosunkowo dia szerok&t pasm pozwalajaca
na sieganie do bardzo stabych obiektéw. Z drugiej jednaedngt dwza szerokét
pasm jest wada systemu, poniemgie pozwala na wyodrebnienie wielu subtel-
niejszych cech widmowych wynikajacych zrtc fizycznych parametréw gwiazd.
Poniewa nie jest maliwe stworzenie systemu, ktéry posiadatby same zalety, dz
siejsze systemy sa tworzone przede wszystkim &leng rozwiazaniu konkretnych
problemoéw: sa mniej uniwersalne, ale daja doktadnieggh@owiedzi.
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Tabela 4.4

Wskaznik barwy(U — B)o w funkcji typu widmowego i klasy jasrszi

Sp \ 1l Il lab Vil Sp| V 1 Il lab Vi

-1,19| -1,18 | -1,17 | -1,17 F
-1,17| -1,17| -1,16 | -1,16
-1,15| -1,14 | -1,14 | -1,14
-1,14| -1,13 | -1,13 | -1,13
-1,12| -1,12| -1,12 | -1,13 G
-1,08 | -1,08 | -1,08 | -1,06
-0,95| -0,97 | -1,00 | -1,00
-0,84| -0,91| -0,92 | -0,93
-0,71| -0,74 | -0,82 | -0,83
-0,58 | -0,58 | -0,69 | -0,72
-0,50| -0,51 | -0,62 | -0,69
-0,43 | -0,44 | -0,54 | -0,63
-0,34| -0,37 | -0,44 | -0,55]| -1,02
-0,20 | -0,20 | -0,32 | -0,49 | -0,90
-0,02 | -0,07 | -0,20 | -0,38 | -0,79 | M
0,02 -07|-0,12| -0,29| -0,70
0,05| 0,06 | -0,05| -0,25| -0,63
0,08 0,10( 0,02 | -0,24| -0,60

0,03| 0,08 | 0,12 | 0,15 | -0,56
0,00 | 0,08 | 0,14| 0,18 | -0,48
0,02 | 0,09 | 0,16 | 0,27
0,02| 0,10| 0,24 | 0,41 | -0,30
0,06 | 0,21 0,32 | 0,52 | -0,20
0,12| 0,39 | 0,42 | 0,63 | -0,12
0,20 | 0,56 | 0,60 | 0,83
0,30 | 0,70 | 0,78 | 1,05
0,45| 0,84 | 0,95 | 1,17
054|101 1,07 | 1,28
0,64 1,16 | 1,33 | 1,32
0,80| 1,39 | 1,58 | 1,60
098 181| 1,74 | 1,80
121 183| 1,79| 1,84
1,22 1,87 | 191 1,90
1,21 1,88 | 1,93 | 1,90
1,18 | 1,89 | 1,94 | 1,95
1,16 | 1,88 | 1,77 | 1,95

A

O~NUTWNRPOOONODUIWNRE O OWNO O
O~NOUPRAWNRERPONUUWNEOOOMUONO®UINO

0,10 0,12 0,08 | -0,08| -0,58 1,15| 1,73 2,00
0,10| 0,11| 0,20 | 0,00 | -0,58 1,24 | 1,58 1,60
0,09( 010 0,11 0,11 1,32 | 1,16

1,40

1,53

Czterobarwny system uvby Strgmgrena Srednie dtugéci fal oraz szeroko-
§ci pasm tego systemu sa podane w Tab. 4.1. Do wydzielesiaga stosuje sie
kombinacje filtrow szklanych Schott 11 (8mm) + WG 3 (1mm)zpstate pasma
sa na tyle waskieze do ich wydzielenia konieczne jest zastosowanie filtréw in
terferencyjnych. System ten jest czesto uzupetnianuyarsikiem3 Crawforda,
bedacym miara szerokoi réwnowanej linii wodoru H3 :

B =m(30) —m(150)

gdziem(30) jest jasn&cia zmierzona przez filtr interferencyjny o maksimumeprz
puszczalnosci przypadajacym w dhégo fali 486,1 nm i szerol&xi potéwkowej
30 A, z& m(150) jest jasnécia zmierzona przez filtr interferencyjny o praktycz-
nie takiej samej diuggri fali w maksimum przepuszczalew, ale 0 szerol&ri
potéwkowej rownej 150 A.
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Wskaznik 3, wynikajacy z pomiaréw jasrii w tej samej diugsci fali, jest
praktycznie wolny od wplywu ekstynkcji miedzygwiazdowepraktycznie — od
wpltywu ekstynkcji atmosferycznej). Dla gwiazd typu B i wepgch typow A
wielkost B jest czutym wskaznikiem klasy jased; dla poznych typéw A i dla
gwiazd typu Ff3 przestaje zalest od jasn&ci absolutnej i staje sie miara tempera-
tury efektywne;.

W oryginalnym systemie uvby ustala sie tylko skale wskiaw barwy;
punkty zerowe jasr&xi w poszczegllnych barwach pozostaja nieslarge. Po-
niewa jednak pasmo y marednia dtugét fali niemal taka sama jak pasmo V w
systemie UBYV, jasn& y mozna stosunkowo prosto przetransformavam systemu
UBYV, definiujac tym samym skale jasea w filtrze y, a poprzez wskazniki barwy
—réwniez w pozostatych filtrach. Absolutna kalibracja tak uzyskahali jasngci
uvby, przytoczona w Tabeli 4.1, pozwala w razie potrzeby ngskanie informa-
cji o rozktadzie nateenia w widmie ciagtym obiektu na podstawie obserwaciji w
omawianym systemie.

Rozktad pasm w diugstiach fal oraz ich szerokei zostaly dobrane w taki
sposobb, by mierzona energia odpowiadata tym obszarom widrk&drych najsil-
niej przejawiaja sie fizyczne cechy gwiazd. Pasmozy leatkowicie po krétkofa-
lowej stronie nieciagisci Balmera. Fioletowe pasmo v zawiera wodorowa linde H
(410,1 nm), jest jednak wolne od wptywu innych linii wodorgeth. Niebieskie pa-
smo b ley pomiedzy liniami H8 i Hy (434,0 nm), czyli w obszarze wystepowania
wielu linii pierwiastkéw ciegkich. zétte pasmo y mierzy energie w kontinuum bal-
merowskim.

Zdefiniowane sa nastepujace wskazniki barwy i icmice:

b-y,
c1=(u—0v)—(v—b), (4.26)

m = (v—b)—(b—y).

Na ich wart&t ma oczywscie wplyw ekstynkcja miedzygwiazdowa. Z obserwacji
poczerwienienia miedzygwiazdowego gwiazd typu O uzyskaastepujacéred-
nie zwiazki miedzy nadwgkami barwy:

E(c1) = 0,20E(b-y),

E(my) = —0,32E(b—vy), (4.27)
E(b—y)=0,74E(B—V).
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Rys. 4.9 Teoretyczna kalibracja diagramu dwuwskaznikowege- (b —y) w systemie
czterobarwnym w funkcji temperatury efektywnej i przysggenia grawitacyjnego na po-
wierzchni. Diagram ten pozwala na stosunkowo doktadne agzeni€le; i log g tylko na
podstawie obserwaciji fotoelektrycznych w przedziale typdidmowych A — G.

W systemie uvby nie wyznacza sie nadsel barwy w sposéb niezalmy; nie-
poczerwienione wskazniki barwy znajduje sie z rowr{d.27) po odwotaniu sie
do obserwacji w systemie UBV i znalezieniu nadikiybarwy E(B —V). Swoiste
wskazniki barwy uwolnione w taki wknie spos6b od wptywu poczerwienienia
miedzygwiazdowego oznacza sie niekiedy symbolamigzcy i (b—y)o. Jezeli
sama warteC nadwyki barwy jest nieznana lub nieinteresujaca, wéwczagmao
postugiw& sie niezalenymi od poczerwienienia miedzygwiazdowegznicami
barw

B E(c—1) B
[c1] —Cl—m(b—y) =¢1—0,20(b—y), (4.28)
[my] = my — EE(SR) (b—y) =my +0,32(b—y). (4.29)

Wskazniki[c;] i [my], bedace odpwiednikami zaicy barwyQ z systemu UBV,
sa niezalene od ekstynkcji miedzygwiazdowej tylko w takim stopnitjakim uni-
wersalne jest prawo poczerwienienia (4.27). Zostato omedhéne metodami sta-
tystycznymi na podstawie obserwacji gwiazd wczesnychwypddmowych. Po-
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log g = 4,5
28 - 7

27 [
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Rys. 4.10 Zalezncst miedzy wskaznikamB i (b —y dla gwiazd goracych o @hych
wartcsciach przyspieszenia grawitacyjnego na powierzchni.

niewa jednak pasma w systemie uvby sa waskie,zzal& ich efektywnych dtu-
gosci fal od typu widmowego jest staba i zalesci (4.27) mana stosowa prak-
tycznie dla wszystkich gwiazd bez obawy popetnienia nadmeedwzego btedu.

Pasma w systemie uvby zostaly dobrane w taki sposéb, by vwaalmmczer-
wienienia miedzygwiazdowego wskazniki (4.26), lub @).2(4.29), dostarczaty
informacji o globalnych parametrach gwiazd — takich jak penatura efektywna,
przyspieszenie grawitacyjne na powierzchni, j&nabsolutna, sktad chemiczny
itp.

Wskaznik (b —y) jest miara nachylenia kontinuum balmerowskiego, wkiazni
c1 mierzy wysok&t nieciagt@ci Balmera, @8 — szerok& réwnowana linii wo-
doru H3. Wymienione cechy widma zala przede wszystkim od temperatury efek-
tywnej i przyspieszenia grawitacyjnego na powierzchniagsly, ch@ zalendst
ta wystepuje z bna moca w ranych zakresach temperatury efektywnej. Dia-
gram dwuwskaznikowy; — (b—y), wynikajacy z teoretycznych modeli atmosfer
gwiazdowych jest przedstawiony na Rys. 4.9. W podobny dpag§skana zale
no& B — (b—y) jest przedstawiona na Rys. 4.10.

Z obu rysunkéw tatwo jest wysttunastepujace wnioski: Wskaznik-y jest
czuta miara temperatury efektywnej dla gwiazd chtodszggh od ok. 9000 K; dla
gwiazd goretszych lepsza miara temperatury jest wikaz .
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Rys. 4.11 Kalibracja diagramu dwuwskaznikowe@o- ¢; w funkcji temperatury efek-
tywnej i przyspieszenia grawitacyjnego na powierzchni.

Réznica barwyc; silnie zaley od przyspieszenia grawitacyjnego na po-
wierzchni gwiazd chtodnych, natomiast czuta miara ppig'szenia ha powierzchni
gwiazd goretszych jest wskaznfk

A zatem wielk&ci 3, ¢, i (b—y) pozwalaja jednoznacznie olslé&€ temperature
efektywna gwiazdy i przyspieszenie grawitacyjne na jayigozchni. Wniosek ten
wynika réwnie z diagramu dwuwskaznikowedb- c;, przedstawionego na Rys.
4.11.

Rdéznica barwymy, mierzaca przede wszystkim absorpcje w liniach piertvias
kow ciezkich, jest zwiazana ze sktadem chemicznym atmosfery. Ry przed-
stawia teoretyczny diagram dwuwskaznikowy — (b—vy) dla r&nych wart&ci
[Fe/H]. Grubsza linia zaznaczona jest zalest dla gwiazd o sktadzie chemicz-
nym charakterystycznym dla Stoa i gwiazd Populacji I. Gwiazdy o szczegdlnie
duzej zawart§ci pierwiastkow cigkich, np. gwiazdy metaliczne Am,Ze ponzej
tej linii, natomiast gwiazdy wykazujace deficyt pierwiediv ciezkich (podkarty,
gwiazdy Populacji Il) — powgej. Odlegt&t dmy od linii zerowej (analogiczna do
nadwyzki ultrafioletowej w systemie UBV) jest zwiazana nastigpa zalendscia
statystyczna ze stosunkiem wzglednej olsfiizelaza:
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Rys. 4.12Kalibracja zalendscim — (b—y) w funkcji zawartéci pierwiastkéw cizkich.
[%3] = 0 odpowiada sktadowi chemicznemu Géa.

[%3] —0,3-0,123m.

omy jest wyrazone w wielk&ciach gwiazdowych i jest dodatnie pazey linii ze-
rowej oraz ujemne — ponej. Zalendst ta jest okrélona tylko w przedziale ty-
péw widmowych od A do G. Dla gwiazd wcaeiejszych, w ktérych widmach
wystepuje niewiele linii pierwiastkéw caiich, wskaznikmy nie zaley od sktadu
chemicznego, natomiast dla gwiazd p6zniejszych od KOtasbfiinii w widmie
skutecznie maskuje wszystkie przytoczonezejyzalendsci i system uvby traci
swa leytecznée.

System SDSS - Sloan Digital Sky SurveyRozpoczety w 2000 r. projekt o
tej nazwie ma za zadanie dostarczenie fotometrycznychathedia kilkuset milio-
néw obiektdw nieba pétnocnego. Eiéltrow, opisanych w Tabeli 4.1, pokrywa
w miare rdwnomiernie zakres widmowy od fioletu (ograniczgo od strony fal
krétkich absorpcja atmosferyczna) do bliskiej podczenk Stosunkowo dza
szerok&t filtréw pozwala na pomiar jas8oi z doktadnécia 2% dla obiektéw
z przedzialu jasrici 14 — 23 mag w filtrzg/ i 12 — 18 mag w filtrzeZ .

Fotometryczne systemy satelitarne w nadfiolecieFotometryczne obserwa-
cje w nadfiolecie byly podejmowane podczas lotéw wielu #ateli rakiet. Po-
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szczegoblne fotometry byly przystosowane do obserwacji amyéh dtugéciach
fal i jak dotychczas nie istnieje jeszcze system ultrafasgt ktéry mazna by na-
zwat systemem standardowym w podobnym sensie jak systemy UB\iday.
Najwiecej obserwacji fotometrycznych zebraly satelity-I, OAO-2 i ANS. Ob-
serwacje odnosity sie przede wszystkim do gwiazd godacgcpierwsze wyniki
dotyczyly rozktadu energii w nadfioletowych widmach gwiamdz ksztattu krzy-
wej poczerwienienia miedzygwiazdowego.
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5. Klasyfikacja widmowa

Jednym z pierwszych wynikow astrofizyki obserwacyjnej bgtwierdzenie,
ze widma gwiazd rbnia sie znacznie swym wygladenze r&nice te mana za-
uwazyt nawet przy bardzo matej dyspersji rzedu kilkuset angstre na milimetr,
jaka daja np. pryzmaty obiektywowe. Z tego co wiemy o spasb formowania
sie linii widmowych w atmosferach gwiazd wynikze wystepowanie takich a nie
innych linii oraz stosunki ich naign sa odbiciem warunkéw fizycznych w jakich
znajduja sie absorbujace atomy.

Najogolniej méwiac, na&enie linii absorpcyjnej, lulscilej — jej szerokét
rownowanaW, zaleey od liczby atoméw (za jednostka powierzchriiy, ktére
moga te linie absorbowvea od catkowitej liczby atoméw danego pierwiastka, czyli
od sktadu chemicznego atmosfefy, Mozemy zatem napiga

W = (A Ng). (5.1)

Ng zalezy od stanu jonizacji i wzbudzenia atoméw danego pierwastkwiec
zgodnie z formutami Sahy i Boltzmanna, jest funkcja terapgty jonizacji i cs-
nienia elektronowego. Oba te parametry maja charakteslhgki odnosza sie
do tej warstwy gwiazdy, w ktérej formowane jest obserwowaneémo liniowe.

Z teorii budowy atmosfer wynikaze przebieg temperatury i&iienia gazu w
zewnetrznych obszarach gwiazdy jest éGhoay catkowicie przez parametry glo-
balne, takie jak temperatura efektywilg;, przyspieszenie grawitacyjne na po-
wierzchni g, oraz sktad chemiczny. Biorac ponadto pod uwagee cénienie
elektronowe jest w ustalonej temperaturze jednoznacankcfa cénienia catko-
witego, maemy réwnanie (5.1) przepiéav postaci

W= (AT, pe) = F(AT,p) = f(A Ter,0). (52)

Przyspieszenie grawitacyjne na powierzchni gwiazdy o en@éii promieniu
R jest rbwne
_GM
==
gdzieG jest stata grawitacji. Z drugiej strony, catkowita moc rieniowana przez
gwiazdel, jest rowna

(5.3)

L = 4nR%0TS:. (5.4)

Wielko&t L, zwana te energetyczna jasnoscia absolut(e angielsku fumino-
sity) jest bezpérednio zwiazana z bolometryczna jasci@ absolutna

Mpol = —2,5logL + const (5.5)
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Eliminujac z rowna (5.3) i (5.4) zalendst od promieniaR dochodzimy do
whiosku,ze przyspieszenie grawitacyjne jest funkcja masy, mooynpeniowane;
przez gwiazde i temperatury efektywnej:

g=9(M,L,Tes). (5.6)

Masa i jasn&C absolutna nie sa jednak catkowicie niezalke; grupy gwiazd o po-
dobnych cechach budowy wewnetrznej i zbliym sktadzie chemicznym spetniaja
zalezncst masa — jasri (patrz dalej). Pozwala to wyeliminowazalendst od
masy w zwiazku (5.6)

g=09(L,Tef)

i po wstawieniu do (5.2), otrzynta
W = f(L, Ter, A) (5.7)
lub dla gwiazd o zblonym sktadzie chemicznym
W = f(L, Tes). (5.8)

Z powyzszych rozwaah wynika nastepujacy wniosek: wyglad widma linio-
wego gwiazdy jest oki&ony przede wszystkim przez jej temperature efektywna
i jasnat absolutna. Maliwe jest zatem stworzenie dwuparametrowego systemu
klasyfikacji widmowej, odzwierciedlajacego zarébwnaméce temperatur jak i ja-
sndsci absolutnych (przyspieszgrawitacyjnych na powierzchni). Z géry rnoa
tez przewidzi€ kryteria tej klasyfikacji: dobra miara temperatury pany byt li-
nie atomow neutralnych i zjonizowanych pochodzace nptasisv wzbudzonych,
ktorych obsadzenie jest czuta funkcja temperatury wzbuod, z& kryteriami ja-
sndsci absolutnej — stosunki naigh linii tego samego pierwiastka w dwoch kolej-
nych stopniach jonizaciji.

Raéznice sktadu chemicznego moga zakid@owyzsza prosta zasade klasyfi-
kacji, powodujac pojawienie sie osoblig@m widmowych. Zazwyczaj osobliwo-
Sci te sa na tyle matee pomimo ich wystepowania widma mogatkitasyfiko-
wane na podstawie zwyktych kryteriow. Niekiedy jednak stsie tak wyrazne,
ze uniemaliwiaja dokonywanie zwyktej klasyfikacji. Na przyktadyarzut sktadu
chemicznego wrod gwiazd weglowych catkowicie maskuje efekty zwigzamde-
nicami jasné&ci absolutnych.

System klasyfikacji widmowej MK. Powszechnie dzisiajzywany system
dwuwymiarowej klasyfikacji widm gwiazdowych nosi nazwesmu MK (od na-
zwisk jego twércow W. W. Morgana i P. C. Keenana). W systemia kazdej
gwiezdzie przypisuje sityp widmowyi klase jasnosci
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Typy widmowe zawieraja informacje o temperaturze gwiazdysa one
okreslane wg. systemu harvardzkiego, zgodnie z ktérym typy veidm gwiazd
uszeregowanych wedtug malejacych temperatur (od ok. A®AO dla jader
mgtawic planetarnych PN do ok. 900 K dla brazowych kartéws@)oznaczane
nastepujacymi literami:

PN S
WR OB AFG KMLT (5.9)
(R-N)
C

Kazdy typ widmowy dzieli sie na 10 podtypéw oznaczanych ayirad O do
9, przy czym w obrebie kalego typu cyfra 0 oznacza temperature nasea a
cyfra 9 — najnzsza.

W pierwotnej, klasycznej postaci ciag ten zawierat tylgmbole OBAFGKM.
P&zniej po stronie wysokich temperatur dodano jadra migtplanetarnych (PN)
oraz gwiazdy Wolfa - Rayeta (WR). Ostatnicszhiorac pod uwage rozwdj obser-
wacji w bliskiej podczerwieni, ktory doprowadzit do odkigdicznych chtodnych
obiektéw zwanychrazowymi kartamido niskotemperaturowego Krea ciagu do-
dano typy widmowe L i T, przewidujac ewentualne dodanieges typu Y, gdyby
dalsze obserwacje doprowadzity do odkrycia obiektéw gdaaezych o jeszcze mi
szych temperaturach. Rzucajace sie w ocznite sktadu chemicznegosnod
gwiazd chtodnych K i M sa powodem, dla ktérego wxmiono gwiazdy cyrko-
noweS orazgwiazdy weglow€, a wérdd tych ostatnich — typy R (z pasmami CN
i CO)i N (z wydatnymi pasmami £).

Postugujac sie systemem klasyfikacji widmowej MK zgi@pamieté o jego
nastepujacych podstawowych cechach:

1) System ma charakter czysto empiryczny, tzn. jedynymiekigmi klasyfi-
kacji sa obserwowane cechy widma.

2) System jest jednorodny, tzn. do jego stworzenia, a pagteodtwarzania
wykorzystuje sie widma gwiazdowe w dyspersji z przedzdwk. 10 do ok. 100
A/mm. Dyspersja ta jest na tyle da,ze pozwala zdefiniowawystarczajaco czute
kryteria klasyfikacyjne, a zarazem wystarczajaco mataqiogna byto obserwo-
wat gwiazdy stabe.

3) System jest zdefiniowany przez standardy, tzn. klasyjakgst wynikiem
poréwnania widma gwiazdy z widmem wzorcowym; proces Kl&syiji jest wiec
catkowicie niezaleny od aktualnego stanu naszej wiedzy na temat tworzepia sie
widm gwiazdowych.

4) System MK jest systemem jaciowym i nieciagtym.
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Rys. 5.1 Przyktady widm standardowych klasyfikacji MK. Widma ciagia unormowane
do jedynki z wyjatkiem dwdch ostatnich typdw, dla ktéryatagbieg widma ciagtego staje
sie trudny do okrglenia.

Na Rys. 5.1 przedstawione sa przyktady widm standardovegctacych wzor-
cami klasyfikacji MK. W swej klasycznej odmianie system MKRayzystuje jako
kryteria klasyfikacyjne linie i pasma wystepujace w neskim (fotograficznym)
zakresie widma. Podstawowe kryteria klasyfikacji sa zedra Tabeli 5.1.

Dla nowo dodanych typéw widmowych L i T, ktére wieksza &energii
promieniuja w dtugofalowym zakresie widma, pamege kryteria klasyfikacji sa
mato wyteczne. Znacznie wygodniejsze jest odwotanie sie donwicdbliskiej lub
nawet dalekiej podczerwieni. Przyklady standardowychmvidi T sa pokazane
na Rys. 5.2.
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Tabela 5.1
Podstawowe kryteria klasyfikacji widmowej

Typ widmowy | Standard Kryteria klasyfikaciji
P NGC 7027 mgtawice planetarne, liczne linie emisyjne o wyisok
potencjale wzbudzenia; linie wzbronione
W y? Vel (WC7+07)  gwiazdy Wolfa-Rayeta; silne i szerokie linimisyjne H, Hel, Hell
WNS5 - 8 HD 191163 (WN6) sekwencja naigh linii emisyjnych NllI, IV, V
WC5 -8 HD 191103 (WC7) sekwencja naeh linii emisyjnych ClI - 1V, Olll - VI
O Widmo ciagte z absorpcyjnymi liniami Hell, Cll, NllI, SilV
03 HDE 303308 Hel 4471/Hell 4541=0,1
04 HD 190429 A =0,2
05 HD 15558 =0,3
06 A Cep =0,6
o7 HD 190864 =0,9
08 A Ori =1,3
09 ( Ori =1,8
BO T Sco Hel>Hell; maksimum stosunku Cll1 4650 i SilV 4089 do S#V16;
Hs ~ 1,5Hel 4026
B3 ¢ Ori maksimum nateenia linii Hel; linie Oll i SilV bardzo stabe
B5 ¢ Vel Sill 412814131 > Hel 4121
B8 B Per Hel 447%Mgll 4481; Hs ~15Hel 4026; stabe linie metali
AO a CMa dominuja linie serii Balmera wodoru; wyrazna linia Mg481,;
Call K 3934=0,1H;s; najwieksza nieciagkt Balmera
A5 B Tri, a Pic Call K~0,9(Call H + H)>H;
silne linie Fel 4299, 4303 Till 4303
FO 0 Gem,a Car linie wodoru=0,5[A0]; Call K=Call H+H~3Hj;
liczne linie metali; pojawia sie pasmo G 4307 (Fe, Ti, Ca)
F5 o CMi, p Pup linie wodora=2[©]; Cal 422720.5H,,pasmo G=0,6H,
GO o Aur, BHyi widmo typu stonecznego (Sp: G2); silne linie metali;
Cal 422'/~H;, pasmo G=2H, ~3Fel 4325
KO o Boo,a Phe linie metali coraz silniejsze; linie wodoru coraz stal)s
Cal 422 /2Fell 4172<3Fel 4383; Fel 4325 2H,;
Call H i K osiggaja maksimum
K5 o Tau liczne linie metali; dominuja linie Cal i Call; pasmo nie;
pojawiaja sie zielone pasma TiO
MO - M2 3 And (MO) dominuja pasma TiO 4762 - 4956, 5168 - 5445;
a Ori (M2) najsilniejsza jest linia Cal 4227
M3 - M5 TTAuUr (M3) kryterium klasyfikacji jest wzrastajace naemie
M6 - M10 p Per (M6) pasm TiO 6651, 7054, 7589
S ™ Gru natgenia pasm ZrO, YO, LaQ i TiO oraz linii Call K i H, Cal 4227
R HD 52432 (RO) nateenia pasm CN i CO
N 19 Psc (NO) natenia pasm & linii Nal D, Cal 4227
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Drugorzedne, szczegolne cechy widm oznacza sie dodatkoata litera na
kohcu symbolu: e — linie emisyjne wodoru (np. B2IVe); f — linimisyjne helu i
neonu; p — widmo osobliwe (pekuliarne); n — szerokie linisgpcyjne; s lub ¢
— bardzo waskie linie absorpcyjne; k — obecne linie migagagzdowe; wk — linie
widmowe ostabione; m — wzmocnione linie metali; d — karzek glbrzym; sd —
podkarzet; wd — bialy karzet; v — widmo zmienne.

Dla opisu wygladu widm biatych kartéw stosuije sie rowna@ddzielny system
klasyfikacji. Uzywane sa nastepujace symbole:

DA — dominuja linie wodoru,

DB — dominuja linie Hel,

DO — dominuja linie Hell, moga wystepowdinie H i Hel,
DZ — dominuja linie metali, zwtaszcza Call,

DC (lub DQ) — linie i/lub pasma wegla,

DX — niezidentyfikowane linie widmowe.

Inne informacje zaznacza sie dodatkowymi symbolami:S®iatto spolaryzo-
wane; H — rozszczepienie Zeemanowskie wskazuje na obeqmta magnetycz-
nego przy braku polaryzacji; V — zmiany jasu; PEC — osobliwsci w widmie;
C — widmo ciagte bez linii widmowych; F — dodatkowa obesnbnii Call; cyfry
z przedziatu 1 — 9 odpowiadaja temperaturom biatych kadvok. 100000 K do
ok. 5500 K.

Klasa jasnéci, charakteryzujaca jasso absolutna, jest oznaczana jedna z
cyfr rzymskich od | do VII, przy czym | oznacza jasstonajwieksza, a VIl —
najmniejsza. Dla gwiazd o szczegolniezdjljasn&ci absolutnej wprowadza sie
jeszcze klase jasBoi 0. Tradycyjnie poszczegélnym klasom jascionadaje sie
ponadto nazwy stowne, ktdrych pochodzenie bedzie snifne w rozdziale 6:

Hiperolbrzymy 0 -1a0 Podlbrzymy v
Nadolbrzymy I Karly (gwiazdy ciagu gtbwnego) V
Jasne olbrzymy I Podkarty VI
Olbrzymy i Biate karty Vi

W miare potrzeby wprowadza sie rowmipodziat klas jasr&ci na trzy pod-
grupy: a, ab i b, gdzie a oznacza najwieksza,$-zaajmniejsza jasi§d absolutna
w danej klasie. Petny symbol typu widmowego, oznaczanytekidMKSp, mae
wiec by np. O9fV, B2ellla, A5lla, M2la itp.

Typ widmowy MKSp jest najbardziej zwiezta charakterystynajwaniejszych
parametréw fizycznych gwiazdy, oczyseie pod warunkiemze uprzednio doko-
namy kalibracji typéw widmowych w funkcji parametréw gldbgch, takich jak
masa, jasn& absolutna, temperatura efektywna, promigp. Kalibracja taka po-
winna by¢ dokonana na drodze czysto obserwacyjnej, poprzez pordfovaed-
nich wielkasci dla grup obiektéw o nych typach widmowych.
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Rys. 5.2 Przyktady widm standardowych gwiazd typéw L i T. Dla poréwieprzyto-
czone sa rowniewidma péznych typéw M.

Jasndsci absolutne (odlegtéci). Jak wynika z réwnania (4.5) jasso
absolutna gwiazdy znajdziemy bez trudagé znamy jej odlegtst od Staca oraz
wielkoSt ewentualnej ekstynkcji miedzygwiazdowej. Jedyny béepdni pomiar
odlegtcci do gwiazdy sprowadza sie do pomiarugejalaksy rocznejczyli wido-
mej zmiany potaenia na sferze niebieskiej w wyniku rocznego ruchu Zienéto
StoAca, jak to przedstawia Rys. 5.3. Zaznaczony na tym rysuakm (czyli pétos
wielka elipsy paralaktycznej) jest katem pod jakim z othégi gwiazdy widé
jednostke astronomiczna _

T [rad = 1 rj'a. (5.10)

Wyrazajac katy w sekundach tuku (1 radian = 20684 dostajemy
2062648 j.a
r

Widat, ze wygodna jednostka odle@ici jest 206264,8 j.a. Jednostke te nazywamy
parsekiemw skrocie pc. Odlegieci jednego parseka odpowiada paralaksa roczna

T[I/
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wiazda

Rys. 5.3 Paralaksa roczna.

rowna 1 sekundzie tuku. Z réwnania (5.10) dostajemy prostexenie na odle-
gtoSt wyrazona w parsekach

r [pgd = % (5.11)

Obecnie gtéwnym zrodtem danych dotyczacych paralakgompmetrycznych
jest katalog zawierajacy pomiary tej wieba dla 118218 gwiazd wykonane przez
satelite Hipparcos podczas misji trwajacej od listoph889 do marca 199%red-
nia doktadn&t pomiaru paralaks jest rowna@O097, co oznaczaze wiarygod-
nie zmierzone sa odledfoi nieco wieksze od tysiaca parsekéw. Katalog jest kom-
pletny dla ok. 60 000 gwiazd$aiejszych od 7 - 9 mag, zaleie od rodzaju gwiazd
i ich potozenia na niebie. Graniczna jaguia katalogu jest ~ 12 mag.

Chcot pomiary paralaks trygonometrycznych ridformalnie do zadaastro-
metrii, to maja one fundamentalne znaczenie dla naszejayie parametrach fi-
zycznych gwiazd. Wisnie z przyczyn astrofizycznych planowana jest na potowe
drugiego dziesieciolecia obecnego wieku misja SIM Litérémetric Observatory
polegajaca na umieszczeniu na orbicie okotoziemskigpGretrowego interfero-
metru Michelsona, pozwalajacego na pomiar paralaks zadiokscia 4 106 se-
kundy tuku na catym niebie, a wybranych obiektéw — z dokiaig nawet 1106
sekundy tuku.

Rozmiary katowe gwiazd W przypadku obiektdw pozaziemskich be&ped-
nio maze by mierzony tylko ich rozmiar katowy. Wyznaczenie na jegdgtawie
rozmiarow liniowych wymaga niezateych informacji o odlegisci lub odwotania
sie do innych wiadom&zri 0 mierzonym obiekcie.
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’ f
obraz interferencyjny

Rys. 5.4 Interferometr Michelsona do pomiaru katowy&tednic gwiazd.

Teoretyczna katowa zdolBb rozdzielcza teleskopu optycznegosmednicy
obiektywuD wyrazonej w metrach jest okstona przez zjawisko ugiecia (dyfrak-
cji) Swatta na obiektywie i jest rowna w sekundach tuku

@' =0, 13’@, (5.15)

gdzie A jest wyr&zona w nm dtugscia fali, w ktérej prowadzone sa obserwacje.
Na przyktad, teoretyczna zdolgbrozdzielcza 5-cio metrowego teleskopu na Mo-
unt Palomar jest dla obserwacjiswietle widzialnym (500 nm) nieco mniejsza od
0,03’. Podczas obserwacji z powierzchni Ziemi o praktycznejzoidi rozdziel-
czej teleskopéw decyduje turbulencja atmosferyczna (seging, ktéra zalenie

od warunkéw atmosferycznych rozmywa obrazy gwiazd d6’0- 3”. Nie ma
na tyle bliskich gwiazd, ktére obserwowane z Ziemi miatybk tiize Srednice
katowe. Bezpsrednie obserwacje teleskopowe ukazuja nam gwiazdy zawsz
postaci rozmytych plamek o takidrednicach katowych jaka jest w danym mo-
mencie wielk&t seeingu.

Istnieja jednak metody @oednie, dzieki ktéorym nuiwe jest uniezalenie-
nie sie od zaktéae atmosferycznych i zltenie sie do teoretycznej zdobw roz-
dzielczej. Metody te obejmujemy wspdélnym mianem metodfatemetrycznych,
chat nie zawsze odwotuja sie one do zjawiska interferencji agtownym tego
stowa znaczeniu.

Historycznie najstarsza jest klasyczna metoda ponsaednic katowych za
pomoca interferometru gwiazdowego Michelsonayta na poczatku lat 1920
przez A.A. Michelsona i F.G. Pease’a w Obserwatorium Mt. séfil do pomiaru
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korelator
natezen

Rys. 5.5 Interferometr nateen.

Srednic katowych kilkunastu czerwonych olbrzyméw. W klemej metodzie
interferencji fazowejistota pomiaru jest obserwacja pkaw interferencyjnych
powstajacych w wyniku naf&enia na siebie dwdch wiazeékviatta pochodzacych
od tej samej gwiazdy, ale zebranych z dwdch miejsc w przesitznajdujacych sie
w odlegtasci D od siebie (Rys. 5.4). W miare powiekszania odlégtd® miedzy
"szczelinami” obraz interferencyjny staje sie coraz mnigrazny, & wreszcie
znika catkowicie. Graniczna odled® D, w ktérej Swiatto przestaje by spojne

i znikaja praki interferencyjne, zaley od katowejsrednicy zrédte® i jest z nia
zwigzana identycznym wzorem jak (5.15). Praktyczna iggapomiarusSrednic ta
metoda z powierzchni Ziemi jest ok, @". Uzasadnione nadzieje na zwiekszenie
doktadndci tej metody wige sie z wyniesieniem interferometréw poza atmosfere
(co usunie niekorzystny wptyw efektow turbulencji atmagtznej) oraz z budowa
interferometréw ztaonych z dwaéch lub wiecej teleskopéw optycznych.

Od potowy lat 1950 do pomiarsrednic gwiazd wykorzystuje sigterferencje
natezehzwana te zjawiskiem Browna—Twissa. R. Hanbury Brown i R. Q. Twiss
wykazali déwiadczalnie i teoretycznige kwantowe fluktuacje nateh sygnatéw
odbieranych od tej samej gwiazdy przez dwa niezadeodbiorniki umieszczone
w odlegtcsci D od siebie sa ze soba skorelowaneeiwspotczynnik korelacji za-
lezy zaréwno od tej odlegkxi jak i odSrednicy katowej gwiazdy. Poniewav
metodzie tej znajduje sie korelacje miedzy catkowiciezaleenymi pomiarami
nateenia, odlegtsci miedzy odbiornikami moga lByznaczne — w praktyce od 10
do 200 m — a same teleskopy moga enéeze srednice i niewielka precyzje wy-
konania powierzchni. Jedyny jak dotychczas interferontego typu dziatajacy
przez kilkangcie lat w Narrabri w Australii, zteony z dwéch kolektorévéwiatta
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Rys. 5.6 Interferometria plamkowa. Wiele kolejnych zdjgwiazdy w ognisku teleskopu
uzyskanych z czasem &aietlania 0.002 s. Podczas dtugiej ekspozycji poszcregohte
plamki naktadaja sie na siebie tworzaczdwozmyta plame, ktdérej rozmiar katowy cha-
rakteryzuje turbulencje atmosferyczna (czdeing.

o Srednicy 6,5 m (Rys. 5.5), pozwolit na zmierzesieednic katowych okoto 30
gwiazd z doktadnscia 5 10~* sekundy tuku. Poniewazasieg tego interferome-
tru ogranicza sie tylko do gwiazd wczesnych typéw widmokwyasniejszych od
V = 2,5 mag, owe trzydzigci gwiazd wyczerpato jjego maliwosci obserwa-
cyjne — przynajmniej w oryginalnej realizacji technicznej

Trzecia metoda tego rodzaju nosi nazimgerferometrii plamkowej zostata
opracowana w latach 70. XIX w. przez A. Labeyrie. Jej isfetst stwierdzenieze
obraz gwiazdy, ktérego rozmiary katowe sa éitome wielk&cia seeingu, sktada
sie z chaotycznie rozimnych plamek &rednicach katowych zldonych do teore-
tycznej zdoln&ci rozdzielczej teleskopu, danej wzorem (5.15). Plamkitzemy
zobaczy i zmierzy¢ na zdjeciach o bardzo krétkim czasieSnaetlania, porow-
nywalnym z czasem charakterystycznym drgzbrazu wywotanych turbulencja
atmosferyczna (Rys. 5.6).

Znacznie rzadziej wykorzystywane jest zjawisko ugieswiatta w meto-
dzie zakrg gwiazd przez Ksigyc. Ostry brzeg Ksigyca podczas jego ruchu
miesiecznego po niebie przestania niekiedy jasne gwijagdgzac ich blask w
ciggu kilku tysiecznych sekundy. Blask gwiazdy nie zniay tym natych-
miast, lecz wykazuje charakterystyczne zmiany, zwigzarieesnelowskim ob-
razem dyfrakcyjnym. Wahania jassm, ktére mana zarejestronaza pomoca
szybkiego fotometru, zal@ w znany sposob od katowych rozmiaréw zakrywa-
negozrodia, a zatem moga $taie podstawa do ich wyznaczenia. Metoda ta jest
z oczywistych wzgledéw ograniczona tylko jasnych gwiagzhtych w pobku
ekliptyki, a interpretacje wynikow utrudnia niedoktadmaajom@&t uksztattowania
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brzegu Ksigyca. W najkorzystniejszych przypadkach ztiwe jest wyznaczenie
ta metodasrednic gwiazd (lub separacji sktadnikéw gwiazd podwdlyzedu
0,002'.

Masy gwiazd. Masa jest najwaniejszym astrofizycznym parametrem
gwiazdy, decydujacym o jej budowie wewnetrznej oraz og@plucji. Jedynej
mazliwosci obserwacyjnego wyznaczenia mas gwiazd dostarczaigrpeawo
Keplera, opisujace ruch dwdch ciat obiegajacych sie gmtach zamknietych.
Zgodnie z tym prawem, zachodzi nastepujacy zwiazekdmyignasami obu ciat
My i Mo, okresem obieg® i pétosia wielka orbity wzgledneg:

G(My + M) P? = 4@ &, (5.16)

Zanim zastosujemy ten zwiazek do gwiazd podwdjnych, praymijmy
krétko sposOb wyznaczania masy Ziemi i masy 8 Pierwszym krokiem
umazliwiajacym w ogéle pomiary mas Ziemi i innych ciat niebiézh byto wyzna-
czenie statej grawitacis na podstawie bezoedniego pomiaru sity przyciagania
miedzy dwoma ciatami o0 znanych masach. Znajac stataitgejly wartcst przy-
spieszenia grawitacyjnego na powierzchni Ziggioraz promié Rz, mazna byto
wyznaczy mase ZiemiMz ze zwiazku

G Mz
0z RZ

Podstawiajac dane liczbowge = 9,8066 m s2 i R; = 6,960- 10° m, dosta-
jemy Mz = 5,973- 1074 kg.

Z kolei mase Sthca mana byto wyznacz§ stosujac zwiazek (5.16) do uktadu
Ziemia — Stdice. Okres obiegu tego uktadu jest réwny jeden rok gwiazdowy
(365,25636 dnérednich stonecznych czyli 3,155818’ s), a p6té wielka orbity
az jest rowna jednostce astronomicznej (1,495 m). Z (5.16) otrzymuje sie
mase StacaM, = 1,989- 10°° kg. Poniewa masa Stoca jest doktadnie 332945
razy wieksza od masy Ziemi, réwnanie (5.16) dla uktadu ZéemStahce mana
napis& (pomijajac mase Ziemi) w postaci

GM,, P2 = 412 &3. (5.17)
Dzielac stronami réwnania (5.16) przez réwnanie (5.18%tdjemy
(M + Mp)P? B a_3
M P2 &
Wyrazajac masy gwiazd w masach 8&a, okres obiegu w latach gwiazdowych

i p6tos wielka w jednostkach astronomicznych, zemy temu réwnaniu nada
prosta posta

(M + Mo)P? = &°. (5.18)
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Zauwamy ponadto,ze p6té wielka wyraona w jednostkach astronomicznych
a jest rowna potosi wielkiej wyraonej w sekundach tuka podzielonej przez
paralaksgt, wyrazana rownie w sekundach tuku:

a//

afj.al]=a-r [rad[j.a] =a-r [206263] [ﬁS pc} =

Jedynymi uktadami, dla ktérych memy wyznacz§ obserwacyjnie wszystkie
niezbedne wielksci i okreslic masy sktadnikéw bez odwotywania sie do dodatko-
wych zataen, sa gwiazdy podwdjne wizualne, czyli takie, w ktérych skéadniki
widoczne sa z Ziemi jako oddzielne gwiazdy. Mierzac za pogamikrometru bez-
posrednio na niebie lub na zdjeciach nieba wzglednezeat@ obu gwiazd w ciagu
odpowiednio dtugiego czasu, maa na podstawie prostych, dhdast zmudnych
rachunkéw wyznacaywszystkie elementy wzgledne orbity, w tym réwnigdtcs
wielka w sekundach tuku i okres obiegu w latach gwiazdowydezeli znamy
ponadto paralakse uktadu, z rbwnania (5.18) otrzymujenmyesmasiy + M.

Wyznaczenie mas poszczegoélnych sktadnikéw wymaga odveok@ do do-
datkowych informacji o uktadzie. Mma np. wykorzysta oczywisty zwigazek
miedzy stosunkiem mas sktadnikow i stosunkiem ich orbiseglednych (odnie-
sionych dosrodka masy uktadu):

aa M
— = 519
% 9L, (5.19)
W praktyce wystarcza znajorsd tylko jednej orbity bezwzglednej (wyzna-
czonej np. na podstawie przesuhjednego ze sktadnikéw wzgledem gwiazd tta).
Mamy bowiem

a=a+a —a_i_a%—a 1+% —aM
czyli
a

Niezaleznej informacji o stosunku mas moga dostatcobserwacje zmian
predkdsci radialnych zwiazanych z ruchem orbitalnym obu sktkdnwi Amplitudy
zmian predké&ci obu sktadnikéwK; i K, sa bowiem odwrotnie proporcjonalne do
ich mas,

Ki 9

Ko M
W praktyce pomiar predisei radialnych gwiazd w uktadach podwdjnych wizual-
nych rzadko kiedy jest naiwy. Dzieje sie tak dlategaze obiektami obserwacji
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astrometrycznych, gwarantujacymi wystarczajacaagdoktadn&C wyznaczenia
orbit, sa przede wszystkim uktady o zkj katowej separacji sktadnikow. Re
rozmiary katowe oznaczaja zazwyczaj, zwiaszcza w prdigpaobiektow odle-
gtych, dwze rozmiary liniowe orbit, a tym samym réwnie- bardzo mate predisoi
orbitalne i bardzo dtugie okresy obiegu. Charidzisiejsza doktadrié pomia-
row predkaci radialnych pozwala na wykrywanie predkorzedu kilkudziesieciu
m/s, to jednak wyznaczenie amplitud wymaga obserwacji, gnclzardzo diugiego
czasu. Przykladami bardzo nielicznej grupy obiektow, diarych sa znane za-
réwno orbity astrometryczne, jak i amplitudy predkoradialnych, sa Aurigae i
a Centauri.

Obecnie, masy obu sktadnikdw sa znane z wystarczajakiadiuscia dla
ok. 40 uktadow podwajnych wizualnych. Definiuja one fundartalna skale mas
gwiazdowych. W niedalekiej przys#oi liczba uktadéw o znanych masach bedzie
stale wzrasta. Po pierwsze, stale uzupetniane sa obserwacje uktadowgict
okresach obiegu, a po drugie, rozpoczecie systematybzpgmiarow astrome-
trycznych spoza atmosfery pozwoli na podjecie obserwddaddéw o matej sepa-
racji sktadnikow i krotkich okresach.

Informacje o masach uktadéw podwoéjnych ma uzyska réwniez w przy-
padku, gdy skladniki nie sa rozdzielone wizualnie, aleripae sa pewne szcze-
golne warunki i znane sa krzywe zmian pred&bradialnych obu gwiazd. Bedzie
0 tym mowa w rozdziale 10.

Temperatury efektywne i poprawki bolometryczne. Temperature
efektywna zdefiniowadimy poprzednio za pomoca roéwnania (2.30) jako
temperature ciala doskonale czarnego promieniujacegmirzostki powierzchni
tyle samo energii co rozvzane przez nas ciato (chgego promieniowanie nue
nie miec cech promieniowania ciata doskonale czarnego)

oT4 —F :/ Fydh.

Temperature efektywna gwiazdy znajdziemy wiec bezurgereli tylko potrafimy
wyznaczy opuszczajacy ja integralny strumi@romieniowania. Na mocy (1.14)
miedzy strumieniem przy powierzchni gwiazéyi strumieniem obserwowanym
f (poprawionym na ewentualny wptyw ekstynkcji miedzygvdewej) zachodzi
zaleznast

folee F, (5.21)
4
gdzie © jest katowasrednica gwiazdy wymona w radianach. (Stad véaie wy-

nika dwze astrofizyczne znaczenie pomiaréw katowgoddnic gwiazd.) Zwiazek
ten jest spetniony zaréwno dla strumieni monochromatychngk i dla strumieni
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integralnych. Obserwowany struniig musi byt oczywscie wyraony w abso-
lutnych jednostkach energii. Metoda wyznaczania tempefektywnych spro-
wadza sie wiec do pomiaru strumieni energii dobiegagaayo nas od gwiazd, dla
ktérych znamy odlegl&t i promien lub tylko Srednice katowa. W zasadzie intere-
suje nas strumigintegralny, jednak jego bezg@dni pomiar nie zawsze jest mo
liwy. Idealny odbiornikSwiatta, reagujacy jednakowo we wszystkich dziedzinach
widma, nazywamyolometrem Rzeczywiste bolometry sa czute tylko w szerokim
zakresie podczerwieni i dlatego bespednie pomiary bolometryczne sa niwe
tylko dla gwiazd bardzo chtodnych. Pomiary takie zapokaafino jiz w latach
20-tych. Obecnie do wyznaczania strumieni bolometryckmuykorzystuje sie
obserwacje fotometryczne lub spektrofotometryczne gwviprowadzone w sze-
rokim zakresie dtugsci fal, od dalekiego nadfioletu do dalekiej podczerwiecti, i
wyniki, wyrazone w skali energii, po scatkowaniu po catym obserwowangkmnez

sie widma daja strumiebolometryczny, konieczny do wyznaczenia temperatury
efektywnej.

Znajomat widmowego rozktadu promieniowania pozwala rovenigzysk&
informacje o catkowitej mocy promieniowanej przez gwiazdgtwierdzenie to
jest trywialne, jeeli znamy obserwowany strunfiéntegralny i odlegtét gwiazdy.
Problem polega jednak na tymre liczba gwiazd o znanym rozktadzie widmowym
strumienia wyraonego w jednostkach energetycznych jest woigwielka, ponie-
waz niezbedne obserwacje wymagajgydia rakiet lub satelitéw i tym samym sa
niezwykle kosztowne. Dlategozev codziennej praktyce astrofizycznej staramy
sie wykorzysté w miare wszechstronnie te obserwacje, jakich dostaacaaste
i tanie obserwacje w jednym z powszechnie stosowanychregstefotometrycz-
nych.

Najczesciej stosowana miara strumienia dobiegajacego do dagviazd jest
ich jasn&t V w systemie wielobarwnym, ktéry, jak pamietamy, jest wythad-
wany w jednostkach energetycznycteby okrélic catkowita ilct promieniowa-
nej energii postugujemy sie pojeciepoprawki bolometrycznej B&zyli réznica
miedzy jasnécia bolometryczna, zmierzona za pomoca bolometrasngcia w
pasmie V.

J3 Fadh
J5 B (A dh

Oczywiscie nie jestemy w stanie zmierdyjasnéci bolometrycznych dla kalego
obiektu, ale maemy stara sie znalez statystyczna zaklmast miedzy poprawka
bolometryczna i ktéra z tatwiej dajacych sie wyznaozygech fizycznych gwiazdy,
jak np. temperatura efektywna, typ widmowy lub wskaznikiya

BC = Myo1 —V = Mpo — My = —2,5l0g + const (5.22)
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Temperatury efektywn@& ¢, poprawki bolometrycznBC i jasndci absolutné. w funkcji
typu widmowego dla gwiazd klasy jassa V

Sp Ter My BC My L/Ls Sp Ter My BC My L/Lo
03 52500 -6,0 -4,75 -10,7 1P | FO 7200 2,7 -0,09 2,6 650"
4 48000 -59 -445 -10,3 9B0P 2 6900 36 -0,11 35 320!
5 44500 -5,7 -4,40 -10,1 7.00P 5 6450 3,8 -0,14 36 290
6 41000 -55 -393 -94 4720 8 6200 4,0 -0,16 3,8 21
7 38000 -52 -368 -89 280F | GO 6050 44 -0,18 42 1.50°
8 35800 -49 -354 -84 1JI0P° 2 580 4,7 -020 45 1,10°
9 33000 -45 -3,33 -7,8 910 5 5750 51 -0,21 49 7,901
BO 30000 -40 -3,16 -7,1 5720 8 5600 55 -040 51 6,607
1 25400 -3,2 -2,70 -59 180 | KO 5250 59 -0,31 56 4,201
2 22000 -24 -235 -47 5I0° 1 5100 6,1 -0,37 57 37101
3 18700 -16 -1,94 -35 1,903 2 4900 6,4 -042 6,0 2,901
5 15400 -1,2 -1,46 -2,7 838 3 4750 6,6 -050 6,1 2,60
6 14000 -0,9 -1,21 -2,1 500 4 4600 7,0 -055 64 1,91
7 13000 -0,6 -1,02 -1,6 320 5 4350 7,4 -0,72 6,7 1,501
8 11900 -0,2 -0,80 -1,0 1,80? 7 4050 81 -101 7,1 1,00!
9 10500 0,2 -051 -03 950 | MO 3850 88 -1,38 7.4 7,102
A0 9500 06 -0,30 0,3 5,40 1 3700 93 -162 7,7 6,102
1 9250 10 -0,23 0,8 3,50 2 3600 99 -1,89 80 45072
2 8950 1,3 -0,20 1,1 2,60 3 3450 10,4 -2,15 8,2 3,602
3 8700 15 -0,17 1,3 210 4 3350 11,3 -2,38 89 1,902
5 8200 1,9 -0,15 1,7 1,20 5 3250 12,3 -2,73 9,6 11032
7 780 22 -012 2,1 1,00 6 3050 13,5 -3,21 10,3 5803
8 7600 24 -010 2,3 8,600 7 2950 14,3 -3,46 10,8 3M03
8 2640 16,0 -4,1 11,9 1203

Jak zawsze gdy postugujemy sie skala wislkiogwiazdowych istnieje swo-
boda w wyborze jej punktu zerowego. Obecnie powszechnyavana jest skala,
w ktorej poprawka bolometryczna Stca jest réwna

BC, =-0,08 mag

Stohce jest jak dotychczas jedynym ciatem niebieskim dla koreg dwza
dokltadngcia znamy zaréwno bezwzgledny strumienergii w pasmie V,

odpowiadajacy
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Tabela 5.3
Temperatury efektywn@& ¢, poprawki bolometrycznBC i jasndsci absolutné. w funkcji
typu widmowego dla gwiazd klasy jaséa I

Sp Tt My BC L/L, Sp Tet My  BC L/L,
O3 50000 -6,6 -458 210°| FO 7150 1,5 -0,11 20

4 45500 -6,5 -4,28 1,80° 2 6850 1,7 -0,11 17

5 42500 -6,3 -4,05 9,90° 5 6450 1,6 -0,14 17

6 39500 -6,1 -3,80 6;50° 8 6150 1,3 -0,16 17

7 37000 -59 -358 4,40° | GO 5850 1,0 -0,20 34

8 34700 -58 -3,39 3;40° 2 5450 0,9 -0,27 40

9 32000 -56 -3,13 2;20° 5 5150 0,9 -0,34 43

BO 29000 -51 -2,88 1;10° 8 4930 0,8 -042 51

1 24000 -4,4 -2,43 3;90* || KO 4790 0,7 -0,50 60

2 20300 -39 -2,02 1,I0" 1 4610 0,6 -0,55 69

3 17100 -3,0 -1,60 5;00° 2 4450 05 -0,61 79

5 15000 -2,2 -1,30 1;80° 3 4270 0,3 -0,76 1,00°
6 14100 -1,8 -1,13 1;,10° 4 4095 0,0 -094 1,1¢?
7 13200 -1,5 -0,97 7,00 5 3980 -0,2 -1,02 2,207
8 12400 -1,2 -0,82 4,807 7 3930 -0,3 -1,17 28077
9 11000 -0,6 -0,71 2;40% || MO 3895 -0,4 -1,25 33
A0 10100 0,0 -0,42 110 1 3810 -05 -1,44 4307
1 9480 0,2 -0,29 78 2 3730 -0,6 -1,62 580
2 9000 0,3 -0,20 65 3 3640 -0,6 -1,87 7.0
3 8600 05 -017 53 4 3560 -0,5 -2,22 8807
5 8100 0,7 -0,14 43 5 3420 -0,3 -2,48 9,307
7 7650 1,1 -0,10 29 6 3250 -0,2 -2,73 1,10°
8 7450 1,2 -0,10 26

jasnéci V = —26,75, jak i calkowity strumié integralny, czyli tzw. stala

stoneczngs= (1365— 1369 W m~2. Strumienie integralne dobiegajace od in-
nych obiektéw potrafimy jak na razie miekzynacznie mniej doktadnie, przy
czym szczegélnie diy btad popetniamy dla obiektéw bardzo chtodnych i bardzo
goracych, ktorych maksima rozktadéw widmowych promisvaoia wypadaja da-
leko od pasm& . Ocenia sieze doktadné&t obecnie wyznaczanych skal poprawek
bolometrycznych jest rzedu 0,1 mag dla gwiazd o tempematuzblzonych do
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Tabela 5.4
Temperatury efektywn@& ¢, poprawki bolometrycznBC i jasndci absolutné. w funkcji
typu widmowego dla gwiazd klasy jassa |

Sp Tet My BC L/, | Sp Tef My BC L/Ls
O3 47300 -6,8 -4.41 2200 | FO 7700 -6,6 -0,01 3;20°
4 44100 -6,7 -417 1,80°| 2 7350 -66 0,00 3;10
5 40300 -66 -3,87 1;1°| 5 6900 -66 -0,03 3,20°
6 39000 -65 -3,74 9,0°| 8 6100 -65 -0,09 3,10
7 35700 -65 -3,48 7;1° | GO 5550 -64 -0,15 3;00°
8 34200 -65 -3,35 6200 | 2 5200 -63 -0,21 2,90
9 32600 -65 -3,18 530 | 5 4850 -62 -0,33 2,90°
BO 26000 -64 -2,94 2:80°|| 8 4600 -61 -0,42 20
1 20800 -64 -1,87 1,50° | KO 4400 -6,0 -050 20
2 18500 -64 -1,58 1;,1°| 1 4350 -60 -0,56 3,00°
3 16200 -6,3 -1,26 7;680* | 2 4250 -59 -0,61 2,90
5 13600 -62 -0,95 520 | 3 4100 -59 -0,75 3,30
6 13000 -62 -0,88 4,90 | 4 3950 -58 -0,90 3,40°
7 12200 -62 -0,78 440 | 5 3850 -58 -1,01 3.80°
8 11200 -62 -0,66 4,00 | 7 3700 -57 -1,20 410
9 10300 -62 -0,52 3;50* | MO 3650 -5,6 -1,29 4,10
A0 9750 -6,3 -041 380°| 1 3550 -56 -1,38 4,40
1 9250 -64 -032 340°| 2 3450 -56 -1,62 5840
2 9100 -65 -028 3:80*| 3 3200 -56 -2,13 5.0
3 8750 -65 -021 340*| 4 3000 -56 -2,75 1,60°
5 8500 -66 -0,13 340°| 5 2800 -56 -3,47 3,40°
7 8150 -66 -006 3,30*| 6 2600 -56 -3,90 480
8 7950 -6,6 -0,03 3;20%

temperatury Stoca i ok. 0,5 - 1,0 mag dla gwiazd o temperaturachhkoavo
wysokich i kradhcowo niskich.

Poniewa widmowy rozktad promieniowania gwiazd jest o&leny przez
temperature efektywna i przyspieszenie grawitacyjn@oaierzchni, od tych sa-
mych parametréw musi réwriezaleet poprawka bolometryczna. Wynikiem ob-
serwacji powinno b§ zatem znalezienie poprawek bolometrycznych w funkciji
typu widmowego i klasy jasrszi. Stworzenie skali fundamentalnej, tzn. opartej
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wytacznie na obserwacjach wymagatoby zebrania odpowsgdnmateriatu ob-
serwacyjnego dla gwiazd reprezentujacych wszystkie tymmowe i wszystkie
klasy jasnéci. Brak takich danych zmusza nas do odwotywania sie dakéyn
teorii atmosfer, co sprawiae skala poprawek bolometrycznych, chveewnetrznie
spéjna i stosunkowo doktadna nie ma jeszcze charakterafoadtalnegoSrednie
wartdsci liczbowe poprawek bolometrycznych w funkcji typu widwego, badace
kompilacja wynikéw r@nych wyznacze, sa podane w Tabelach 5.2 — 5.4.

W przypadku chtodnych brazowych kartéw wygodne jest ocw sie do ob-
serwacji fotometrycznych i spektroskopowych w podczewyatnpasmach J,H,K,
gdzie przypada maksimum promieniowania tych obiektOw. idgacto za soba
rowniez konieczn& odpowiedniej zmiany definicji poprawki bolometrycznej,
ktéra wygodnie jest zwiazaz podczerwona jasBoiaK:

BCk = Myg — K = Mpg — Mk. (5.23)

Kalibracja skali temperatur efektywnych i poprawek boldrpeznych BC« uzy-
skana na podstawie 42 brazowych kartow, dla ktorych ignméezbedne dane fo-
tometryczne i spektroskopowe, a kkzmierzone sa paralaksy trygonometryczne,
jest przedstawiona w Tabeli 5.5.

Oczywiscie skalaBC jest r@na od skaliBCk, natomiast skale jasgoi bolo-
metrycznych w obu przypadkach powinnytbyge soba spoéjne, tzrze skala dla
brazowych kartéw powinna tygtadkim przedtaeniem skali dla zwyktych kar-
téw. Poréwnanie odpowiednich danych z Tabeli 5.2 i Tabdiwskazujeze jest
tak z doktadnécia do wspomnianych vigj btedéw systematycznych oczekiwa-
nych dla obu skal.

Ustalenie punktu zerowego poprawek bolometrycznych dg¢énednoczénie
punkt zerowy skali absolutnych jassm bolometrycznych. Bolometryczna jagao
absolutna Stoca,

MboL@ — MV@ + BQj — 4, 82— 0, 08 — 4, 74
Zgodnie z rownaniem (5.5)
Mpole = —2,5logL, + const= 4, 74.

Wyznaczajac stad wado statej, mamy dla dowolnej gwiazdy
L
Mpol = —2,5logL + const= —2,5IogL— +4,74. (5.24)
©

Biorac ponadto pod uwagee
L=4mR% o T,
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Temperatury efektywndy+, jasnéci absolutne w filtrze KMy, poprawki
bolometryczneBCx, bolometryczne jasriwi absolutnelMyg|, oraz energetyczne jassei
absolutne w jednostkach stonecznythil.., w funkcji typu widmowego dla brazowych

kartow

Sp Tet Mk BG My L/Lg

M9 2450 16.60 -3.13 13.47 3wW*
LO 2300 16.83 -3.19 13.64 2B*
L1 2180 17.07 -3.25 13.82 2®*
L2 2080 17.44 -3.30 14.14 1I0*
L3 1900 17.76 -3.32 14.44 11®*
L4 1800 18.03 -3.34 14.69 11m*
L5 1700 18.62 -3.36 15.26 610 °
L6 1600 19.40 -3.31 16.09 21>
L7 1530 19.41 -3.27 16.14 2¥°
L8 1500 19.36 -3.20 16.17 2I0°
L9 1480 19.29 -3.10 16.19 2®W°
TO 1480 19.29 -3.00 16.29 2 °
T1 1470 19.34 -2.90 16.44 210°°
T2 1450 19.21 -2.72 16.49 21 °
T3 1430 19.09 -2.60 16.49 21 °
T4 1370 19.07 -2.45 16.61 11®°
T5 1200 19.24 -2.38 16.86 1M°
T6 950 19.68 -2.24 17.44 81
T7 800 1991 -2.17 17.74 61
T8 750 20.26 -2.02 18.24 41
T9 700 21.06 -2.00 19.06 1M

rownanie (5.24) mpemy napisaw postaci

R2 T4
Mpol = —2,5log% —2,5log?é +4,74=

—5log

R
R:

— 10logTes + 10logTete + 4,74
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Podstawiajac znaleziona poprzednio watttemperatury efektywnej Shaa
Teto = 5777 K, mamy ostatecznie zwiazek miedzy bolometryczasndcia
absolutna, promieniem (wyzanym w promieniach Sfwca) i temperatura
efektywna (wyraona w kelwinach)

Mpol = 42,35— 5IogE —10logTes. (5.25)
Ro
Zaleznie od tego, jakie informacje posiadamy o danej gwiezdzigazek ten mpe
shzyt albo do wyznaczania wielkei promienia, albo temperatury efektywne;.

Powyzsze proste zakmosci wskazuja na znaczenie, jakie dla égitemia global-
nych parametrow gwiazd posiada doktadna znaj@nich jasnéci bolometrycz-
nych, lub — co na jedno wychodzi — odpowiadajacych im pogtatolometrycz-
nych.

Obserwacyjna zalenost masa—jasn&c. Istnienie zalencsci miedzy masa
gwiazdy i catkowita moca promieniowanej przez nia efegstato po raz pierw-
szy wykazane teoretycznie w latach 20-tych przez A.S. Egidima. Nie wchodzac
tu w szczegdly tego wywodu (patrzzteéozdziat 9), zauwamy tylko, ze za ist-
nieniem takiego zwiazku przemawia nastepujace prastemowanie jaksciowe:
wezmy pod uwage grupe gwiazd znajdujacych sie w takimysn stadium ewolu-
cyjnym, np. gwiazdy, ktoérych promieniowanie jest wynikigmmocesow jadrowej
przemiany wodoru w hel. zrédta ich energii @l "paliwa jadrowego”) beda naj-
prawdopodobniej bezgoednio zwigzane z masami. lflemy te sie spodziew@
ze masy beda najzaiejszym parametrem, od ktérego beda zalg szczegoty
budowy wewnetrznej. Inaczej mowiac, masa bedzie miajaigkszy wptyw na
ilo&¢ promieniowanej energli.

Korzystajac z dotychczas wyznaczonych mas i bolometgyazijasnéci ab-
solutnych, dostajemy dla gwiazd klasy jasobV zalencst masa—jasrit taka jak
umieszczona w Tabeli 5.6 i przedstawiona schematycznieysa R7. Zaleno-
ci tej nie spetniaja ani czerwone olbrzymy, ani biate karb dowodzi,ze sa to
obiekty wyraznie odmienne pod wzgledem cech budowy odagi@viciagu gtow-
nego.

Jak wid& z Rys. 5.7, empiryczna zalecst masa—jasrit dla gwiazd ciagu
gtéwnego jest w przybkieniu prostoliniowa, chbjej nachylenie jest Zne w r&-
nych zakresach mas. W obszarze mas wiekszych od,@kdQ,, w ktérym obser-
wacje sa wystarczajaco kompletne, zdwoktadnécia

L M
log L 3,8Iogﬁ® +0,08. (5.26)

Dla mas mniejszych od ok.,RM;, nachylenie jest mniejsze, bliskie ok. 2,5.
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Tabela 5.6

log(t/M,) *
Rys. 5.7 srednia zalenost masa — jasrat dla gwiazd ciagu gtéwnego.
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Masy M /M _, absolutne jasriei bolometryczndly oraz promienidr/R., gwiazd

ciagu gtéwnego

Sp M/M,; Mpo R/Ry || Sp M/M, Mpa R/Ry

03 120 -10,7 15 FO 1,6 2,6 1,5
05 60 -10,1 12 F5 1,3 3,4 1,3
08 23 -8.4 8,5 GO 1,05 4,2 1,1
09 19 -7,7 7,8/ G5 0,90 49 0,92
BO 17 -7.1 7,4\ KO 0,80 5,6 0,85
B1 13 -5,9 6,4|| K5 0,67 6,7 0,72
B2 9,8 -4.7 5,6|| MO 0,51 7,4 0,60
B3 7,6 -3,5 4.8|| M2 0,40 8,0 0,50
B5 59 -2.7 3,9/ M3 0,30 8,9 0,45
B8 3,8 -1,0 3,0/| M5 0,21 9,6 0,27
AO 2,9 0,3 2,4( M7 0,10 10,3 0,18
A5 2,0 1,7 1,7|| M8 0,06 11,9 0,10




168

6. Diagram Hertzsprunga—Russella

Jednym z waniejszych odkrg dotyczacych fizycznych cech gwiazd byto
stwierdzenie w 1911 r. przez dskiego astronoma E. Hertzsprunga i niezaie
w 1913 r. przez amerykekiego astronoma H.N. Russellze dwie najwaniej-
sze charakterystyki globalne gwiazd, jaSobabsolutne i typy widmowe, sa ze
soba wyraznie skorelowane. Graficznym obrazem tej kojigkest tzw. diagram
Hertzsprunga—Russella, zwany w skrécie diagramem lub @sdm HR, przedsta-
wiony schematycznie w swej pierwotnej postaci na Rys. 6azd punkt na tym
diagramie przedstawia gwiazde o znanym typie widmowymairej wizualnej ja-
sndsci absolutnej.

Uderzajaca cecha obserwacyjnego diagramu HR jestzéogwiazdy nie
zajmuja na nim dowolnego patenia, ale grupuja sie w wyraznie zdefiniowa-
nych obszarach. Wieks&b gwiazd uktada sie w tzwciag gtéwnyobejmujacy
zarbwno jasne i gorace gwiazdy O jak i chlodne, stabe gwidygdu M. W za-
kresie typéw widmowych F — M, poviagj ciagu gtéwnego wyraznie zaznacza sie
wznoszacy ciag jasnych gwiazd zwariggiemlub gatezia olbrzymoéwnatomiast
2 — 3 mag poriej ciagu gtbwnego wymnia sie mniej liczny, réwnolegty do niego,
ciag podkartéw Nad olbrzymami, w obszarze najwiekszych jasti@bsolutnych,
wystepuja stosunkowo nieliczmadolbrzymy Znacznie portej ciagu gtéwnego,
w przedziale typéw widmowych A — F, nieregularny obszar agagrbardzo stabe
(ok. 10 wielkasci gwiazdowych stabsze od odpowiednich gwiazd ciagu g&yo)
gwiazdy zwaneiatymi kartami Chtodnebrazowe karhleza poza Rys. 6.1, poni-
zej jego dolnego prawego rogu.

Wprawdzie typ widmowy jest bardzayteczna charakterystyka obserwacyjna
gwiazd, to jednak zycie go jako zmiennej niezaleej na diagramie HR ma te
zasadnicza wadeze dzieli gwiazdy na ostro oddzielone grupy odpowiadajace
poszczegélnym typom widmowym i wydatnie zmniejsza zasiggkresu,
ograniczajac go tylko do obiektéw, dla ktérych miigzve jest uzyskanie widma
o dyspersji wystarczajacej do dokonania klasyfikacji. &mee lepsza bo ciagta
miara typu widmowego (a wiec i temperatury) jest wahi& barwy. Diagram HR
przedstawiajacy zaknast miedzy jasnécia absolutna i wskaznikiem barwy nazy-
wamy diagramem barwa — jasnos&Najczéciej wykorzystywanym wskaznikiem
jest wolny od poczerwienia miedzygwiazdowego wskaZidk-V)o, a jasnécia
absolutna jesvly w systemie UBV.

My i (B—V)p sa ytecznymi charakterystykami promieniowania odbieraneg
od gwiazd maja jednak te wadee odnosza sie tylko do stosunkowo waskich
przedziatdw widmowych tego promieniowania. Znacznie bejduniwersalne sa
temperatura efektywnd¢, bedaca miara catkowitego strumienia energii opusz-
czajacego jednostke powierzchni gwiazdy, oraz catk@wibc promieniowanid.
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Rys. 6.1Wykres Hertzsprunga—Russella w swej pierwotnej post&oi falezncst miedzy
typem widmowym i wizualna jasrszia absolutna.

Zachodzi miedzy nimi kilkakrotnie piprzywotywany zwigzek
L = 4R TS,

ktéry po podzieleniu przez odpowiedni zwiazek dlaf##a i po zlogarytmowaniu
przybiera posta

log L =2 IogE +4 logTes — 15,047 (6.1)
Lo Ro

Jezeli L wyrazimy w skali wielk&ci gwiazdowych, to ponownie dostaniemy

Mpo = 42,36—5 Iog% — 10 logTer. (6.2)

Réwnania (6.1) lub (6.2) definiuja ptaszczyzne teoretego diagramu HR,
ktérego zmienna niezatea jest lodes zas promieh R jest parametrem.

Poréwnanie diagramu obserwowanego z diagramem teorgtyconaze byt
dokonane tylko z taka doktadaoia z jaka znany jest zwiazek miedzy typem wid-
mowym i wskaznikiem barwy z jednej strony, a temperatdekiywna i poprawka
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Rys. 6.2Teoretyczna ptaszczyzna diagramu H-R, czyli zalst miedzy temperatura
efektywna i bolometryczna jasioig absolutna. Zgodnie z tradycja, temperatura warast
prawa na lewo. Linie przerywane sa liniami stalego prorisieRunkty potaczone liniami

ciagtymi odpowiadaja kalibracjom z Tabel 5.2 - 5.4.

bolometryczna — z drugiej. Opisane w rozdziatach 4 i Beshde do wykalibrowania
systemow fotometrycznych i typdéw widmowych w funkcji gldtngch parametréw
fizycznych gwiazd miato na celu miedzy innymi doktadne poze tego zwiazku.
Rysunek 6.2 przedstawia odwzorowanie zasadniczych cesbrwbwanego
diagramu HR na ptaszczyznie diagramu teoretycznego.atinciagtymi zazna-
czony jest wynik temperaturowej i jaseciowej kalibracji trzech klas jasBoi:
nadolbrzymoéw (1), olbrzymoéw (111) i kartéw (V), zgodnie z wykami zawartymi w
Tabelach 5.2 — 5.4. Kreskami przerywanymi zaznaczony jesthieg linii statego
promienia; zgodnie z rébwnaniem (6.2) sa to proste o naciyle 10. Umiesz-
czone przy nich warfeci promieni uzasadniaja stus&tonazw nadawanych po-
szczeg6lnym klasom jasfci: np. promienie olbrzyméw sa — zafge od typu
widmowego — od kilkudziesieciu do kilkuset razy wiekszk gromienia Staca,
dla nadolbrzymow czynnik ten jest jeszcze wiekszy — rzg@lu tysiecy.
Diagramy barwa—jasncst dla gromad. Zasadnicza role w zrozumieniu,
przynajmniej jak&ciowym, informacji dotyczacych ewolucji gwiazd, tkwigh
w rozktadzie gwiazd na diagramach HR, odegraly diagramyskizyane dla aso-
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Rys. 6.3Przyktadowe diagramy barwa-jasstadla asocjacji OB (a) i asocjacji T (b).

cjacji i gromad gwiazdowych.

Asocjacje gwiazdsa to bardzo luzne, nieregularne pod wzgledem
ksztattu,grupy gwiazd, ktérych gestoprzestrzenna jest poréwnywalna z gésia
gwiazd w polu (ktéra w sasiedztwie $ica jest rzedu 0,1 gwiazdy w $c
Asocjacje wyr@niaja sie wiec nie jako zageszczenia gwiazd, ale jakszary
zwiekszonej koncentracji gwiazd o szczegolnych cechagltdnych. | tak aso-
cjacje O sa grupami gwiazd,8rdd ktdrych szczegélnie licznie wystepuja gwiazdy
typu widmowego O, skadinad rzadko spotykanérdd gwiazd pola. W aso-
cjacjach OB obok gwiazd typu O wystepuja licznie gwiazdy Asocjacje T,
oprécz gwiazd z szerokiego zakresu typéw widmowych zaydeszczegdlnie
liczna reprezentacja chtodnych gwiazd zmiennych typualril Obecnie po-
trafimy wyréznic okoto 100 asocjacji wymienionych g rodzajow. Mata
gest&t przestrzenna gwiazd w asocjacjach wykluczaimamst, by byty to uktady
Zwiazane grawitacyjnie; przeciwnie —w wielu przypadkacbdksci poszczegol-
nych gwiazd wydaja sie wskazywana ich szybkie rozbieganie sie. Dynamiczne
oceny prowadza do wnioskae oddziatywania przyptywowe z gwiazdami pola
oraz rotacja raniczkowa Galaktyki powoduja rozpraszanie sie asocjagjzasie
nie diuizszym od kilku milionéw lat.
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Rys. 6.4.Bardzo mioda gromada otwarta z widocznymi pozose#ami pierwotnego ob-
toku materii rozproszone;j.

Oznacza toze obserwowane obecnie asocjacje nie mogly pamstzeniej
niz wtasnie przed kilkoma milionami lat — sa to wiec obiekty bardmtode. Co
wiecej, bliskie sasiedztwo gwiazd asocjacji w przestizigeruje,ze maja one
wspdlne pochodzenie, czyli sa obiektami o jednakowym widllaka interpretacje
asocjacji gwiazdowych silnie potwierdza fakte zazwyczaj sa one jednoznacz-
nie powiazane z rozlegtymi obtokami molekularnymi méteriedzygwiazdowej,
bedacych siedliskiem procesow gwiazdotwoérczych.

Obserwowane diagramy barwa—jasnalla typowej asocjacji OB (Bochum 7)

i T (Chamaeleon T) sa przedstawione na Rys. 6.3. Jak praehprsie nzej,
diagramy te maja wyglad podobny jak dla mtodych gromadaotych.

Gromady otwartewyrézniaja sie spsréd gwiazd tta znacznie wyrazniejzni
asocjacje. Typowa gromada otwarta jest nieregularnym iskigm od stu do
tysiaca gwiazd, zajmujacym obszar przestrzeni o proimiegedu 10 pc.

Gestéci przestrzenne gwiazd w gromadach otwartych zawieligjavsdost
szerokich granicach od ok. 0,25 gwiazdy n& piéa luznych gromad, takich jak
np. Hijady, do ok. tysiaca gwiazd w pecdla gromad bardzo zwartych. Obecnie
znamy ok. 1000 gromad otwartych o bardzamgch cechach morfologicznych.
Wszystkie one |lea w poblzu ptaszczyzny Glaktyki i dlatego nazywa sie je nie-
kiedy gromadami galaktycznymi

Na Rys. 6.4 i 6.5 zamieszczone sa zdjecia typowych gromadrtych o r&-
nych stopniach zwarfzi. Sa to z pewrzia obiekty znacznie silniej niasocjacje
powiazane sitami grawitacji, jednak réwaiene sa podatne na niszczace dziatanie



Rys. 6.5.Zwarta, stara gromada otwarta w prawym dolnym rogu zdjeceée miodsza
gromada o luzniejszej budowie svodku pola widzenia.

sit przyptywowych i rotacji r@niczkowej Galaktyki. Ich czasycia oceniony na
podstawie predkci rozbiegania sie gwiazd niei sie w granicach od £alo 1
lat, a w skrajnych przypadkach siega nawetlat.

Diagramy barwa — jasr#o dla gromad otwartych mogazidic sie miedzy soba
w istotny sposéb. Na Rys. 6.6 przedstawione sa diagramywlagromad: (a)
dla gromady o bardzo luznej budowie, zawierajacejedilosci Swiecacej materii
rozproszonej oraz (b) — dla gromady o bardziej zwartej budo®Rd&nice wygladu
obu diagraméw znajduja proste wgjdenie w ramach dzisiejszej teorii ewoluciji
gwiazd (patrz rozdziat 9), cliohistorycznie rzecz biorac waaie istnienie tych
réznic stato sie punktem w§gia dla teorii ewolucyjnych. Obecnie wiemze
gwiazdy powstaja na ciagu gtbwnym, a nastepnie zwiggsswoje rozmiary i
jasnat przesuwajac sie na diagramie HR w kierunku olbrzyméwnpe ewolucji
jest tym wieksze im wieksza jest masa gwiazdy: najszylsieluuja masywne
gwiazdy gorace, a najwolniej — czerwone karty o matych mhasa

Gromada, ktérej diagram HR jest przedstawiony na Rys. Brééamaze by
stara, poniewa nawet gwiazdy gorace nie zrgdy jeszcze opscic ciagu gtow-
nego. Diagram z Rys. 6.6(b) odpowiada gromadzie bardzayaasowanej pod
wzgledem ewolucyjnym: gérna c&eciagu gtéwnego zamienita sieZwv dobrze
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10 10 1

Rys. 6.6 Diagramy barwa — jasrs dla dwu gromad ot]\E/gvar\t]ych: (a) — miodej gro-
mady o luznej budowie, zawierajacejatugoracych gwiazd wczesnych typéw widmowych
(gwiazdy slabsze nie zostaly pokazane) i (b) — gromady zgrposiadajacej wyraznie
zaznaczona gatgaz olbrzymow.

obsadzona gwiazdami gataz olbrzymoéw. Charakterysigazecha tego diagramu
jest istnienie tzwpunktu odgieciaw ktérym ciag gtéwny d&t ostro zagina sie w
ciag olbrzymoéw. Jeeli naszkicowany wxej obraz ewolucji gwiazd jest poprawny,
to potazenie punktu odgiecia jest miara wieku gromady: imefina ciagu gtow-
nym znajduje sie punkt odgiecia tym starsza jest gromada.

Na Rys. 6.7 przedstawiony jest schematycznie przebiegatiagv barwa —
jasnat dla kilku gromad otwartych o @hym wieku (i podobnym sktadzie che-
micznym). Dla uproszczenia zamiast rzeczywistych punkbserwacyjnych na-
niesione sa diagramy teoretyczne, bedace dobrym peariem obserwacji.

Dla kazdej z gromad punkt odgiecia wypada w innym miejscu cidgwgego
i nieco inny jest przebieg gatezi olbrzyméw; natomiastgkbwy jest przebieg
wszystkich ciagéw gtéwnych parej punktéw odgiecia. Naktadajace sie na sie-
bie ciagi gtéwne wszystkich gromad definiuja ciag zwarggiem gtéwnym wieku
zerowegdqw skrécie ZAMS od angielskiej nazwgero Age Main Sequencezgod-
nie z naszkicowanym waej obrazem ewolucji, wzdittego widnie ciagu uktadaja
sie gwiazdy bardzo mtode, ktére nie doznaly jeszcze gajasie zauwayc zmian
ewolucyjnych. Przebieg ciagu gldbwnego wieku zerowegoiagrdmie dwuwskaz-
nikowym i na diagramie HR jest podany w Tabeli 6.1.
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Rys. 6.7 Diagramy barwa—jasr# dla gromad o rbnym wieku. Ewolucja zmienia poto-
zenia gwiazd powsej punktu odgiecia pozostawiajac ciag gwiazd stabishaz zmian.

Tabela 6.1
Ciag gtowny wieku zerowego
(B=V)o (U-B)o Mv Sp || (B=V)o (U-B)o Mv Sp
-0,33 -1,20 -5,2 04 0,80 0,42 58 KO
-0,30 -1,08 -3,2 BO 0,90 0,63 6,3 K2
-0,25 -0,90 -2,1 B1,5 1,00 0,86 6,7 K3,5
-0,20 -0,69 -1,1 B3 1,10 1,03 7,1 K45
-0.10 -0,30 0,6 B8 1,20 1,13 75 K55
0,00 0,01 15 A0 1,30 1,20 8,0 K6,5
0,10 0,08 1,9 A4 1,40 1,22 8,8 MO
0,20 0,10 2,4 A7 1,50 1,17 10,3 M2
0,30 0,03 28 FO 1,60 1,20 12,0 M4,5
0,40 -0,01 34 F4 1,70 1,32 13,2 M55
0,50 0,00 41 F8 1,80 1,43 142 M7
0,60 0,08 4,7 GO 1,90 1,53 155 M8
0,70 0,23 52 G6 2,00 1,64 16,7 M9
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Rys. 6.8Wyznaczanie wieku, modutu odlegdloi i ekstynkcji miedzygwiazdowej gromady
przez poréwnanie obserwowanego diagramu barwa — gsndiagramem teoretycznym
lub z diagramem gromady o znanej odleggtdi ekstynkcji.

Powyzsze rozumowanie zawiera w sobie wyrazna sugestie smi@dnforma-
cji, ktore jestémy w stanie uzyskana podstawie obserwacji diagramu HR dla
gromad gwiazdowych. Wyobrazmy sobige sporzadziémy taki diagram w po-
staci punktow B—V,V) jak na Rys. 6.8. Do punktéw tych udato sie dopasowa
teoretyczny diagram obliczony dla konkretnej wadiowieku gromady przy zato-
zonym, lub znanym z obserwac§irednim sktadzie chemicznym materii tworzacej
gwiazdy gromady. Dopasowanie wymagato przesunieciaggadrz diagramow
w obu osiach wspotrzednych o wieka zaznaczone na Rys. 6.8. A zatem tak
prosta czynngt daje nam natychmiast informacje zaréwno o cechach fizydeny
gromady, takich jak wiek i ewentualnie sktad chemiczny,ijaljej cechach przy-
padkowych takich jak odleghs i poczerwienienie miedzygwiazdowe.

Gromady kulisteGromady kuliste sa obiektami o wyraznie sferycznej syinet
(stad nazwa), zawierajacymi typowo setki tysiecy gwiazobjetdci o promieniu
20 — 50 pc (Rys. 6.9). Ich da gestét przestrzenna — od f@o 10" gwiazd
na pé w obszarach centralnych — sprawig sa one uktadami bardzo trwalymi:
ich sredni czagycia, oceniany na podstawie rozzea dynamicznych, jest diaszy
od wieku Galaktyki, czyli ok. 1¥ lat. Sa to z pewrfria jedne z najstarszych
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Rys. 6.9.Gromada kulista.

obiektéw gwiazdowych w Galaktyce.

Gromady kuliste sa obiektami o Zej jasn&ci absolutnej. Typowa integralna
jasnaét absolutnavly zawiera sie w granicach od ok:5 do ok. —10 mag. Cat-
kowite masy gromad kulistych, oceniane na podstawie oliseanej dyspers;ji
predkdci poszczegdinych gwiazd, sa przecietnie rzedli® A,,. Stosunek ja-
snaci do masy jest wiec dla gromad kulistych tego samegouzgddlia Staca;
oznacza toze typowymi gwiazdami gromad kulistych sa chtodne gwiaadya-
sach rzedu jednej masy $ica. Podobny wniosek wynika z pomiaréw integralnych
barw gromad kulistych: poprawiony na ekstynkcje miedeiydowa wskaznik
barwy (B —V) zawiera sie w granicach 0,4 — 0,8, z wyraznym maksimum przy
(B—V)o~ 0,6. W gromadach kulistych nie ma jasnych i goracych gwiazd.

Powyzsze wnioski znajduja réwriepotwierdzenie w wygladzie typowego dia-
gramu HR dla gromad kulistych (Rys. 6.10). Wykresy barwasA¢st dla gromad
kulistych sa znacznie bardziej "rozbudowanez wi przypadku gromad otwartych
i wszystkie wykazuja nastepujace cechy charakterystyc (1) Ciag gtowny za-
gina sie w obszarze gwiazd p6znych typdw i nie siega kuagddm goracym. (2)
Galaz podkartow taczy w sposob ciagly punkt odgiecigatezia olbrzymow, na
ktérej leza najj&niejsze gwiazdy gromady. (3) Nieco paxey gatezi olbrzymow
przebiega galaz asymptotyczna,hkaaca sie w obszarze wéngejszych typow
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Rys. 6.10. Typowy wykres barwa—jasi$0 dla gromady kuliste;.

widmowych gatezia horyzontalna.

Przebiegi gatezi olbrzymoéw na diagramach HR dla gromadkudh i dla nie-
ktérych (najstarszych) gromad otwartych wykazujgadwe podobiéastwo, co
uwaza sie za wskazéwkege ogoéiny schemat ewolucyjny w obiektach obu rodza-
jow jest w istocie taki sam. Charakterystycznanita miedzy diagramami gromad
kulistych i otwartych jest poteenie ciagéw gtéwnych: ciagi gtéwne gromad kuli-
stych leza zawsze pomgj ciagéw gtéwnych gromad otwartych. Rdce te sa spo-
wodowane ranicami sktadu chemicznego — gwiazdy gromad kulistych veyia
wyrazny deficyt pierwiastkéw cikich w stosunku do gwiazd typu Stoa. Po-
dobny sktad chemiczny maja réwazipodkarty.

Osobliwa grupe na diagramach gromad kulistych i staryobmgd otwar-
tych stanowiabtekitni maruderzy(ang. blue stragglery czyli gwiazdy poto-
zone na "pustej’ cZgci ciagu gtéwnego, pomiedzy punktem odgiecia i gatezi
horyzontalna. Zgodnie z przewidywaniami obecnej teaviokicji gwiazd obiekty
z tego obszaru powinny dawno temu zam@ew hel caty wodér w jadrze i opu-
§cic ciag gtéwny przechodzac do gatezi olbrzymoéw. Najbadarawdopodobnym
procesem prowadzacym do ponownego zwiekszenia zaseammdoru w jadrze,
a tym samym do przywrécenia tam reakcji palenia wodoru i pea@ gwiazdy
ponownie na ciagu gldbwnym, wydaje sie catkowite wymieszanaterii w wyniku



179

"koalescencji” dwdch gwiazd w jedna gwiazde o wiekszejsie. Zjawisko takie
jest bardzo prawdopodobne w gestych obszarach centhalgngmmad kulistych i
starych gromad otwartych.

Bfekitni maruderzy, wykryci pierwotnie w starych gromatta wystepuja réw-
niez wsrod wielu innych obiektéw, takich jak asocjacje, mtodergaaly otwarte,
galaktyki kartowate, a nawet gwiazdy pola populacji I, ga&biekty wyraznie
mitodsze od swego gwiazdowego otoczenia. Nasuwa to przgpesie, ze do
ich "odmtodzenia” w wyniku wymieszania wnetrza moga mzyni& sie réw-
niez inne procesy, takie jak np. szybka rotacja, przebudowgraaev nastepstwie
transferu materii w uktadzie podwdjnym, niestab8bgulsacyjna itp.

Podkarty. Niewielki procent gwiazd z otoczenia $lca, dla ktérych znane sa
paralaksy trygonometryczne,zZi¢ na diagramie HR ok. 1 mag paej standardo-
wego (tzn. utworzonego przez gwiazdy o zawacianetali takiej jak dla Shaca)
ciagu gtdbwnego, tworzac ciag podkartéw. Dzieli sie avsdlwyraznie na dwie
grupy: podkarty chtodne, o typach widmowych w przygihiu miedzy F i K, i
podkarty gorace, o typach widmowych O i B, oznaczanych z&zaj symbolami
sdO lub sdB.

Wszystkie chtodne podkarty wykazuja znaczna nazkey nadfioletowa,
Swiadczaca o obmonej zawartéci pierwiastkdéw cigkich. Potwierdzeniem tego
whiosku jest ostabienie linii absorpcyjnych metali stwiesne w widmach tych
gwiazd. Ich potaenie na diagramie barwa — jaggonizej ciagu gtbwnego nie
oznaczg, ze albo obiekty te maja rzeczy®die mniejsza jasso absolutna ra
gwiazdy standardowego ciagu gtébwnego o tym samym wskazharwy, albo
ich jasn&t absolutna jest normalna, a tylko znaczna nazkaynadfioletowa we
wskazniku(B — V) przesuwa je w kierunku obiektéw bardziej niebieskich. Po-
miary wptywu linii absorpcyjnych na wskazniki barwy wykaty, ze prawdziwa
jest pierwsza mmiwost: podkarly sa rzeczywcie mniej jasne od typowych
gwiazd ciggu gtéwnego, a teoria budowy wewnetrznej gdigptwierdzita, ze
mniejsza jasn& absolutna jest nastepstwem mniejszej zavgaitpierwiastkow
ciezkich. Inaczej moéwiac, chtodne podkarty sa gwiazdamguaigtéwnego gwiazd
0 matej zawartéci pierwiastkéw cigkich. Taka interpretacje potwierdza fake
ciag chtodnych podkartéw pokrywa sie z ciagiem gtownyrargad kulistych. Wy-
krycie tych podkartéw i poznanie ich cech fizycznych i kindyeanych byto jed-
nym z powoddéw podziatu gwiazd na populacje.

Grupa goracych podkartéw jest znacznie bardziejzmidowana. Ogolnie
mowiac reprezentuja onezne, ale zawsze bardzo p6zne stadia ewolucji gwiazd
matomasywnych. Gwiazdy sdB stanowia grupe stosunkowogedna i przez
poréwnanie z teoretycznymi drogami ewolucyjnymi sa igékowane z gwiaz-
dami palacymi hel na niebieskim Kreu gatezi horyzontalnej. Istotny wplyw na
ich ewolucje mae miet fakt, ze okoto 2/3 spsrdd nich wehodzi w sktad uktadéw
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podwadjnych o okresach krétszych od ok. 30 dni. Wtornymi gktliami uktadow
sa z reguly biate karty lub karty typu widmowego M; w nieligch przypadkach
moga to bg gwiazdy neutronowe lub czarne dziury.

Gwiazdy sdO sa najprawdopodobniej mieszanina gwiaz{ajgcych sie w
fazach po ewolucji na gateziach: horyzontalnej, asynygtatej lub czerwonych
olbrzymow. Niekiedy do klasy goracych podkartow zalicig ewniez jadra
mgtawic planetarnych. Do problemu pochodzenie goracymttkprtow oraz ich
mazliwych zwigzkéw z biatymi kartami, czy supernowymi typa powrécimy w
paragrafie 9.

Podsystemy i populacje gwiazd.Przedstawione wagej réznice w wygladzie
diagraméw barwa — jasio dla gromad otwartych i typowych gwiazd z otoczenia
Stohca z jednej strony i dla gromad kulistych oraz podkartéw Fugkj, nasunety
przypuszczenieze miedzy tymi obydwoma grupami gwiazd istnieja zasaziic
réznice podstawowych cech fizycznych. Przypuszczenie talpnaito silne po-
parcie w wynikach badaprzestrzennego rozktaduadych obiektéw w Galaktyce,
ktére doprowadzity do wyrnienia w niej dwdch zasadniczych podsystemoéw: sfe-
rycznego i ptaskiego.

Na podsystem sferyczrsktadaja sie wszystkie te obiekty, ktérych rozktad w
przestrzeni jest sferycznie symetryczny i ktérych presthkonaja rozktad w przy-
blizeniu izotropowy. Typowymi przedstawicielami tego podeysu sa gromady
kuliste i podkarly. Gromady kuliste, jako obiekty ozkj jasn&ci absolutnej, wi-
doczne nawet z najwiekszych odlegpi sa szczegoélniezyteczne w badaniach
wielkoskalowej struktury Galaktyki; znacznie stabsze katly sa widoczne tylko
w bliskim sasiedztwie Siuca.

Odlegtasci do gromad kulistych wyznacza sie przede wszystkim dgetiopa-
sowania obserwowanych i teoretycznych diagraméw barwanéa, co jednocze-
Snie pozwala na wyznaczenie poczerwienienia miedzygleiaego, sktadu che-
micznego oraz wieku gromady. Niezafego potwierdzenia wyznaczonej w ten
sposob odlegkci moga dostarctypomiary jasnéci gwiazd zmiennych RR Ly-
rae obserwowanych w gromadzie lub poréwnanie jashgwiazd ciagu gtébwnego
gromady z jasngciami absolutnymi podkartdbw o znanych paralaksach trggon
metrycznych. Naley tu podkrélic, ze problem czysto obserwacyjnego, niezale
nego od stanu teorii, wyznaczania odlegogromad kulistych nie zostat jeszcze
zadowalajaco rozwiazany. R2a nadzieje na najldéza przyszist wiaze sie z ba-
daniami rozdzielonych uktadéw podwadjnych. Niemniej jekintd co wiadomo
obecnie o odlegisciach gromad kulistych w zupelsa wystarcza do poznania
zasadniczych cech ich rozkladu w przestrzeni.

Bardzo wyteczne w badaniach wielkoskalowej struktury systemuoysfmego
sa gwiazdy pulsujace typu RR Lyrae. Stosunkowaahkrednia jasnst absolutna
— < My >= +0,6 mag — oraz dze amplitudy zmian jasrsegi (rzedu 05 mag lub
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Rys. 6.11Schemat budowy Galaktyki. Otwarte koétka i kropki przedstgggvobiekty
podsystemu sferycznego.

wieksze) pozwalaja na ich identyfikacje w praktycznidep&alaktyce. Obser-
wowane jasngsci gwiazd RR Lyrae sa dobra miara odlegty poniewa z wielu
niezalenych wyznacze wiadomo,ze ich jasnéci absolutne zawieraja sie w sto-
sunkowo waskim przedziale wokét podanejzeywartdsci Sredniej.

Analiza rozktadu gromad kulistych i gwiazd RR Lyrae doproziga do naste-
pujacych wnioskéw: w Galaktyce istnieja obiekty razéme w przestrzeni syme-
trycznie wokotsrodka Galaktyki. Ich ges$d przestrzenna maleje z odlegtia od
srodka GalaktykR w przyblizeniu jakR=>° w przedziale odlegfeci 3< R < 10
kpc i nieco szybciej — w przyliteniu jakR=* — w wigkszych odlegfsciach. Ta
odleglejsza sktadowa podsystemu sferycznego nosi nhakee

W bezparednim otoczenigrodka Galaktyki (a tate w wielu innych galakty-
kach spiralnych, np. w Wielkiej Mgtawicy Andromedy M31) vagmie widoczne
jest zgrubienie centralne promieniu nie wiekszym od ok. 2 kpc, zbudowane
przede wszystkim z gwiazd — gtéwnie olbrzyméw i kartdw typuldd pdozniej-
szych — a take typowych obiektéw halo, tj. gromad kulistych i gwiazd Rigde.
Zgrubienie centralne wykazuje réwaisymetrie sferyczna.

Za najwaniejsze cechy morfologiczne podsystemu sferycznegaams po
pierwsze, niemal doskonata symetrie sferyczna rozklggstéci i po drugie,
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wyrazna koncentracje gesm kusrodkowi. Podsystem sferyczny jako cstanie
wykazujezadnych efektéw rotacji: predkoi przestrzenne poszczegélnych obiek-
tow sa rozt@one izotropowo i charakteryzuja sieazguwartécia dyspersji w kie-
runku promienia. Oznacza toe obiekty te obiegaja wok&rodka masy Galaktyki
po bardzo wydtaonych i chaotycznie rozimnych w przestrzeni orbitach eliptycz-
nych.

Samocentrum Galaktykiprzestoniete di&dwiatta widzialnego gruba warstwa
gazu i pylu, jest obecnie intensywnie badane obserwacyjndziedzinie radio-
wej, podczerwonej, rentgenowskiej i gamma. Z obserwacjn twiadomo ja, ze
w samymésrodku Galaktyki tkwi (gcisSlej mowiac - tersrodek wyznacza) super-
masywna czarna dziura o masie ok.14° 44, identyfikowana z niemal punkto-
wym radiozrédiem znanym jako Sagitarius. AV obszarze kilku parsekéw wokot
srodka znajduje sie geste skupisko zaréwno mtodych giiaz B jak i ewolu-
cyjnie zaawansowanych olbrzymoéw péznych typéw widmowyChile obecnét
mtodych gwiazd wymaga wygmienia, to obecriei gwiazd chtodnych nakato
oczekiw& na podstawie dynamicznych modeli Galaktyki oraz ekstemjioda-
nych dotyczacych koncentracji obiektow podsystemu sfarggo kisrodkowi. W
srodku Galaktyki, oprocz sktadowej gwiazdowej wystepigie bogata sktadowa
gazowa, w postaci molekularnego [Eeienia pytowo-gazowego, rozrzedzonego
gazu zjonizowanego oraz pozostopo wybuchu supernowe;.

Pozostate obiekty Galaktyki tworza podsystem o catkasvimiimiennych wisci-
wosciach geometrycznych i kinematycznych, ktéry nazywarogisystemem pta-
skim Rzut oka na Droge Mleczna przekonuje nas natychmisstyieksz&t
gwiazd naszej Galaktyce jest zawarta w cienkim dysku (kaiy\adany "z boku”
daje wraenie silnej koncentracji gwiazd wzdhpasa Drogi Mlecznej). Schema-
tyczny obraz obu podsystemoOw jest przedstawiony na Ry4. 6.1

Przestrzenny rozktad obiektéw w dysku nie jest rownomierng ogélnym
tle gwiazd zwiekszona gestcia wyr&niaja sigramiona spiralne Obiekty dysku
galaktycznego obiegaja wokétodka Galaktyki po orbitach niemal kotowych i z
bardzo mata dyspersja predia w kierunku prostopadtym do ptaszczyzny dysku,
zwanej tg ptaszczyzna GalaktykZmiany gestéci przestrzennej w kierunku pro-
stopadtym do ptaszczyzny Galaktyki o opisa w przyblizeniu za pomoca réw-
nania barometrycznego

z

Ds(2) = Ds(0)exp( - ) (63)
Bs

Ds oznacza tu ges$o obiektow typuS w funkcji odlegtdsci od ptaszczyzny Ga-

laktyki z, a Bs jest skala odlegkci, czyli Srednia odlegiscia obiektow typus od

ptaszczyzny dysku.
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Obiekty o najwiekszej koncentracji ku ptaszczyznie @sjki (0 najmniej-
szej wartéci B), takie jak gwiazdy typu O, asocjacje typu O, cefeidy klasy
niektdre miode gromady otwarte, materia miedzygwiazdowgstepuja przede
wszystkim w ramionach spiralnych. Obiekty o wiekszej waci 3 sa rozmiesz-
czone mniej lub bardziej rdwnomiernie w catym obszarze dyslStahce jest
gwiazda dysku, polona na peryferiach ramienia spiralnego (zwanego rameni
Oriona — tabedzia).

Istotnym uzupetnieniem povgzego prostego podziatu obiektéw na dwa pod-
systemy przyniosty badania ich sktadu chemicznegoz plerwsze obserwacje
wskazywaly wyraznie,ze ogélnie rzecz biorac obiekty podsystemu ptaskiego
zawieraja wiecej pierwiastkéw ckich niz obiekty podsystemu sferycznego. Po-
niewa jedynym znanym miejscem powstawania pierwiastkovzldeh sa wnetrza
gwiazd, wiec ranice sktadu chemicznego interpretowano jakaniée wieku:
obiekty podsystemu sferycznego sa stare, ich obecny siiathiczny jest taki
sam jak materii pierwotnej, z ktérej powstata Galaktyka.ig€Bty posystemu pta-
skiego sa znacznie mtodsze i zbudowane z materii, ktératzogrzetworzona we
wnetrzach gwiazd. Rozumowanie to stalo sie podstawaziphdobiektow Galak-
tyki na dwie zasadnicze grupyPopulacje ll- ztazona ze starych gwiazd podsys-
temu sferycznego Populacje 1- obejmujaca znacznie mtodsze obiekty podsys-
temu ptaskiego.

Wspotczesne rozamienie populacji jest nieco bardziej subtelne i opierane
tylko na wynikach obserwaciji sktadu chemicznego i rozktpdzestrzennego, ale
bierze pod uwage rownzegradienty obfitéci pierwiastkéw cigkich obserwowane
wsrdd obiektéw naleacych do obu podsystemaéw.

W dysku galaktycznym gradienty sktadu chemicznego obsersig zaréwno
z odlegtcscia (w ptaszczyznie dysku) aalodka GalaktykR jak i z odlegiécia od
ptaszczyzny dyska. Typowymi wartGciami dla gwiazd sa

d[Fe/H] d[Fe/H]
dR dz

Znaczy toze zawart&t pierwiastkow cigkich w dysku wzrasta zaréwno ku ptasz-
czyznie Galaktyki, jak i ku jej centrum.

Rozktad obfitéci pierwiastkéw cigkich w typowych obiektach podsystemu
sferycznego — gromadach kulistych, jest mniej jednoznaciv centrum Galak-
tyki oraz w zgrubieniu centralnym zawagfopierwiastkéw cigkichsrednio maleje
ze wzrostem odlegkxi odsrodka, z tym jednalkze obok siebie wystepuja zaréwno
gromady o matlej zawarszi metali jak i gromady o sktadzie chemicznym podob-
nym do sktadu chemicznego Sica. Gromady o diej zawart8&ci pierwiastkéw
ciezkich nie wystepuja jednak w odledgiciach wiekszych miok. 7 kpc odsrodka
Galaktyki. Gromady o peredniej zawartsci pierwiastkéw cigkich obserwuije sie

=-0,05 [kpcY); = -0,5 [kpc 1]
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do odlegtdci ok. 20 kpc. W zewnetrznych obszarach halo, w odiegéach ponad
30 kpc, zawartst pierwiastkéw cigkich nie wykazuje systematycznych zmian z
odlegtccia i zawiera sie w granicach2,5 < [Fe/H] < 1,5. Na uwage zastuguje
stwierdzenieze stosunek [Fe/H] gromad kulistych nie jest nigdy mniejsdyok.
-2,5. Nie jest jeszcze zupetnie jasne, czy ograniczeniestrgalne, czy tylko wy-
nika z niedoktadnsci metod pomiarowych, ktére dla odlegtych gromad opieraja
sie gtéwnie na pomiarach fotoelektrycznych i wyznaczonyalich podstawie nad-
wyzek nadfioletowych. Jmli jednak ogranicznie takie istnieje, to oznaczatoby to,
ze nawet najstarsze obiekty Galaktyki powstaty z materbhogaconej uprzednio

w pierwiastki cigkie w wyniku proceséw nukleosyntezy we wnetrzach gwiazd.

Nalezy zatem dopscic mazliwost istnienia jeszcze starszej populacii Il odpo-
wiedzialnej za pierwsza zmiane sktadu chemicznego nn&t&szectswiata. Naj-
prawdopodobniej jej pozostadoiami sggwiazdy ubogie w metal®©becnie znamy
kilka tysiecy gwiazd p6znych typow widmowych, o temperath z zakresu 4500
— 6500 K i dwych predké&ciach w stosunku do Siea, Swiadczacych o przy-
nalezndsci do kraicowego systemu kulistego, ktérych widma wskazuja naysiln
deficyt metali, wyraajacy sie niespotykanasmdd normalnych gwiazd wargcia
stosunku [Fe/H] z przedziatu od -2,5 do -5,4. Zaskakujgtagciwdscia tej grupy
gwiazd jest day procent obiektéw o wyraznie podwgzonej zawartri takich
pierwiastkow jak Ba, C, N, O, Mg, Si i Eu. Osobligbta nie znalazta jeszcze
zadowalajacego wygaienia, cho najprawdopodobniej natg ja wiaz& z "zanie-
czyszczeniem” pierwotnej materii przez wybuchy najstgehzsupernowych.

Niezaleznie od tego ktéra z hipotez jest stuszna, wydaje sie oberaihistorie
Galaktyki naley zacz& od populacji Ill, a opisane poprzednio cechy rozktadu
przestrzennego, rozktadu predkni rozktadu obfit&ci pierwiastkéw cigkich na-
lezy uwazat za wynik nastepujacych procesow:

Sktadowa sferyczna Galaktyki powstata w wyniku sferyczsyenetrycznego
kurczenia sie obtoku protogalaktycznego i jego rozpadposzczegoline gwiazdy i
gromady gwiazdowe. Poniewa&zas kurczenia sie obtoku byt znaczniezdizy od
charakterystycznego czasu ewolucji najmasywniejszyciazgy materia w czasie
kurczenia sie Galaktyki ulegata stopniowemu wzbogacanpierwiastki cigkie.
Procesy gwiazdotworcze zachodzity najszybciej w nagmsth obszarach central-
nych, co wyj&nia dlaczego metaliczeb gwiazd jest tansrednio najwieksza.

Nieco odmiennie przedstawia sie sytuacja w dysku galakiym. Dzisiejsze
oceny wieku gromad sugerujae dysk powstat dopiero po zakezeniu procesu
kurczenia sie podsystemu sferycznego do jego obecnepgipgdy materia byta
juz znacznie wzbogacona w pierwiastkizige. Procesy ewolucji gwiazd w dysku
prowadzity do ciagtego wzrostu zawast pierwiastkow cigkich — w przyblze-
niu o czynnik od 3 do 5 w ciagu Blat. Chocia dysk galaktyczny jest struktura
trwata dynamicznie, to jednak w miare uptywu czasu dysjeepredk&ci gwiazd
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dysku wzrasta (np. wskutek oddziatyiva obtokami materii miedzygwiazdowej).
Wazrost dyspersji predigei w kierunku prostopadtym do ptaszczyzny Galaktyki
powoduje,ze coraz wigcej gwiazd z dysku m® oddala sie na stosunkowo de
odlegicsci od ptaszczyzny Galaktyki. A zatem najeoczekiwa, ze stare gwiazdy
dysku beda mialy znacznie "grubszy” rozklad przestrzenznacznie wieksza
Srednia sktadowa predkoi w kierunkuz. Charakterystyki kinematyczne powinny
byt skorelowane z wiekiem i sktadem chemicznym.

Konsekwencja przyjecia powgzego scenariusza formowania sie Galaktyki
jest dzisiejszy podziat obiektéw galaktycznych na popelaczyli grupy o zbli-
zonych cechach kinematycznych, o podobnym wieku i sktaclzggnicznym. Po-
niewa opisywane procesy przebiegaty w sposéb ciagty, liczbalmgch do wy-
réznienia populacji jest oczywcie wieksza i tylko populacje skrajne.

Najstarsze obiekty Galaktyki tworzpopulacje halo(zwana te krahcowa
populacja 1)). Ich rozkiad przestrzenny jest sferycznie symetrycznyyyzazna
koncentracja kisrodkowi. Kusrodkowi Galaktyki wzrasta rowrzewzgledna za-
wartcst pierwiastkow cigkich czyli parametr [Fe/H]: w dzych odlegtéciach od
Srodka,R > 30 kpc, zmienia sie on nieregularnie od obiektu do obiektadzy
wartcscia minimalna ok—2,5 do ok. —1,5; w odlegtcéciach mniejszychR < 10
kpc, wartat tego parametru wzrasta od okl1,5 do ok. 0,0 w centrum. Wszyst-
kie obiekty populaciji halo sa stare, ich wiek jest rzedu 41,5-10'° lat. Masy
gwiazd obserwowanych w halo sa mniejsze od ok. ®8 gwiazdy o wiekszych
masach zdayly juz przeewoluowa do fazy biatego karta i ze wzgledu na mata
jasnat absolutna przestaty bywidoczne.

W5sréd obiektéw podsystemu sferycznego wamia sie ponadto d niepre-
cyzyjnie zdefiniowangosrednia populacje ilzalicza sie do niej znacznie bogat-
sze w pierwiastki cigkie gwiazdy zgrubienia galaktycznego oraz tzw. gwiazdy
szybkie, ktorych predi&i Srednie wzgledem Shza sa rzedu 100 km/s (czyli sa
mniejsze odredniej predksci gromad kulistych i kracowych podkartow, rownej
ok. 200 km/s). Cecha charakterystyczna podsystemucsfieego jest brak w nim
wiekszych ilgci materii rozproszonej.

Znacznie miodsze sa obiekty tworzace populacje dyskyré#iamy w niej
trzy podgrupy. Stara populacja dyskujest utworzona przez karly typéw K i
M, podolbrzymy i czerwone olbrzymy o umiarkowanym deficypierwiastkow
ciezkich (gwiazdy o ostabionych liniach metali w widmach) azekmienne dhu-
gookresowe i niektére gwiazdy RR Lyrae o podisyonej zawarki pierwiast-
kow ciezkich. Obiekty te sa rozimne mniej wigcej rownomiernie w ptaszczyznie
dysku galaktycznego, a idrednia odlegist od ptaszczyzny Galaktyki jest rowna
ok. 700 pc.

Posrednia populacje dyskworza karty p6znych typéw widmowych (G do M,
w tym réwniez Stahce), cz&t podolbrzyméw i czerwonych olbrzymoéw a tak
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biate karty i mgtawice planetarne. Ich rozktad przestraejast silniej sptaszczony
niz dla populacji starego dyskusrednia odlegiet od ptaszczyzny Galaktyki jest
réwna ok. 400 pc.

Jeszcze wieksze sptaszczenfrednia odlegist od ptaszczyzny Galaktyki ok.
200 pc — charakteryzuje rozktad przestrzemmpdej populaciji dyskuw sktad kt6-
rej wchodza karty i olbrzymy typow widmowych p6zniejstyod A oraz niektore
biate karty.

WSszystkie wymienione waej populacje maja mniej wiecej rownomierny roz-
ktad w ptaszczyznie dysku. Natomiast wyraznie nierOwigmnie sa w niej rozto-
zone obiektypopulacji ramion spiralnych W jej sktad wchodza najmtodsze gro-
mady otwarte i asocjacje, gwiazdy typéw widmowych O — B, mhf&klasyczne
i gwiazdy zmienne typu T Tauri, a tak gaz i pyt miedzygwiazdowy. Obiekty te
wystepuja niemal wytacznie w ramionach spiralnych Giglki.

Oprécz powyszego podziatu stosuje sie rownigpodziat na kracowa
populacje Il, p&rednia populacje Il, stara populacje |,5pednia populacje | i
mioda populacje |. Oba sposoby podzialu sa w zasadzieedane, cha ich
granice nie sa ostro zaznaczone. Podsumowanie fizycziyobrhatycznych cech
wszystkich grup populacyjnych jest zawarte w Tabeli 6.2.

Stosowany jest ponadto jeszcze jeden podziat na grupy emgacych ay-
wanych zamiennie nazwach: kigowa populacja Il (halo), oednia populacja I
(gruby dysk), zgrubienie centralne, grednia populacja | (stary dysk) oraz kra
cowa populacja | (miody dysk) . tatwo mpa sie zorientow@ ze réznice miedzy
poszczeg6lnymi systemami odnosza sie w wiekszym stiopninazewnictwa @i
do istoty podziatu, ktérego kryteriami sa zawsze rozktexkptrzenny, cechy kine-
matyczne oraz cechy fizyczne, a w tym przede wszystkim skiadhaczny.



Tabela 6.2

Populacje w GalaktyceS, jestsrednia predkécia Stdica wzgledem danej grupy obiektow,o? >1/2 charakteryzujérednia wartét
dyspersji predkéci w danej grupie3s jestsrednia skala odlegéei od ptaszczyzny GalaktyKz, jestSrednia masowa obfisaia
pierwiastkow cigkich wyrazona w jednostkach stonecznych.

populacja | populacja Il + 11 (?)
parametr mioda | posrednia | stara posrednia [ krahcowa
ramiona spiralne populacja dysk populacja halo
mioda posrednia stara posrednia stara
wiek [10° lat] 0,1 1 5 10 10-15 15
S, [km/s] 20 30 30 50 100-150 250-300
< 0?2 >Y2 [km/s] 15 25 50 80 100 120
|7 [pc] 50-120 120-200 200-400 400-700 700-2000 3000
Z/Z; 1-2 1-2 0,5-1 0,2-0,5 0,1-0,2 0,001-0,1
diagram HR hiyx Per Hijady M 67 NGC 188 gromady kuliste
obiekty gaz i pyt miedzy- | gwiazdy A-M, | Stohce, karty |  karty K-M, gwiazdy szybkie,| jasne czerwone
gwiazdowy, czerwone typu G-M, olbrzymy, chtodne olbrzymy,
gromady otwarte,|  olbrzymy, biate karty, podkarty, podkarty, gwiazdy ubogie
asocjacje OB, karty Me, czerwone zmienne RR Lyrae, w metale
cefeidy klasyczne biate kart olbrzymy, | dlugookresowe zmienne RR Lyrae,
T Tauri mgtawice zgrubienie diugookresowe gromady
planetarne centralne kuliste

18T
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7. Whasndsci gwiazd r&nych typow widmowych

W rozdziale 5 przedstawione zostaly obserwacyjne krytesimimowe
pozwalajace na przypisanie 2dej gwiezdzie typu widmowego i klasy jasno-
sci, informujacych w sposoéb przybbny o jej najwaniejszych parametrach fi-
zycznych — temperaturze i promieniu. Bdce temperatur powierzchniowych i
przyspiesz@ grawitacyjnych decyduja nie tylko o zicach w wygladzie widma
liniowego, ale réwnie o r&nicach proceséw fizycznych przebiegajacych w
zewnetrznych warstwach gwiazd, w ktérych formowane jestmo. Maozna za-
tem oczekiwa, ze gwiazdy z ranych przedziatéw temperatury beda wykazgwa
rozmaite, sobie tylko wiciwe cechy i zjawiska. Poniewav praktyce astrofizycz-
nej najzwiezlejsza charakterystyka gwiazdy jestygj widmowy, ponzszy krotki
opis gwiazd spotykanych w Galaktyce odpowiada schemattasikikacyjnemu.
Oczywiscie jest to tylko wygodne uproszczenie, gdy rzeczywist&ci tempe-
ratury gwiazd zmieniaja sie w sposob ciagly i skokoweejszie od jednego do
drugiego typu widmowego nie oznacza skokowej zmiany wiashfizycznych.

Gwiazdy Wolfa—Rayeta (WR) Wysokotemperaturowy kraniec ciagu typow
widmowych zajmuja gwiazdy zwane od nazwisk ich odkrywcowiagzdami
Wolfa—Rayeta. Ich widma nie mieszcza sie w ogdéinym sclugerdasyfikaciji wid-
mowej i stworzony dla nich oddzielny typ widmowy ma z systemMdK zwiazek
tylko formalny.

Optyczne i nadfioletowe widma gwiazd WR sa zdominowanezsiae i sze-
rokie linie emisyjne helu, azotu, wegla i tlenu. Zahée od tego, ktére z tych linii
sa szczegoblnie wzmocnione, gwiazdy WR dziela sie napagice podgrupy: WN
— 0 wzmocnionych liniach helu i azotu, WC — w ktorych szcze@dkilne sa linie
wegla i nieliczne gwiazdy WO, w ktérych wzmocnione saditlienu. Linie wo-
doru sa na og6t w widmach gwiazd WR bardzo stabe lub w og@eidioczne. Ich
wystepowanie w emisji zaznacza sie dodaniem symbolu hahserpcji — sym-
bolu a. Symbol ha wskazuje na istnienie zarbwno emisyjngkh gbsorpcyjnych
linii H. Typowe widma gwiazd WR sa przedstawione na Rys. 7.1

Klasyfikacja gwiazd WR jest jednowymiarowa. Podobnie jak lasifikacii
MK poszczegolne typy sa podzielone na podtypy. Gwiazdy \WNszeregowane
w ciag WN2,..., WN9 zalenie od wzglednych naken linii kolejnych jonéw azotu:
NIl 463,4, 464,0; NIV 405,7; NV 460,3, 461,0 nm. PodobniegcWC4,..., WC9
odpowiada zmianom naten linii jonéw wegla ClIl 569,6; CIV 580,1, 581,2 nm, a
takze linii tlenu OIII 559,2 nm. Kryterium odniajacym podtypy WO1, ..., WO4
sa stosunki natgn linii tlenu OV 340,01 OVI 381,1, 383,4 nm. Mniejsze numery
podtypéw odpowiadaja waszym temperaturom jonizacji i wzbudzenia.

Podziat gwiazd WR na podtypy WN, WC i WO jest odbiciem rzecisgych
roznic sktadu chemicznegawiecacej materii. Gwiazdy WN, w poréwnaniu z ma-
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Rys. 7.1 Typowe widma gwiazd Wolfa-Rayeta. Widma WO i WC sa unormiogvdo
widma ciagtego. Widmo WN jest widmem obserwowanym, wgnaym w jednostkach
energetycznych; wzrost poziomu widma ciagtego ku fioléfest oznaka wysokiej tem-
peratury na powierzchni.

terig powstata w wyniku rownowagowego cyklu CNO (patrzdpiat 8) przemiany
wodoru w hel, wykazuja zwiekszona zawdtdielu i azotu i obriona zawartst
wodoru, wegla i tlenu. Skfad chemiczny gwiazd WC jest taitk dla materii
powstatej w wyniku przemiany helu w wegiel i tlen. GwiazdyOQ)Nprzeciw-
nie niz gwiazdy WN, wykazuja nadmiar tlenu kosztem helu i weglsobliwo-
Sci sktadu chemicznego gwiazd WR pozwalaja przypuszcza sa to obiekty w
zaawansowanych stadiach ewolucyjnych, w ktorych produ&skcji jadrowych
przebiegajacych w giebokich wnetrzach staja sie wih@ na powierzchni, np. w
wyniku utraty lub odrzucenia zewnetrznej otoczki zbudoejaz wodoru. Wniosek
ten wydaja sie potwierdzadwa fakty obserwacyjne.

Po pierwsze, w kilku przypadkach gwiazdy WR sa otoczon&Spieniami
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rozrzedzonej materii (angring nebulag. Najbardziej znanym przykladem jest
gwiazda HD 192163 (WN6) zwiazana z mgtawica NGC 6888. Magegtawicy
ocenia sie na podstawie emisjii radiowej na okM5; charakterystyczna cecha jej
sktadu chemicznego, ocenionego na podstawiezeat@ii emisyjnych w dziedzi-
nie optycznej, jest dia zawarté azotu i helu.

Po drugie, wszystkie gwiazdy WR sa zrodtami intensywnwaaitrow gwiaz-
dowych, o czynswiadczy ksztatt typu P Cygni linii rezonansowych w nadfitde
Potazenie krotkofalowego kifeca profili absorpcyjnych odpowiada predictom
wyptywu 1000 — 4500 km/s, zateie od potencjatu jonizacji jonu produkujacego
linie. Duza predk&t wyptywu potaczona ze stosunkowozdugestécia, oceniana
na podstawie obserwacji radiowych i podczerwonych, pravakb znacznego
tempa utraty masy, rzedu 19— 10~% 2. /rok. Jest to najwieksze tempo ciagte;
utraty masy obserwowane swiecie gwiazd.

U wielu gwiazd WC péznych podtypéw obserwuje sie silngwgzke pro-
mieniowania podczerwonego, ktérej rozktad widmowy wyrigzwskazujeze jej
zrodtem jest termiczne promieniowanie pylu o temperauzedu 1000 K. Dla
jednego obiektu (0 nazwie MR 80 i typie widmowym WC9), metadarferenciji
plamkowej okrélono rozmiary otoczki pytowej na ok. 100 j.a.

Gwiazdy WR sa z reguty silnymi zrédtami promieniowaniatgenowskiego.
Rozktad widmowy tego promieniowanwiadczy o tym,ze jest ono wysytane
przez rozrzedzony gaz o temperaturze kilku milionow stepnijprawdopodob-
niej z cienkiego, zewnetrznego obszaru wiatru, w ktérymospcja miekkiego pro-
mieniowania rentgenowskiego jestjniewielka. Goracy obszar w zewnetrznych
czesciach wiatru mae bye wynikiem oddziatywania rozpedzonych czastek wia-
tru z rozrzedzonym &odkiem miedzygwiazdowym lub z wiatrem innej gwiazdy.
Stosunek jasr&ei rentgenowskiej do jasgoi bolometrycznejlx /Lpol, jest dla
gwiazd WR znany bardzo niedoktadnie (ze wzgledu na trétimgyznaczenid.p
dla tych goracych obiektéw), jednak wszystko wskazujemaé jest on tego sa-
mego rzedu co dla gwiazd typu O — ok. 10— co mae sugerow&, iz w obu
przypadkach mechanizm emisji rentgenowskiej jest podobny

Osobliwe widmo, ztaone z silnych linii emisyjnych oraz intensywna utrata
materii w postaci wiatru gwiazdowego sprawiaj&, wyznaczenie podstawowych
parametréw fizycznych gwiazd WR jest stosunkowo trudnejgyasz nie stosuja
sie do nich wyniki kalibracji omawianych w paragrafie 5. yee informacje
dotyczace gwiazd WR zawdzieczamy przede wszystkim tymakbbm, ktére sa
czlonkami asocjacji lub uktadéw podwoéjnych. Dla tych pismych mana bez
trudu wyznaczg jasnéci absolutne, Zadla drugich — ocelimasy, promienie i
temperatury efektywne. Typowe wastm temperatur efektywnych i jasec abso-
lutnych sa przytoczone w Tabeli 7.1.

Warto jednak zwréd uwage ze temperatury efektywne otrzymywane w po-
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szczegolnych przypadkachardia sie znacznie i moga zawiéraie w przedziale
(3—9)-10* K. Nie jest jeszcze catkowicie jasne, w jakiej mierze roztan jest
zjawiskiem rzeczywistym, a w jakiej — odbiciem naszej negpmdsci modeli at-
mosfer tak nietypowych obiektéw jak gwiazdy WR.

Tabela 7.1
Temperatury i jasn&ci gwiazd Wolfa-Rayeta

Sp Tef My L/Ls Sp Tet My L/Ls

WN3 | 85000 -3,1 22.1C° | WC4 90000 -4,5 35-1C°
85000 -4,0 20.1CP 85000 -3,6 13-10°
60000 -4,0 16-1CP 80000 -3,6 12.1CP
60000 -4,1 16.-1CP 75000 -45 22.10°
50000 -5,4 35.1CP 65000 -4,0 14-1C°
45000 -5,5 24-10° 50000 -4,6 87-10*
30000 -6,7 50-1CP
6ha| 45000 -6,8 15-10° | WO1 | ~ 150000 -1,8
9ha| 35000 -7,1 72.1CP 5 -5,0

©O© 0o ~NOO O b~
©O© 0o ~NO Ol

Znacznie mniejszy rozrzut wykazuja natomiast wacigromieni gwiazd WR
ocenione na podstawie analizy uktadoveméeniowych: zawieraja sie one w gra-
nicach 3 — 11 promieni Sfca i przedziat ten zaky w bardzo matym stopniu od
uzytych modeli atmosfer obu sktadnikéw. Dlatega tewaza sie za fakt dobrze
potwierdzony obserwacyjniee gwiazdy WR sa obiektami o stosunkowo matych
promieniach i wysokich temperaturach efektywnych.

Oceny mas sa réwrzewynikiem analizy podwojnych uktadéw spektroskopo-
wych. Niezbedne dane istnieja dla ok. dwudziestu ukfadévktérych sktadni-
kiem gtéwnym jest z reguly goraca gwiazda typu O. Zakladae masy gwiazd
O w ukfadach sa takie same jak dla normalnych gwiazd tega g stosunku am-
plitud predkdci radialnych mana ocerit masy sktadnikéw WR. Zawieraja sie one
w szerokim przedziale 6 — 50/ i nie wykazujazadnej zalenosci od podtypu.

Gwiazdy WR nalea do podsystemu ptaskiega (z| >= 100 pc) i wystepuja
przede wszystkim w sasiedztwie obszaréw Galaktyki pejlaktywndci gwiazdo-
tworczej, takich jak okolice centrum Galaktyki, ramionarajme, rozlegte obtoki
materii miedzygwiazdowej czy asocjacje lub miode gromgdyazdowe. Sa to
zatem obiekty miode, clto— ze wzgledu na dia mase i zwiazane z tym zel
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tempo ewolucji — zapewne w zaawansowanych stadiach ewolaty Najpraw-
dopodobniej ich poprzednikami sa masywne gwiazdy typuwaidego O, ktére
utracity otoczki wodorowe podczas palenia wodoru w jadizgrocesy miesza-
nia i silny wiatr doprowadzity do obrznia ich goracych warstw wewnetrznych.
Szczegoly ewolucji gwiazd Wolfa—Rayeta nie zostaly jeszadowalajaco wyja-
Snione; jako hipoteze robocza przyjmuje sie,stanowia one faze poprzedzajaca
wybuchy supernowych typu la i Ib. Przemawia za tym falet,gwiazda WR byta
poprzedniczka supernowej w Wielkim Obtoku Magellana z 188u.

Gwiazdy WR wystepuja stosunkowo rzadko: znamy ich okdl0.3Do odle-
gtosci 3 kpc od Staca znajduje sie ich tylko 63, czyli jest ich czterokrotnigiej
niz np. gwiazd typu O i B 0 masach ponad 44, (245 obiektéw). Mimo to
moga one mie znaczny wptyw na ogolny stan materii w Galaktyce: ich wiatr
napedzane silnym polem promieniowania wnosza do mategdzygwiazdowej
energie kinetyczna w tempie ok. 30Js*-kpc 2 oraz mase w tempie ok.-30°
M, rok 1.kpc 3. Materia opuszczajaca gwiazdy WR jest w wyniku przemian
jadrowych wzbogacona w hel, wegiel, tlen, azot i magnest dna réwnie obfi-
tym zrodtem grafitowego pytu miedzygwiazdowego.

Okoto 10% gwiazd kwalifikowanych jako WR znajduje sie w canh mgta-
wic planetarnych. Pomimo zewnetrznego podabte/a widma oraz po&enia na
diagramie HR sa to jednak obiekty o catkowicie odmiennéjirze.

Jadra mgtawic planetarnych. Druga nietypowa grupe obiektow z wysoko-
temperaturowego kfca diagramu Hertzsprunga—Russella tworza gwiazdy cen-
tralne (jadra) mgtawic planetarnych. Mglawice planeta(widoczne przez mate
teleskopy w postaci jasnych plamek przypominajacycheilar stad nazwa) w
rzeczywist&ci odznaczaja sie da rozmait8cia ksztattow: od kolistych do osio-
wosymetrycznych, jak to pokazuja przyklady przytoczomeRys. 7.2. Jednak
centralne poteenie jadra wzgledem mgtawicy nie pozostawia na ogoplwabsci
co do fizycznego zwiazku miedzy nimi. Widmo mgtawicy zamievzbronione i
dozwolone linie emisyjne oraz stosunkowo silne kontinuuymabana. Wieksz&t
linii dozwolonych pochodzi z rekombinacji zjonizowanydomdw wodoru, helu,
wegla, azotu i tlenu. W szczegokm dekrement balmerowsktzyli stosunki
nateeh kolejnych emisyjnych linii serii Balmera, jest taki, jago naleatoby
oczekiwa w przypadku fotorekombinacji jako gtéwnego mechanizsatiecenia.
Czynnikiem jonizujacym mgtawice jest bez watpieniampreniowanie nadfiole-
towe gwiazdy centralnej.

Materia mgtawic planetarnych znajduje sie w stosunkowaakym stanie jo-
nizacji, ktéry zreszta zmienia sie znacznie wzjiromienia: jest najwaszy w
poblizu gwiazdy centralnej i najeszy na obrzeach. W widmie jednej mgtawicy
moga jednocZmie wystepowa zaréwno linie zjonizowanego helu, linie §o#o-
krotnie zjonizowanegaelaza, jak i radiowe linie czasteczek CO i OH.



193

Rys. 7.2 Rézne ksztatty mgtawic planetarnych. (Zdjeciaélmbble Space Telescope

Wzbudzenia zderzeniowe nie maja wiekszego znaczenig farmowaniu
sie wodorowych linii emisyjnych mgtawic planetarnych. efdenia odgrywaja
natomiast wana role w mechanizmie wzbudzania atoméw i jonéw piertwias
kow ciezszych do pozioméw metatrwatych patmych kilka elektronowoltéw
nad poziomem podstawowym, z ktrych nastepnie zachodzgspia wzbronione
do stanu podstawowego. W gest@ach elektronowych charakterystycznych dla
mgtawic planetarnychNe ~ 10° m~3), charakterystyczny czas uplywajacy miedzy
zderzeniami jest rzedu §&, sredni czagycia atoméw na poziomach metatrwa-
lych zawiera sie w granicach 18— 10* s, a zatem, wzbudzony zderzeniowo atom
ma znikoma szanse, by doczékzastepnego zderzenia -dyaze powodujacego
zderzeniowa deekscytacje — przedsziégm spontanicznego pr&eja promieni-
stego zwiazanego z emisja linii wzbronionej. Wiek&zlinii wzbronionych naley
do tlenu i neonu. Przyktad widma mgtawicy planetarnej jedtgzany na Rys. 7.3.

Jak ma&na sad4#i na podstawie ksztattu i przesuaiknii, mgtawice planetarne
ekspanduja jako ca¥ z predk&ciami od kilku do nawet tysiaca km/s.

Powyzsze cechy mgtawic planetarnych nie pozostawiaja watsii, ze ich
jadra sa na og6t gwiazdami goracymi. RzecAgig, ich widma moga wykazy-
wat cechy widmowe gwiazd typu widmowego O, Of, w pewnych prdkaech —
gwiazd Wolfa—Rayeta, a niekiedy sktddsie wytacznie z widma ciagtego bez linii
absorpcyjnych czy emisyjnych. Temperatury gwiazd cenyictt wyznaczone me-
todami p&rednimi na podstawie stosunkéw nade linii zaréwno samych gwiazd
jak i otaczajacych je mgtawic sa zawsze bardzo wysokieniez@ja sie w prze-
dziale 3 10* — 10° K.

Dla kilkunastu mgtawic planetarnych o znanych odlégiach maliwe byto
wyznaczenie jasrszi absolutnych gwiazd centralnych; okazato gig,ch moce
promieniowania zawarte sa w przedziale od 0,1 do ok. 100dmdgstkach sto-
necznych. Przy jednoczesnej przyoihej znajomsci temperatur efektywnych



194

15

[O111]

~
o
o)
o)
1k |
o
2
&
©
N
< — s
© E jan}
=] 8 g
©
L ) |
05 2
o
~ mm" - —
o 5}
T
o ~—
©
Al ©
t o
0 W | A\ | L n
4000 5000 6000 A [A] 7000

Rys. 7.3 Przyktad widma mgtawicy planetarnej.

wynikaja stad promienie od kilku dziesiatych do okotodbhs promieni Staca.

Masy gwiazd centralnych sa znane tylko w przgbhiu. W kilku przypadkach
jadra mgtawic planetarnych sa sktadnikami uktadéwmgeniowych, co pozwala
ocent ich masy na ok. 0,5 - 12(,.

Przestrzenny rozktad mgtawic planetarnych w Galak§wé&adczy o ich przy-
nalendsci do starej populacji dysk, a ich paenie na diagramie HR odpowiada
raczej obiektom Il populacji. Mma na tej podstawie wniosko@ae sa to obiekty
stare i zaawansowane ewolucyjnie.

Dotychczas zidentyfikowano ponad 1500 mgtawic planetdrnyo nie za-
wsze jest sprawa prosta, poniebardzo odlegte, albo bardzo zwarte mgtawice
wygladaja na zdjeciach nieba tak samo jak gwiazdy i o nb&d mgtawicy
Swiadcza tylko charakterystyczne linie widmowe. Oceigaze w Galaktyce znaj-
duje sie ok. 410* obiektéw tego typu. Biorac pod uwadggedni czas istnienia
mgtawicy (2- 10* lat) i to, ze Galaktyka istnieje piok. 10° lat, fatwo maemy
ocent catkowita liczbe obiektow, ktore przeszly przez fazgtawicy planetarnej:
10%%/(2.10%) - (4-10%) = 2-10%. Poniewa catkowita liczbe biatych kartow w
Galaktyce ocenia sie na ok., 3: 1019, to prawdopodobna wydaje sie powszech-
nie dzé przyjmowana hipotezae jadra mgtawic planetarnych sa poprzednikami
biatych kartéw, stanowiac faze pragjowa miedzy czerwonymi olbrzymami i bia-
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tymi kartami. A zatem ich obecny stan odpowiadatby fazie kwwginej gwiazd Il
populacji o masach rzedu 0,5 — ¥}, po zakdczeniu fazy gatezi asymptotycznej
(post-AGB, angpost Asymptotic Giant BranghW fazie tej, zewnetrzne warstwy
gwiazd sa stabo zwigzane grawitacyjnie z warstwami gggini, co sprzyja ich
utracie w postaci rozszerzajacej sie, sferycznie syyoetrej mgtawicy. Zgodnie
z tym obrazem mgtawice sa z pevuig tworami mtodymi: odrzucona materia
mgtawicy rozszerzajaca sie pod wptywem promieniowariegej pozostakri w
centrum z typowa prediszia 25 km/s osiaga rozmiary rzedu parseka i ulega roz-
proszeniu w ciagu ok. 20 000 lat. Obe&bangtawicy jest wiec tylko krétkim
epizodem w ewolucji gwiazdy bedacej jadrem mgtawicynglarne;.

WyjaSnienia wymaga natomiast istnienie mgtawic wykazujasyghaznie wy-
réznione kierunki wyptywu. Maliwa przczyna takiej asymetrii nze byc podwoj-
nost gwiazdy centralnej lub stosunkowo silne biegunowe polgmetyczne. Rze-
czywiscie, pewien niewielki procent jader mgtawic planetatnyo stwierdzone
gwiazdy podwdjne, a okoto jednej czwartej §péd wszystkich wykazuje mnigj
lub bardziej regularne zmiany jassm (co mae sugerowa istnienie przeptywow
materii miedzy sktadnikami). Natomiast niczego nie wiadona temat pola ma-
gnetycznego, poniewkaznaczne poszerzenie cieplne linii widmowych unietiho
wia obserwacje rozszczepienia zeemanowskiego linii,ree Silviecenie tla mgta-
wicy maskuje ewentualna obedtqolaryzacji.

Wsrod mgtawic klasyfikowanych jako planetarne istnieje &ilkbiektow
posiadajacych jasne i chlodne gwiazdy centralne, wylg@zijcechy widmowe
gwiazd symbiotycznych lub zmiennych typu Mira. Najprawddpbniej sa to
obiekty, ktére tylko wygladem przypominaja mgtawice qgarne a ich historia
jest catkowicie odmienna niw przypadku przecietnych mgtawic planetarnych.

Gwiazdy typu O. Charakterystyczna cecha widm gwiazd tego typu jestastni
nie wyraznego kontinuum, na ktorego tle wystepuja nigle i stabe linie neutral-
nego helu i wodoru oraz linie jonéw takich jak Hell, SilV, O@Jlll, CIV i NIV.
Podstawowym kryterium klasyfikacyjnym w optycznej dziedkziwidma jest sto-
sunek nateen linii Hel 447,1 do Hell 454,1 nm. Ciag podtypéw, od O3 do 89,
jest ciagiem malejacych temperatur jonizacyjnych. Neisza temperature maja
gwiazdy podtypu O3: linia helu neutralnego Hel 447,1 nm jesth widmach
praktycznie niewidoczna. yteczne kryteria klasyfikacyjne istnieja rownigv
nadfiolecie, w ktérym skoncentrowana jest wigk&€zpromieniowanej energii. Sa
nimi przede wszystkim nakenia linii SilV 139,4, 140,3 i CIV 154,8, 155,1 nm.

Wyraznie wydzielona podgrupa gwiazd typu O sa gwiazdniami (czesto
bardzo silnymi) emisyjnymi. Ich obecgbw widmie zaznaczamy dodatkowym
symbolem informujacym przede wszystkim o wystepowanizghkgdnie o braku
linii Hell 468,6 i NIl 463,4, 464,0 i 464,1 nm: Of — Hell i NIlWw emisji; O(f) —
Hell nie wystepuje, NIl w emisji; O((f)) — Hell w absorpg¢jNIIl w emisji; Of* —
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Rys. 7.4 Widma gwiazd typu widmowego O w szerokim zakresie digjdali. Na gor-
nym rysunku seria linii absorpcyjnych w przedziale od ok.0@Ho 3000 A nalezy do
zjonizowanego helu (odpowiednik serii Paschena wodorug. dlnym rysunku piono-
wymi kreskami bez opisu sa zaznaczone linie wodoru sedimBgea. Linia przerywana
wskazuije potaenie granicy serii.

NIV 405,7 nm w emis;ji silniejsze aiNIIl; Of * — SilV 408,9 i 411,6 nm w emisji,
Hell i NIl w emisji.

Inna podgrupa gwiazd O sa gwiazdy z liniami emisyjnymdewu ale bez wy-
mienionych wyej linii Hell i NIIl. Oznacza sie je symbolem Oe. U niektaty
spasrod nich emisja wystepuije tylko w linii ¢ takie widma oznacza sie symbo-
lem O(e).

Oddzielny symbol stosuje sie dla scharakteryzowaniaokmsci linii emisyj-
nych: n oznacza linie silnie rozmyte, natomiast (n) — linienoiarkowanej szero-
kosci.

Profile linii emisyjnych w gwiazdach Oe maja taki sam chésakak w gwiaz-
dach Be (patrz ziej). Nieliczne gwiazdy, w ktorych profile emisyjne linii He
468,6 maja taki sam ksztalt jak emisyjne linie wodoru w gelizch Oe, ale ktore
nie wykazuja emisji wodorowej, oznaczamy symbolem Oef.
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U czesci gwiazd typu O natgenie linii azotu lub wegla mee bye anomalne w
stosunku do podtypu oksnego na podstawie linii helu. Symbolem ON oznacza
sie gwiazdy o wzmocnionych liniach azotu i ostabionyclidah wegla, natomiast
symbolem OC — gwiazdy o odwrotnych stosunkach zeitgtzn. o silnych liniach
wegla i ostabionych liniach azotu. Anomalie te wystepujgede wszystkim @réd
gwiazd pdéznych podtypow O, przy czym gwiazdy ON wystepug@wszystkich
klasach jasngci, od V do |, podczas gdy gwiazdy OC spotyka sie tylkerdd
gwiazd o duej jasn&ci absolutnej. Nie zostato jeszcze wsfjione, czy ranice
te odzwierciedlaja rzeczywiste zdice sktadu chemicznego, czyztea wynikiem
réznego stopnia wymieszania materii tych gwiazd w czasie veblji na ciagu
gtéwnym.

Z analizy profili linii absorpcyjnych w widmach o @ej dyspersji wynikaze
gwiazdy typu O maja na og6t de predk&ci rotacji —srednie predksci obrotu na
réwniku sa rzedu 100 km/s. Szczegdlniedypredk&ci maja gwiazdy Oe — ponad
300 km/s na réwniku.

W naszej Galaktyce, podobnie jak w innych galaktykach, gdgatypu O
wystepuja gtéwnie w ramionach spiralnych i sa obiektpopulacji 1. Sa one sto-
sunkowo nieliczne, chioze wzgledu ma dia jasn&¢ mazna je obserwow@z bar-
dzo dweych odlegtéci. Nie ma ich w najbliszym otoczeniu Sfica, tzn. w zasiegu
pomiaru paralaks trygonometrycznych. Kalibracja typéwmowych O w funkciji
jasndsci absolutnych me wiec by dokonana tylko w sposéb predni, za pomoca
obiektéw wchodzacych w sktad asocjacji i gromad otwarfyrhbdlegt@&ciach wy-
znaczonych na podstawie jagoochtodniejszych gwiazd ciagu gtéwnego.

Podobne trudrici napotykaja proby stworzenia fundamentalnej skalipem
ratur efektywnych i poprawek bolometrycznych. Begmmini pomiarsrednicy
katowej okazat sie dotychczas miiovy tylko dla jednego obiektu € Pupis, O4ef 1.
W pozostatych przypadkach musimy odwotyawdo teoretycznych modeli atmos-
fer, wybierajac te spardd nich, ktére najlepiej odtwarzaja obserwowane widmo
ciagte i liniowe. Oczywécie tak uzyskane waoi temperatur i poprawek bo-
lometrycznych zalea zaréwno od poprawici modeli jak i od znajom&xi po-
czerwienienia miedzygwiazdowego. Nawiasem moéwiacagdy O, wystepujace
tylko w ptaszczyznie Galaktyki i w diych odlegt&ciach od Staca, sa zazwyczaj
silnie poczerwienione, co wprawdzie utrudnia wyznaczétigparametréw fizycz-
nych w indywidualnych przypadkach, ale rownosaie sprawiaze gwiazdy te sa
nieoceniona pomoca w badaniach ekstynkcji miedzygoaz).

Masy i promienie gwiazd O sa wyznaczane metodaraig@dnimi na podstawie
analizy uktadéw podwdjnych spektroskopowych ¢@aeniowych, nie ma bowiem
podwadjnych wizualnych o znanych paralaksach trygononsetrych, w ktérych
sktad wchodzityby gwiazdy O. Uzyskane wyniki, chaciabarczone niepewsoia
wiasciwa dla metod p&rednich, sa na ogét zgodne z teoretycznymi modelami



198

gwiazd goracych.

Gwiazdy O, jako obiekty mtode, ktérych wiek zawiera sie wdz waskich
granicach, sa grupa jednorodna pod wzgledem skladmiclzeego: zawarkt
pierwiastkéw cigkich jest taka jak dla gwiazd populaciji I. Wyjatek mogarsiwic
tylko wspomniane wyej gwiazdy ON i OC.

Widmowe obserwacje w nadfiolecie ujawnige praktycznie wszystkie linie
rezonansowe w gwiazdach O maja profile typu P Cygni, co daiyaé gwiazdy
te sa zrodtami silnych wiatrow. Przyjmujac prawdopodplmodel zjawiska wy-
ptywu, mazna ocert, ze z wiatrami wiejacymi z gwiazd O zwiazana jest utrata
masy w tempie 10° — —10 6 4/, rok 1. Tempo utraty masy jest funkcja jasno-
§ci absolutnej: jest najwieksze dla nadolbrzyméw i nagjezie dla kartdw ciagu
gtéwnego. Gwiazdy typu Of tracgednio o rzad wielkéci wiecej materii rd zwy-
kie gwiazdy O.

Istnienie silnych wiatréw jest najprawdopodobniej rownpzyczyna, dla kto-
rej gwiazdy O sa stosunkowo silnymi zrédtami promieniovearentgenowskiego:

z dwza doktadnécia zachodzi dla nichy /Lpo =~ 10~7. Charakterystyczna cecha
promieniowania jest die natgenie w zakresie niskoenergetycznym. Brak absorp-
cyjnego obciecia widma po stronie niskoenergetycznegy(pejmniej ponad to,
czego maemy oczekiwa w wyniku absorpcji miedzygwiazdowej) oznaczae
zrodtem promieniowania rentgenowskiego sa obszary leaoiyiegte od gwiazdy,

ze promieniowanie to nie przechodzi przez wiatr, w ktérymsiataby zacho-
dzic jego znaczna absorpcja. Naturalnym miejscem powstawemisji rentge-
nowskiej wydaje sie zewnetrzny brzeg wiatru gwiazdoweggirzie zderza sie on

Z rozrzedzona materia miedzygwiazdowa lub okologdiavra. Nie przeczy tej
mazliwosci fakt,ze ok. 30% gwiazd typu O jest zmiennych rentgenowsko. Oddzia
tywanie wiatru z materia rozproszona prowadzi bowiem dwgtania na granicy
dzielacej oba srodki fali uderzeniowej, w ktérej cienka optycznie i pordagmna do
milionéw stopni materia wysyta promieniowanie rentgenki@sv wyniku przegt
swobodno-swobodnych. Niejednorodabw fali uderzeniowej, a tade przypad-
kowe zmiany predksci wiatru, moga b§ odpowiedzialne za nieregularne wahania
emitowanego strumienia. Interesujacy, ch@szcze ostatecznie nie rozstrzygniety
jest problem zmienrgzi gwiazd O. Istniejace obserwacje fotometryczne wydaja
sie wskazywa, ze wsréd nadolbrzyméw powszechne sa quasi-okresowe zmiany
jasndsci o niewielkiej amplitudzie, w skali czasowej rzedu dWyrazne sa réw-
niez zmiany ksztattu profili linii absorpcyjnych obserwowanaiaktérych olbrzy-
mow i gwiazd ciagu gtownego typu O. Nie udalo sie jeszczé&m§y doktadnej
okresowdci tych zmian, lecz tylko ok&ono ich skale czasowe — od kilku godzin
do kilku dni. Zmiany profili interpretuje sie niekiedy jakeynik pulsacji niera-
dialnych.

Gwiazdy typu B. Cecha charakterystyczna optycznych widm gwiazd typu B
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Rys7.5 Typowe widmo gwiazdy B2V w szerokim zakresie widma. Na gonnysunku
zaznaczone sa niektore linie pierwiastkow zjonizowanyrysunku dolnym dla poréw-
nania przedstawiony jest rowriédragment widzialnego widma gwiazdy B6V. W dziedzi-
nie widzialnej wystepuje praktycznie tylko seria Balmermadoru i stabe line helu

jest obecng&t silnych linii absorpcyjnych serii Balmera wodoru oraz kidych
linii neutralnego helu. Linie wodoru staja sie coraz tmigjsze w miare wzro-
stu numeru podtypu; linie helu osiagaja maksymalnezsatie w poblzu podtypu
B3. Kryterium klasyfikacyjnym w przedziale podtypéw B2 — B8 dodatkowo
nategenia linii Hel 412,1, 414,41 Sill 412,8, 413,1 nm. Dobrynytarium jasno-
Sci absolutnej (klasy jasBoi) jest dla podtypéw BO — B3 stosunek rad® linii
NIl 399,5 i Hell 400,9 nm. Dla p6zniejszych typow dobrym tegium jasn&ci
jest szeroké&t i natezenie linii balmerowskich wodoru: sa one szerokie i silne w
widmach kartéw, a stabe i waskie w widmach olbrzyméw. zZAwczutae kryte-
riow klasyfikacyjnych pozwala na stosunkowo fatwe i jedraczne wydzielenie
podtypéw BO, BO,2, B0O,5, B0,7, B1 — B9 i B9,5 oraz klas jasriad | do V.
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Typ widmowy bywa niekiedy uzupetniany dodatkowym symbolerftub nn
dla podkré&lenia, ze linie absorpcyjne sa rozmyte lub silnie rozmyte. Pomadt
jezeli stosunki nateen niektérych linii wydaja sie anomalne w stosunku do typu
widmowego okrélonego na podstawie zasadniczych kryteriow klasyfika@hn
woéwczas istnienie tej osoblivéai podkréla sie przez dodanie do symbolu typu
widmowego litery p.

Podobnie jak w przypadku gwiazd O, gwiazdy o wzmocnionynlath azotu
(NI1 566,7 nm) oznaczamy symbolem BN, a symbolem BC — gwiazeiyzmoc-
nionych liniach wegla (Cll 657,8 nm). Staditbierze sie mywany niekiedy ogolny
termin gwiazdy OBN i OBC.

Gwiazdy B wystepuja przede wszystkim w ramionach spyrein w asocja-
cjach i w mtodych gromadach otwartych. Ich sktad chemiczst gblzony do
sktadu chemicznego Stoa, sa to obiekty mtode nalgce do populaciji I.

Obserwowane widma ciagte i liniowe gwiazd B klasy jastiov pozostaja w
bardzo dobrej zgodrsei z wynikami teorii atmosfer. Moemy zatem przypusz-
cze, ze atmosfery tych gwiazd spetniaja wayun przyblzeniu zataenia przyj-
mowane przy konstruowaniu modeli, tzn. pozostaja w rowedze hydrostatycz-
nej i promienistej oraz mma je uwaat za ptaskoréwnolegte. Nowsze obserwacje
w nadfiolecie i w dziedzinie rentgenowskiej ujawnie réwnowaga nie jest jed-
nak doskonata: niewielkie asymetrie lub przesuniecia &letowi linii rezonan-
sowychSwiadcza o istnieniu wiatrow gwiazdowych (bardzo stabgitzhgwiazd B
ciagu gtéwnego i silniejszch dla olbrzyméw i nadolbrzymdwatomiast faktze
praktycznie wszystkie gwiazdy B sa zroédtami promieniawarentgenowskiego,
sugeruje istnienie w ich atmosferach goracych warstw -etker o temperaturze
wielu milionéw stopni. O obecrizi goracego gazéwiadczy réwnie superjoni-
zacja czyli stan jonizacji niektérych pierwiastkéw &gzy nz by to wynikato z
wartcsci temperatury efektywnej. Mechanizm grzania koron gaiBznie zostat
jeszcze zadowalajaco wgaiony.

Obok normalnych, w sensie obserwowanych cech widmowychiazyivB
istnieja w tym samym zakresie temperatur efektywnychnienbiekty o bardzo
wyraznych osobliwéciach widmowych. Mpna je podzie na kilka grup o od-
miennych cechach obserwacyjnych.

Gwiazdy Be.Charakterystyczna cecha tych gwiazd jest stata lub tpikaej-
Sciowa obecn& w widmie widzialnym linii emisyjnych serii Balmera wodqru
naktadajacych sie na widmo absorpcyjne odpowiadajgeewi widmowemu B.
Emisja mae wystepowa we wszystkich liniach, albo tylko w linii H. Znacznie
rzadziej obok linii emisyjnych wodoru obserwuije sie réememisyjne linie jedno-
krotnie zjonizowanych metali, zwtaszcza linie Fell. U seegwiazd Be wystepuja
rowniez w widmie wzbronione linie emisyjne takich jonéw jak OlI, EeMll, Sll i
Felll; ich obecnét zaznaczamy symbolem Bep lub B[e].
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Rys. 7.6 Typowe ksztalty emisyjnej linii ld w gwiazdach Be

Emisje w liniach obserwuje sie réwriav bliskiej podczerwieni i w nadfiole-
cie. W podczerwieni sa to zazwyczaj linie serii Paschendamo oraz linie Ol,
Call (tryplet 849,8, 854,2 i 866,2 nm) i Fell. W nadfiolecienisja wystepuje w
postaci sktadnika emisyjnego profilu P Cygni.

Optyczne i podczerwone widma gwiazd Be odznaczaja sigizbadwza
réznorodn&cia i zarazem zmiensoia. Typowe profile emisyjne linii & sa przed-
stawione na Rys. 7.6.

Widma, ktérych linie emisyjne wykazuja wyrazna wasksktadowa
absorpcyjna nosza nazwgdm otoczkowycliang. shell spectria W dawniejszej
literaturze gwiazdy o takich profilach nazywagwiazdami "shellowymi’ Obec-
nie grupy tej ji sie nie wydziela. Okazato sie bowierng w wieksz&ci gwiazd Be
profile ulegaja bardzo dym zmianom w czasie, w ktérych wyniku widma typu
otoczkowego traca catkowicie sktadowa absorpcyjnaarZa sie te, ze réwnie
emisja zanika catkowicie i gwiazda o typie Be staje sie zZaywiazda B.

Powszechnie uvza sie,ze zrédiem sktadowej emisyjnej jest rozlegta otoczka
wokét gwiazdy, rotujaca ze stosunkowozgupredkécia liniowa. Sposéb powsta-
wania rozdwojonej linii emisyjnej w takiej otoczce jest pdstawiony na Rys. 7.7.

Emisja pochodzi z rozrzedzonej materii w obszarze otacyajgwiazde. Jego
jedna potowa zbfia sie do obserwatora i wysytana przeziia jest wskutek
efektu Dopplera przesunieta w kierunku fal krotkich. Daygptowa, ktora oddala
sie od obserwatora, wysyla linie przesunieta ku czeniviCatkowita szerol&t li-
nii jest okreslona przez predi&s rotacji otoczki. Otoczkowa sktadowa absorpcyjna
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Rys. 7.7 Powstawanie profilu emisyjnej linii gwizdy Be: otoczka wélgiviazdy jest
zrédtem poszerzonej dopplerowsko linii emisyjnej,fsiea linia absorpcyjna powstaje w
obszarze zacieniowanym miedzy gwiazda a obserwatorem.

powstaje w materii znajdujacej sie miedzy obserwatordatosfera gwiazdy, je-
zeli temperatura tej materii jestasiza od temperatury fotosfery.

Taki spos6b formowania sie linii emisyjnych sugeruje jedresnie model
gwiazd Be: sa to zwykile gwiazdy typu B, wokot ktérych zng@sie rozle-
gta otoczka o promieniu kilkudziesieciu promieni gwiazdyudowana ze stosun-
kowo chtodnej (10 000 K) i rozrzedzonej 0~ 10'° elektronéw w cm) ma-
terii. Jak mana wnioskowa na podstawie szerokoi linii, gwiazdy Be rotuja
bardzo szybkosrednio szybciej i zwykte gwiazdy B, mana zatem oczeki-
wat, ze otoczka bedzie wyraznie sptaszczona, przybieragatak dysku lub pier-
Scienia wokot gwiazdy. Modele tego rodzaju, z odpowiednimodyfikacjami
dotyczacymi ksztattu otoczki i jej rotacji wokot gwiazdyatierzystej, pozwalaja
— przynajmniej jakéciowo — wyjdnic duza rozmait&c profili, ktérych przyktady
zostaly przedstawione na Rys. 7.6. Nie v@yj@mja jednak wszystkich osobli-
wosci i zmian obserwowanych u gwiazd Be, ant fochodzenia materii okoto-
gwiazdowej. Zazwyczaj zaktada siee materia ta pochodzi z gwiazdy i opu-
Scita ja pod wptywem takich czynnikéw, jak np.saienie promieniowania, ak-
tywnost powierzchniowa, oddziatywania grawitacyjne w uktadaaudwwojnych
itp. Okoliczndscia sprzyjajaca utracie materii z powierzchni jestbday rotacja
zmniejszajaca site grawitacji na réwniku gwiazdy. Znriest gwiazd Be, zarbwno
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jesli chodzi o zmiany jasrizi, profili linii i ich szerokdci rownowanych, uwaa
sie za wynik zmian zachodzacych w samej otoczce jak | wapash jej formowa-
nia.

Wsréd gwiazd Be wyrbnia sie te tzw. krahcowe (ekstremalne) gwiazdy B
oznaczane symbolem Bex; maja one szczegélnie silne Imisyine i wyraznie
ostabione linie absorpcyjne.

Wiatry wiejace z gwiazd Be, o ktorych istnienswiadcza profile typu P Cy-
gni linii rezonansowych w nadfiolecie, sa stosunkowo staypowo 101! —
1029 /rok i tylko wyjatkowo 10779 /rok. Nie sa wiec w stanie wy§aic po-
wstania stosunkowo gestych otoczek okotogwiazdowyctrekpojawiaja sie ra-
czej w wyniku proceséw wznmwnej aktywn&ci w skali czasowej dni lub nawet
lat. Jest te mato prawdopodobne, by byty one zr6dtem obserwowanegkiady
promieniowania rentgenowskiego. Jest bardziej prawdoboé,ze emisja rentge-
nowska jest raczej nastepstwem podw@gidych gwiazd.

Wigksza&t gwiazd Be wykazuje znaczne nadzky promieniowania podczer-
wonego; sa one szczegoblniezéudla gwiazd Bex. Nie udato sie jeszcze viyjia
pochodzenia tego promieniowania. Jakoziivee zrodta rozwaa sie swobodno—
zZwiazana emisje jonu H emisje swobodno—-swobodna cienkiego optycznie gazu
o temperaturze rzedu 4 lub promieniowanie termiczne pytu o temperaturze
rzedu 16 K.

Opisane tu cechy gwiazd Be spotyka sie rovenieniektérych gwiazd typow
widmowych O i A. Oznaczamy je odpowiednio Oe i Ae i waay za przedtu-
zenie ciggu gwiazd Be ku vzgzym i nzszym temperaturom. Ocenia sig 10
— 20% gwiazd B wykazuje charakterystyki Be. Gwiazdy z emisga taki sam
rozktad w Galaktyce i taka sama przyrnedest populacyjna jak zwykte gwiazdy
B. Gwiazdy Be wyraniaja sie jednak swoim pateniem na diagramie HR, gdzie
zajmuja obszar ok. 1 mag poasj ciagu giéwnego zwyklych gwiazd B. Inaczej
mowiac, gwiazdy z emisja sa o ok. 1 magn&jsze od gwiazd B takiego samego
podtypu. Ranica ta mae byc wynikiem zaréwno wiekszego zaawansowania ewo-
lucyjnego gwiazd Be, jak i wynikiem zmian globalnych pararde ich atmosfer
i wnetrz wskutek szybkiej rotaciji.

Jedna z najwcamiej poznanych gwiazd Be bytaCassiopeiae i dlatego nie-
kiedy gwiazdy o podobnych w&iwdsciach nazywane sa gwiazdatypuy Cas

Gwiazdy Ae/Be Herbiga Obiekty te wystepuja stosunkowo nielicznie i
wyrézniaja sie nastepujacymi cechami: posiadaja liniesgme w widmach,
sa zazwyczaj zwiazane z ciemnymi mgtawicami, bywafgad nich gwiazdy
oSwietlajace pobliskie mgtawice. Typowy profil emisyjnykiego obiektu jest
przedstawiony na Rys. 7.8.

Wszystkie gwiazdy Ae/Be sa silnymi zroédtami promienioiaa podczerwo-
nego, w ktérym obok widma ciagtego mma zauwayC réwniez wyrazne (cho
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Rys. 7.8 Typowy emisyjny profil linii H3 w widmie gwiazdy Ae/Be

do dzk niezidentyfikowane) pasma molekularne. W wielu przypaldkaromie-
niowanie podczerwone ma charakter termiczny zebyt uwazane za promienio-
wanie pochodzace od rozlegtej (o rozmiarach rzedtf i@, czyli 10 j.a.) otoczki
pylowej o temperaturze miedzy 500 i 1000 K. Ponieweaaszycia czastek pytu
miedzygwiazdowego w poldii goracej gwiazdy nie jest prawdopodobnie zdtu
szy od 16 — 10° lat, obecné&t pytu, o ile nie jest on w jaki sposéb dostarczany
z zewnatrz, wydaje si@wiadczyg o tym, ze gwiazdy Ae/Be sa obiektami przed-
gwiazdowymi, dochodzacymi waaie do ciagu gtébwnego. Mmoa je uwaat za
wysokotemperaturowe odpowiedniki gwiazd T Tauri, o ktdryaedzie mowa ni-
zej.

Gwiazdy P Cygni. Do grupy tej zaliczamy wszystkie gwiazdy o charaktery-
stycznych profilach linii widmowych, sktadajacych sieie przesunietej skiadowej
emisyjnej i wyraznie przesunietej ku fioletowi sktadovabsorpcyjnej. Sposéb po-
wstawania takiego profilu jest wygaiony na Rys. 7.9.

Pierwsza gwiazda, u ktorej stwierdzono profil o takim kéze byla znana
od XVII wieku gwiazda zmienna, ktérej nadano pézniej kagmwy symbol P
Cygni. Profil P Cygni jest oznaka istnienia wokoét gwiazdyljej lub kilku
ekspandujacych otoczek gazowych. Gwiazdy z profilami PiCyig stanowia jed-
norodnej grupy obiektéw o wspolnych cechach fizycznychmiei® Cygni ozna-
cza obecnie tylko zjawisko lub moéwiac inaczej, jedna gfiezna ceche widma
gwiazdowego.

Szczegolnie wyrazne charakterystyki P Cygni wykazujdafiarzymy wcze-
snych typéw widmowych oraz wieks&@o gwiazd, w tym réwnie gwiazd ciagu
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Rys. 7.9 Powstawanie profilu typu P Cygni: a) linia tworzona w otoczyzzo-
wej rozszerzajacej sie bez gradientu pregthio sktadnik absorpcyjny, powstajacy w
grubym optyczne obszarze zacieniowanym, jest przesukigtfioletowi o stata wiel-
kost odpowiadajaca predkoi ekspansiji, sktadnik emisyjny powstaje w cienkich optyc
nie obszarach symetrycznej otoczki; b) istnienie gradigmedkdci powoduje znaczne
rozciagniecie sktadowej absorpcyjnej ku fioletowi.

gtéwnego, z wysokotemperaturowego obszaru diagramu HRaSgviazda P Cy-
gni ma typ widmowy B1 lai profile typu P Cygni w dziedzinie opiyej. Znacznie
czesciej ksztatt P Cygni wystepuije tylko (lub szczegolniaisi) dla linii rezonan-
sowych, potaonych na ogét w nadfioletowej cgei widma.

Osobliwe gwiazdy typu B.Nawet na podstawie widm o matej dyspersjima
stwierdzt, ze wiele gwiazd typu B wykazuje anomalne reagia niektorych linii
absorpcyjnych. Anomalie te sa najtatwiejsze do zazeméa w przypadku helu,
ktérego linie w normalnych gwiazdach B osiagaja maksinnategzenia w poblzu
typu widmowego B2. Linie moga lotyzaréwno anomalnie stabe, jak i anomalnie
silne. Gwiazdy B wykazujace osobli&oi widmowe oznaczamy ogélnym sym-
bolem Bp, albo wtaczamy do ogdlniejszej grupy (do ktérehadza réwnie oso-
bliwe gwiazdy typu A)gwiazd chemicznie osobliwyclv skrocie CP (z angche-
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mically peculia). Dalszy podziat tych obiektéw zatg od rodzaju obserwowanych
osobliwdsci. | tak gwiazdy B o wzmocnionych liniach helu nazywamy amdami
bogatymi w helnatomiast gwiazdy o ostabionych liniach helu — gwiazdabwo-
gimi w hel

Wsréd gwiazd bogatych w hel wyzdiamy dwie grupy: pierwsza tworza
gwiazdy helowgktorych wnetrza sa zbudowane z materii zawierajacepej helu
niz wodoru. Ich masy sa mniejsze odM.,. Przypuszcza sige sktad chemiczny
gwiazd helowych jest wynikiem ich poprzedniej ewolucji: igedy te przeszly
niedawno przez stadium czerwonego olbrzyma i obecnie ajalszybko przez
obszar temperatur efektywnych odpowiadajacy gwiazdopu . Druga grupe
tworza gwiazdy o podwaszonej zawarti helu w atmosferaciNgGe ~ Ny) i nor-
malnej jego obfitéci we wnetrzach. Gwiazdy tej grupy spotyka sie zaréwno w
asocjacjach jak i w mtodych gromadach otwartych, co pozwaént ich jasnéci
absolutne i rozmiary, z ktérych wynikae sa to gwiazdy ciagu gtéwnego o ma-
sach ok. 10M,, czyli normalnych dla gwiazd wczesnych podtypow B. Gwiazdy
te skupiaja sie wokoét ptaszczyzny Galaktyki, podobnik ijane miode obiekty
nalezace do populac;ji I.

Drugim rodzajem gwiazd o anomalnym wygladzie linii heigsdazdy ubogie
w hel. Ich jednoznaczna klasyfikacja jest nieco trudniejsxdabienie linii helo-
wych w widmie nie zawsze jest widoczne na pierwszy rzut okachoosobliwo-
Sci wnioskujemy najcZriej na podstawie rozliadsci miedzy barwa, wynikajaca
Z pomiaréw fotometrycznych i typem widmowym okienym na podstawie ob-
serwacji spektroskopowych. Kryterium klasyfikacji widmeiyest natgenie linii
helu natomiast barwa zalg od rozktadu widma ciagtego, stabo zatego od ob-
fitosci helu. Gwiazdy ubogie w hel znaleziono w wielu asocjadtjan dowodzi,
ze sa to obiekty miode, o wieku nie przekraczajacyrhla@

Doktadniejsze obserwacje widmowe gwiazd ubogich w hel pityv na
wykrycie wyraznych anomalii rownew zawart&ciach pierwiastkéw cikich.
Wsréd gwiazd tej grupy mana wydziele co najmniej trzy podgrupy o nienor-
malnie silnych liniach absorpcyjnych nastepujacychnpiastkow: (1) gwiazdy
krzemowe 0 szczegélnie silnych liniach Si, (2) gwiazdy o wemonych liniach
fosforu P i galu Ga, (3) gwiazdy o silnych liniach tytanu Ttiostu Sr. Jednocze-
Snie stwierdzonaze obfit&e helu jest w tych gwiazdach 2—15 razy mniejszawi
zwyktych gwiazdach B.

Pomimo tak, wydawatoby sie, istotnychzriic miedzy gwiazdami bogatymi i
ubogimi w hel, wydaje sie bardzo prawdopodobre,o obserwowanych anoma-
liach sktadu chemicznego decyduje taki sam mechanizm. lyite maja take
wiele cech wspdlnych. Jak wspomniano, jedne i drugie wcaedsktad mtodych
asocjacji o normalnym sktadzie chemicznym, co wydaje sikluczat mazliwose,
ze obserwowane anomalie sa wynikiem proceséw ewoluciijmybejmuja cata
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gwiazde, a nie tylko jej warstwy powierzchniowe. Wiek&zgwiazd w obu gru-
pach posiada mierzalne pole magnetyczne, niekiedy barltmo-srzedu kilku te-
sli (kilkudziesieciu tysiecy gaussow). U wielu z nich &z P Cygni w nadfiolecie
Swiadczy o stosunkowo silnym wietrze gwiazdowym. Gwiazdgdite w hel maja
duze predkd&ci rotaciji, wieksze od 150 km/s, podczas gdy gwiazdy ubeghel
sa powolnymi rotatorami. Wszystkie gwiazdy o silnych dich helu mieszcza sie
w waskim przedziale typéw widmowych B0 — B3, natomiast vwatkie gwiazdy o
obnizonej absorpcji helowej & w przedziale B3 — B9.

Wiele sp&réd gwiazd obu grup wykazuje wyrazna zmieshgasndci,
predkaci radialnych, natgenia pola magnetycznego i szerékbrownowanych
niektdrych linii widmowych. Zmienngt ta jestscisle okresowa i daje sie wygaic
jako nastepstwo obrotu gwiazdy.

Po niskotemperaturowej stronie obszaru diagramu HRegjebrzez gwiazdy
o stabych liniach helu, tzn. w przedziale temperatur 16 00Q 000 K, co odpo-
wiada przedziatowi typéw widmowych B6 — B9, grupuje siesttzrodzaj gwiazd
Bp, gwiazdy manganowewane te gwiazdami HgMn. Zgodnie z nazwa, maja
one szczegolnie silne linie absorpcyjne rteci Hgll 398anganu Mnll 347,4
nm. Zwiekszone naenie linii jest wynikiem od stu do tysiackrotnie wiekgze
obfitosci obu tych pierwiastkow. Gwiazdy te rotuja powoli, z gkesciami rzedu
30 km/s i tylko w wyjatkowych przypadkach siegajacymi di00 km/s. Nie maja
one mierzalnego pola magnetycznego, amin& wykazujazadnych przejawow
zmienndci.

Omoéwione tu grupy gwiazd Bp sa wysokotemperaturowym przsghiem
gwiazd osobliwych typu A, o ktérych bedzie mowaej. Osobliwgci ich sktadu
chemicznego przypisujemy efektom separacji pierwiastiomtmosferach gwiazd
goracych pod wptywem &hienia promieniowania, tym samym, do ktérych odwo-
lujemy sie przy wyj&nianiu anomalii sktadu chemicznego gwiazd A.

Wigksz&t omawianych dotychczas gwiazd wczesnych typow widmowych B
wykazuje w mniejszym lub wiekszym stopniu zmieSo@bserwowanych para-
metrow fizycznych. Jest ona wynikiem albo obrotu, jak w pegu gwiazd oso-
bliwych chemicznie, albo niestabilaoi warstw zewnetrznych, jak w przypadku
gwiazd Be. Zmienn& bedaca nastepstwem pulsacji wykazuja w tym zakresie
temperatur gwiazdy typ@ Cephei (zwane tegwiazdami3 Canis Majoris). Jest
to stosunkowo nieliczna grupa gwiazd z waskiego zakregaviywidmowych od
B0,5 do B2 klas jasrszi od IV do Il, wykazujacych regularne zmiany jasobi
predkdsci radialnych. Amplitudy tych zmian sa niewielkie — zmygasndci z re-
guly nie przekraczaja 0,1 mag, a zmiany prestiaadialnych sa co najwgj rzedu
kilkudziesieciu km/s. Widma tych gwiazd sa najzupetmeimalne, podobnie jak i
sktad chemiczny, ktory nie ahi sie od sktadu chemicznego niezmiennych gwiazd
typu B. Krétkie okresy (rzedu kilku godzin), czeste wysteranie kilku bliskich
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sobie okreséw oraz wyrazne zmiany profili linii wskazuig, przynajmniej cZ&
spasrod tych gwiazd wykonuje oscylacje nieradialne.

Zastosowanie nowoczesnych, precyzyjnych technik pom@asadcci i roz-
ktadu natgenia w widmach gwiazd, w tym réwriegwiazd goracych, zmienito
W znacznym stopniu nasze dotychczasowe pojecie o ich memsci. Okazato
sie bowiem,ze wiele gwiazd uwzanych za state,z ktérych wiele gdo nawet
jako standardy jasrsgi lub typéw widmowych, wykazuje w rzeczywis@ nie-
wielkie — rzedu tysiecznych c&ei wielkdsci gwiazdowej — wahania jased, a
takze, niekiedy d&¢ wyrazne zmiany profili linii widmowych. W zmianach tych
nie udaje sie na og6t wymic trwatej okresowsci, a tylko skale czasowe zmien-
nosci, ktére zawieraja sie w przedziale od kilku godzin dtkkilziesieciu dni.
Obiekty tego rodzaju tworza niezbgtile zdefiniowana grupe, ktéra nazywamy
gwiazdamitypu 53 Perseialbo gwiazdami o zmiennych profilach linii. Przyczyne
zmienndci upatruje sie zazwyczaj w oscylacjach nieradialnycheavielkiej am-
plitudzie, ktére moga jednak prowadailo wyraznych zmian ksztattu profili, jak o
tym bedzie mowa w rozdziale 11.

Gwiazdy typu A. W zakresie temperatur i jasec absolutnych na diagra-
mie HR, wiagciwym dla gwiazd typu A, zwlaszcza na ciagu gtéwnym,zeroy
oczekiw& najwiekszej zgodrixi rzeczywistych parametrow gwiazd z teoretycz-
nymi modelami opartymi na klasycznych zaémiach réwnowagi hydrostatycz-
nej i promienistej. Konwekcja w warstwach zewnetrznycthtgwiazd odgrywa
znikoma role w transporcie energii, gtbwnym zrodtempnieezroczystsci jest wo-
dér. Mimo to wzadnym innym typie widmowym nie ma tylu gwiazd, ktére w
jakims sensie mpemy uwaat za osobliwe, co w typie A. Zwiazane sa z tym réw-
niez pewne trudnsci w doktadnym klasyfikowaniu gwiazd, ktére chcieldogy lub
maozemy uwaat za normalne.

Charakterystyczna cecha widm gwiazd typu A jest wysigue silnych linii
zjonizowanego wapnia (dublet Call 393,3 i 396,9 nm) i woddrimie wodorowe
maja najwieksze nakenie w typie A0 i staja sie coraz stabsze w miare wzrostu n
meru podtypu. Podobnie zachowuije sie linia zjonizowaneggnezu Mgll 448,1
nm. Natgenie linii wapnia wzrasta dla pdzniejszych podtypow.itite sa przede
wszystkim wskaznikiem temperatury, natomiast kryterijasndci absolutnej sa
stosunki nateen linii 417,8/417,2 i 441,7/448,1. Linie 417,8 i 417,2 nmldan-
dami linii Fel, Fell i Crll, linia 441,7 nm jest blenda Tillkell. Poniewa wyglad
widma gwiazd typu A, a zwtaszcza na@ie linii metali, mae by w istotny spo-
sob zmieniony przez osobligoi sktadu chemicznego atmosferyzdupomoca w
ustalaniu skali temperatur efektywnych i jasobabsolutnych oraz przy wyzna-
czaniu tych wielk&ci dla poszczeg6lnych gwiazd typu A jest odwotanie sie do
pomiaréw fotometrycznych np. w systemie uvby Stramgrenakafniki barwy,
charakteryzujace przebieg widma ciagtego, sa lepsizaantypu widmowego i
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Rys. 7.10Przykiadowe widma gwiazd typu A w dziedzienie widzialnejorbinuja linie
serii Balmera wodoru; zaznaczone sa linie pierwiastké@asdych przydatne w klasyfika-
cji widmowej.

wyglad widma liniowego.

Poniewa w otoczeniu Sthca znajduje sie kilka gwiazd A o znanych odlegto-
Sciach, a wiele normalnych gwiazd A wchodzi w sktad dobrzenamych uktadow
podwadjnych, masy, promienie i temperatury efektywne sgrdth wyznaczone
stosunkowo doktadnie i niezaleie od modeli teoretycznych.

Normalne gwiazdy A, mimoz rotuja wolniej od gwiazd B, sa jeszcze umiar-
kowanie szybkimi rotatorami: typowa predikoobrotu na rowniku jest ok. 150
km/s, ch@ zdarzaja sie réwniepredkaci bliskie 300 km/s. Uderzajaca cecha roz-
ktadu predk@&ci rotacji normalnych gwiazd A jest brak obiektéw o presikiach
mniejszych od ok. 40 km/s. Bardzo mate presiiarotacji maja niektére gwiazdy
A wchodzace w skiad uktadéw podwdéjnych; jednak w tych pemach powolny
obrét mana uwaat za wynik synchronizacji obrotu i obiegu wskutek oddzia-
tywan przyptywowych (takich samych, ktére doprowadzity do zréamia okresu
obrotu Ksigyca wokét osi z okresem jego obiegu wok6t Ziemi).

Istotna wt&ciwascia normalnych gwiazd A, odrdiajaca je od gwiazd osobli-
wych tego samego typu widmowego, jest brak mierzalnego palgnetycznego.
Dzisiejsze pomiary naktadaja gérne ograniczenie naliwe natgenie pola ma-
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gnetycznego réwne ok. 0,015 T.

Nie wyjaSnionym dotychczas problemem sa przyczyny, dla ktorycragsly
A, zaréwno normalne, jak i osobliwe, sa lub nie sa zrédtpromieniowania rent-
genowskiego. Obserwacje w tej dziedzinie widmowej pokazzaé gwiazdy A
moga mié€ jasn&t rentgenowska zawarta w szerokim przedziale ot I0s dla
takich gwiazd jak Syriusz lub Wega, deBYX3 J/s dla Algola. Daa jasnét rentge-
nowska uktadéw podwaojnych znajduje oczywiste véyjeenie w procesach oddzia-
tywania obu skladnikow z materia rozproszona w ukladZiagadkowa jest nato-
miast emisja rentgenowska gwiazd pojedynczych. Niersdedo wspomnianych
wyzej rénic strumienia rentgenowskiego, gwiazdy gednio biorac, spetniaja
taka sama zaost miedzy jasnécia rentgenowskay i bolometrycznal po jak
gwiazdy typéw widmowych O i B, tzn. réwnzew ich przypadkilLy /Ly ~ 1077,
Mogtoby to nasuwa przypuszczenieze mechaniznswiecenia rentgenowskiego
jest we wszystkich przypadkach taki sam, trudno jednak zpedt sie, by
gwiazdy o jasnéciach absolutnych takich jakie maja gwiazdy AV moghg lay6-
dtami réwnie silnych wiatréw gwiazdowych napedzanychearpromieniowanie,
jak gwiazdy O lub B. Brak Zadobrze rozwinietej podpowierzchniowej warstwy
konwektywnej nie pozwala spodzietvaie wokét gwiazd A wystarczajaco rozle-
gtych i goracych koron, ktére mogtyby byzrodiem obserwowanego promienio-
wania rentgenowskiego. Zreszta obserwacje w nadfiolegigziedzinie optycznej
jak dotychczas nie wykryly oznak ani silnych wiatréw, anisazalnej aktywng&ci
chromosferycznej.

Gwiazdy magnetyczne Apektroskopowa cecha wymdiajaca gwiazdy Ap
(zwane te gwiazdami osobliwymi typu A) wréd innych gwiazd A jest obec-
nost w ich widmach wzmocnionych linii absorpcyjnych krzemurarhu, strontu
i europu. Niekiedy wzmocnione sa réwaidinie innych pierwiastkéw, przede
wszystkim z grupy ziem rzadkich. Wszystkie gwiazdy Ap, dtarkch prowa-
dzone sa obserwacje rozszczepienia zeemanowskiegp Mipkazuja obecn&
pola magnetycznego. Obecnie waay raczejze wiasnie pole magnetyczne, a
nie samo wzmocnienie niektdrych linii absorpcyjnych jesoinym wyr@nikiem
gwiazd Ap. Trudno jest bowiem wskazaa jaki&s wyrazniejsze prawidtovaei
wystepowania wzmocnionych linii takich a nie innych pi@stkow i z takim a
nie innym natgeniem. Pierwotnie, biorac pod uwage najsilniejszeslimiwidmie,
wyrézniano nastepujace grupy gwiazd Ap: gwiazdy Mn, Si, SEQr Eu-Cr-Sr
i Sr. POzniej jednak okazato sige gwiazdy manganowe, Mn, sa pozbawione
pola magnetycznego i stanowia oddzielna grupe gwianblogych HgMn, a jed-
noczénie widma uzyskiwane z coraz wieksza dyspersja ujaweiaraz wieksze
réznice nawet w obrebie tej samej grupy, co ostatecznie uicewszelki podziat
na grupy czynnscia pozbawiona rozsadnych podstaw obserwacyjnyctecle
jestésmy raczej sktonni uwzt, ze widmo kadej gwiazdy Ap jest wisciwie nie-
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powtarzalne, a podohistwa istniejace miedzy rdymi widmami maja charakter
tylko statystyczny. Obecnie uwa sie,ze gwiazdy Ap i wspomniane poprzednio
gwiazdy Bp, oraz podobne gwiazdy wczesnych typow F, saktdoe tego sa-
mego rodzaju, tzn. osoblivéai ich widma maja taki sam charakter i takie same
przyczyny. Wszystkie rozwaania na temat gwiazd Ap dotycza réwnigwiazd
BpiFp.

Potazenie gwiazd Ap na diagramie dwuwskaznikowyich— B) — (B—V) jest
takie samo jak normalnych gwiazd A, co pozwala Wzree dobra miara tempe-
ratury efektywnej jest ich barwa, minke na jej wartéc musi wptywa& obecn&t
silnych linii absorpcyjnych w widmie. Promienie gwiazd Apema stosunkowo
tatwo ocent zaktadajacze ich zmienng&t jest wynikiem obrotu wokét osi, oraz
znajac z obserwacji okres i predkoobrotu. Masy sa znane tylko dla nielicznych
obiektéw wchodzacych w skiad uktadéw podwéjnych. Wszgsiktniejace infor-
macje zdaja sie wskazywaze gwiazdy Ap sa gwiazdami ciagu gtéwnego. O ich
niezbyt zaawansowanym wielewiadczy réwnie fakt, ze spotyka sie je w asocja-
cjach.

Druga, obok osobliwsci widma, cecha charakterystyczna gwiazd Ap jest ich
szczegOlny rodzaj zmiengoi: z takim samym okresem ulegaja zmianie j&no
predkdsci radialne, szerolazi rownowane "osobliwych” linii absorpcyjnych oraz
nategenie pola magnetycznego. Okresy zmiesui@awieraja sie w przedziale od
kilku do kilkudziesieciu dni. Wprawdzie okoto potowa wstkich zmiennych
gwiazd Ap ma okresy krétsze od ok. 3 dni, to jednak znane saigz przy-
padki zmiennéci z okresem kilkudziesieciu lat (najdisze okresy: 22 i 72 lata).

Najjasniejsza i najlepiej poznana gwiazda magnetycznajeStanum Venati-
corum. Od niej gwiazdy magnetyczne nazywa segeiazdamity pux’CVn Jej
okres zmiennsci jest rowny 5,469 dnia. Na Rys. 7.11 przedstawionérednie
zaleznasci fazowe miedzy zmianami podinej sktadowej pola magnetycznego, ja-
sndasciV oraz szeroksci rownowanych i predk&ci radialnych wyznaczonych dla
linii pierwiastkow z grupy ziem rzadkich: europu (Eull), d@inu (Gdll) i dys-
prozu (Dyll).

Obserwowane zmiany najlepiej ttumacmodel skosnego rotatordpiera sie
on na analogii do ziemskiego i stonecznego pola magnetgezrieére maja cha-
rakter dipolowy i ktérych osie sa nachylone wzgledem dsbtu. Zaklada sie po-
nadto,ze pole jest zwiazane w sposéb trwaty z materia na powheriztak iz obrét
pola i gwiazdy jest obrotem sztywnym. Daleki obserwator,téaré&go polu widze-
nia znajduje sie raz jeden raz drugi biegun magnetyczrnsemwiuje zmiany skia-
dowej podhznej pola oraz zmiany polaryzacji. zidi jednak wzajemne kierunki
osi obrotu, osi magnetycznej i obserwatora sa tatgestale widzi on tylko jeden
Z biegundw, to oczyvéicie nie obserwuje on zmiany kierunku pola (Rys. 7.12).
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Rys. 7.11 Zmiany szerokéci ro(wnowanych (W/Whnay) linii widmowych, predkéci ra-
dialnych (\4), jasnéci i podhznej sktadowej pola magnetycznego (H) w gwiezdzie ma-
gnetycznep? CanumVenaticorum

Ten bardzo prosty model geometryczny potrafi véyia wszystkie rodzaje obser-
wowanych zmian pola magnetycznego. Zmiany w widmien@na gruncie tego
modelu wyj&nic po przyjeciu zateenia,ze te pierwiastki, ktérych linie wykazuja
zmiany, nie sa rozone na powierzchni gwiazdy w sposob réwnomierny, lecz
tworza wyrazne koncentracje — plamy. Na przyktad zmiaragdstawione na Rys.
7.11 maemy interpretow@ nastepujaco. W fazie 0,0, w ktorej jas¥ oraz sze-
rokosci rownowane linii osiagaja maksimum, a predkaradialna linii przechodzi
przez zero, jasna plama pierwiastkow ziem rzadkich przézhprzez potudnik
obserwatora. Obrot gwiazdy przesuwa nastepnie plamgzegbwi gwiazdy, jej
wklad wSwiecenie tarczy zmniejsza sie, maleje ja&&nbi maleja szeroksci row-
nowane linii. Dodatnie wartsci predkéci radialnej oznaczajae plama rzeczy-
wiscie oddala sie od obserwatora. W fazie 0,5, gdy plama ajegie doktadnie
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Rys. 7.12 WyjaSnienie obserwowanych zmian pozhej sktadowej pola megnetycznego
na gruncie modelu slemego rotatora. W przypadku (a) obserwator w ciagu jedcgiglu
widzi oba bieguny o przeciwnej polaryzacji. W przypadku@jloczny jest tylko jeden
biegun.

po przeciwnej stronie gwiazdy niw fazie 0 (ch@ niekoniecznie musi znikacat-
kowicie z pola widzenia), jasi$0 maleje do minimum, a linie sa ledwie widoczne.
W tym samym czasie natenie sktadowej podinej pola magnetycznego osiaga
maksimum. Oznacza tag plama jest usytuowana doktadnie po przeciwnej stro-
nie gwiazdy nz biegun magnetyczny. Inne przesuniecia fazowe miedzysima
mami szerokéci rownowanej i natgenia pola magnetycznego, obserwowane w
innych gwiazdach oznaczaja po prostu inne wzajemne usignie plam i biegu-
néw. Model sk&nego rotatora jest w stanie w§jat wszystkie rodzaje zmiengoi
obserwowane dotychczas u gwiazd Ap.

Do&t nieoczekiwanym potwierdzeniem stussnbmodelu skénego rotatora
okazat sie charakter pulsacji zaobserwowanych wckolat 70-tych u niektorych
gwiazd magnetycznychgiazdy roAp. Jasnéci tych gwiazd wykazuja perio-
dyczne zmiany o bardzo malej amplitudzie, rzedu jednejegdub nawet kilku
tysiecznych wielkéci gwiazdowej, z okresami rzedu kilku lub kilkunastu mi-
nut. W wielu przypadkach oscylacje sa wielookresowe, dizmd@ourierowska
czest&ci drgah prowadzi do wnioskuze wzbudzone sa trzy czesti rézniace sie
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od siebie o stata warkd. Zgodnie z dzisiejsza teoria pulsacji gwiazd tego rqgza
tryplety interpretujemy jako oscylacje nieradialnasazzepiona na trzy skladowe
w wyniku rotacji. Wielk&E rozszczepienia jest znana funkcja prestiiaotacii i
maozna na jego podstawie wyznacézgkres obrotu gwiazdy. We wszystkich przy-
padkach jest on taki sam jak okres obrotu wyznaczony np. argpola magne-
tycznego czy zmian obserwowanych w widmie. Amplituda oacjyinieradialnych
wykazuije niekiedy réwnie modulacje z okresem réwnym okresowi obrotu.

GwiazdyA Bootis Kryteria przynalendsci do tej grupy gwiazd osobliwych
sa nastepujace: wczesny typ A wyznaczony na podstamiierodoru; wyraznie
stabsze linie metali w porownaniu z gwiazdami o takim samypiet widmowym,
barwie lub jasnéci absolutnej (np. wyznaczonej z paralaksy trygonometrgp);
potazenie na diagramie HR pargj ciagu gtéwnego; mate predéa radialne, cha-
rakterystyczne dla obiektéw populaciji 1.

Zasadniczymi cechami odrdiajacymi gwiazdyA Bootis od innych gwiazd
osobliwych sa: ostabienie, a nie wzmocnienie, linii metahz stosunkowo die
predkdsci rotacji, zawarte w przedziale 70 — 200 km/s. Gwiazd tego znamy
stosunkowo niewiele. Ocenia sige stanowia one tacznie nie wiecegnl%
wszystkich gwiazd A. Chociawyrazny deficyt metali mogtby wskazywana ich
przynalendst do starszej populacji Il, to jednak mate pred&owzgledem Stoca,
szybka rotacja, a tale czeste wystepowanie w uktadach podwajnych, ktéryoh dr
gim sktadnikiem jest gwiazda ciagu gtbwnego o normalnykacdkie chemicznym,
Swiadcza o tymze sa to obiekty populacji | o anomalnie matej zawsectanetali.
Wspomniany faktze gwiazdy\ Bootis wystepuja w uktadach podwojnych razem
z gwiazdami o normalnym sktadzie chemicznym oznazzadeficyt metali nie-
koniecznie odzwierciedla sktad chemiczny materii, z ktgrewstat ten ukiad i
komplikuje tym samym wyjgnienie obserwowanej anomalii skladu chemicznego.

Gwiazdy manganowe typu A (HgMsj niskotemperaturowym przedkt
niem gwiazd manganowych Bp, o ktérych byla mowazely Ich cecha
charakterystyczna jest wzmocnienie linii absorpcyjnyghko dwoch pierwiast-
kow, rteci i manganu, stosunkowo powolna rotacja, oraX lonéerzalnego pola
magnetycznego. Gwiazdy te nie wykazuja rovmiadnej dajacej sie zauayt
zmienndgci widmowe;.

Gwiazdy metaliczne Am Obserwacyjnym kryterium metalicza (czyli
podstawa do zaliczenia gwiazdy do grupy gwiazd Am) jesalmishie w widmie
linii wapnia, magnezu i skandu przy jednoczesnym wzmaodguiénii pierwiast-
kéw grupy zelaza (Fe, Ti, V, Cr, Mn) i pierwiastkébw adezych odzelaza takich
jak np. Co, Ni, Cu, Zn, Sritd. Gwiazdy Am wystepuja&dicznie zaréwno
wsréd gwiazd pola, jak i w gromadach otwartych. Sa obiekteigju gtéwnego
o temperaturach z zakresu od ok. 7000 do 9000 K. Nie jest grayjasne, czy
niemal catkowity brak gwiazd metalicznych poza tym przebzin temperatur jest
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efektem rzeczywistym, czy tevynika z trudn&ci oceny obfitéci metali w atmos-
ferach o temperaturach odpowiednio z8gych lub nzszych.

Istnieja jeszcze dwie wyrazne cechy aziné@ajace gwiazdy Am od innych
gwiazd A. Wszystkie gwiazdy metaliczne rotuja bardzo wolwieksz&t z nich
ma predk@&ci rotacji mniejsze od 40 km/s, a najwieksza znana kp&da rotaciji
jest ok. 100 km/s. \&r6d zwyktych gwiazd A praktycznie nie ma obiektéw o tak
powolnym obrocie. D& prawdopodobne jest zatem przypuszczenewszyst-
kie gwiazdy o predksci rotacji mniejszej od 40 km/s sa gwiazdami metalicznymi
Druga cecha gwiazd metalicznych jest ich podwémoogromna ich wieksZAg,
byt maze nawet wszystkie, wchodza w sktad uktadéw podwéjnychnaéladwie
trzecie tych uktadéw ma okresy obiegu krétsze od ok. 100mbdczas gdy znacz-
nie mniej liczne uktady podwadjne zawierajace normalneapdiy A maja z reguly
okresy dtzsze. Tak wyrazne okstenie obserwowanych cech gwiazd metalicz-
nych nasuwa pytanie, ktéra z nich jest powiazana przyozgno metalicznécia:
czy jest nia powolny obrét czy podwdéjsn Istnieje rownieg mazliwost, ze obie
te cechy sa ze soba zwiazanezgk wszystkie gwiazdy Am sa cztonkami uktadow
podwdjnych, to ich powolna rotacja e byt wynikiem synchronizacji obrotu z
obiegiem orbitalnym.

Uderzajaca witasrszia gwiazd metalicznych jest brak pola magnetycznego,
chac wobec niewielkiego poszerzenia rotacyjnego linii wykeytego pola po-
winno by¢ tatwe.

Modele atmosfer dla gwiazd metalicznych sugerdi@,anomalne natenia
linii w ich widmach odzwierciedlaja rzeczywiste anomadidadu chemicznego w
atmosferach.

Gwiazdyd Delphini. Jest to nieliczna grupa olbrzymow i podolbrzymow p6z-
nych typéw A i wczesnych typéw F, wykazujacych wyrazneabgtnie linii K
(393,3 nm) wapnia zjonizowanego i jednoczesne wzmochikmiemetali. Po-
niewa anomalie widmowe sa podobne jak w przypadku gwiazd Amagdy o
Delphini uwaa sie za gwiazdy Am w pézniejszych stadiach ewolucjizhi spo-
Sréd gwiazd tej grupy wykazuja zmiersiotypu é Scuti.

Atmosfery gwiazd osobliwych Przyczyny osobliwsci sktadu chemicznego
atmosfer gwiazd B, A i F, o ktérych byta mowa wgj, nie zostaly jeszcze w sposéb
zadowalajacy wyjsnione. Jednak najbardziej prawdopodobne wydaje sie- przy
puszczenieze sa one wynikiem stratyfikacji pierwiastkéw w atmosféragch
gwiazd ize stratyfikacja ta jest nastepstwem ustalenia sie rowagowmiedzy si-
tami grawitacji i sitami, ktorych zrodtem jest promieniewie pochtaniane przez
materie.

Wielko&t sity dziatajacej na pochtaniajaca materie znajdzigmz trudu na
podstawie nastepujacego rozumowania (Rys. 7.13). Zgaddefinicjami wpro-
wadzonymi w rozdziale 1 pole promieniowania o rzatgiul,(3) przenosi przez
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Rys. 7.13Sita wynikajaca z pochtaniania promieniowania biegiggo® kierunkud przez
warstwe materii 0 gruk&ei dz.

jednostke powierzchni w ciggu jednostki czasu energigna |, (3)dvcosddow.
Przedstawiona na Rys. 7.13 warstwa o gdiaz absorbuje energie

kylydv cosddwd = k1, dvdwdz

Kazdy kwant o energiihv niesie w kierunku swego ruchu pgd/c, czyli w
kierunku z niesie pedhv/c)cosd. Zatem wszystkie kwanty poruszajace sie we
wszystkich maliwych kierunkachd, zaabsorbowane przez warstweutizielaja
jej pedu w kierunkwg, czyli wywieraja cénienie w tym kierunku réwne

ap =t / Kol (9) cos9dvdeadz = / k,Fodvdz
CJo Jan cJo
Wynika stad,ze sita promienista, réwna gradientowigienia promieniowania,
jest dana wyraeniem
dr, 1

== E/o Ky Fudv. (7.1)

Z analizy wymiarowej wynikaze gradient Gnienia jest rowny sile dziatajacej
na jednostke objefei. Oznaczajac przag przyspieszenie wynikajace z dziatania
sity promienistej, maemy napisa

f

d~

E = pgl’7
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gdziep jest gestécia, a przyspieszenie promieniste

1 ©o

Fakt,ze oddziatywanie materii z promieniowaniem jest zrodtély ma oczy-
wiscie wplyw na warunki rownowagi w atmosferach gwiazd. Wegzmd uwage
atmosfere ptaskoréwnolegta znajdujaca sie w stadvenowagi hydrostatycznej.
Uwzglednienie sity promienistej jest rbwnoznaczne ze igsmeniem przyspie-
szenia grawitacyjnego o wielkd przyspieszenia promienistego. To ostatnie jest
oczywiscie r@&ne dla ranych pierwiastkéw. Dla kadego pierwiastka o masie
atomowejA; mozemy napisa

dP
d—z' = —pg+ PG, (7.3)

lub dzielac obie strony prze2 = NikT

dInP,_ Amy _

Przyjmujac,ze na dowolnie wybranym poziomie= 0 ciSnienie parcjalne pier-
wiastkai jest rowneP, o, mazemy rozwigzanie tego réwnania zayiisa postaci

P= P.,oexp[— AL?H (9- gr,i)z] : (7.5)

Z réwnania tego ptyna proste, ale mvee wnioski. Po pierwsze, Zeli nie
ma sit promienistych, wéwczas pierwiastki ozriych masach atomowych;
rozktadaja sie w taki spos6be cinienie parcjalne pierwiastkdw aigzych maleje
z wysokdscia znacznie szybciej npierwiastkow tejszych (wyktadnik w réwna-
niu (7.5) jest wprost proporcjonalny d&). Inaczej méwiac, w zréwnowanej
atmosferze pierwiastki lekkie wystepuja na znacznigkazgch wysokéciach nz
pierwiastki cigkie, ktére maja tendencje do osadzania sie przy podstatmnos-
fery. Po drugie, wystepowanie sity promienistej, dziataj w sposob selektywny,
maze ten prosty obraz catkowicie zmiénite pierwiastki, dla ktérych sita pro-
mienista jest szczegoélnie da, moga wystepoveana znacznie wiekszych wyso-
koSciach w atmosferze, niezaltie od tego jak dza jest ich masa atomowa. Co
wiecej, jezeli sita cénienia promieniowania przekroczy site przyciaganiangta-
cyjnego, pierwiastek taki nze byc wypychany ku gérnym warstwom atmosfery.
Zrédtem sity promienistej sa albo praeja zwiazano—zwiazane (absorpcja w
liniach), albo prze§cia zwigzano—swobodne prowadzace do jonizacji atorR@w.
niewa liczba kwantéw ptynacych z wnetrza gwiazdy, ktére mabgna absorpcji
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w istotnych z naszego punktu widzenia p&mgch atomowych, jest skozona,
zjawisko mae ulegé& wysyceniu, np. wysyceniu ulega linia absorpcyjna, za kté-
rej pomoca nastepuje przenoszenie pedu od promieniaveinmaterii. Wynika
stad natychmiasze omawiany mechanizm dyfuzji nie bedzie dziatat skutexzn
w przypadku pierwiastkéw o dej obfitcsci, poniewa stosunkowo mata liczba
absorbowanych kwantoéw nie bedzie w stanie podtraymavyzszych warstwach
atmosfery wystarczajaco dej liczby atoméw, by zawsyto to w dajacy sie za-
uwazyt spos6b na ich obfiei. Inaczej jest w przypadku atomoéw wystepujacych
w matych ilcsciach: jeeli absorbowana przez nie linia nie jest wysycona, to
ped promieniowania przenoszony do atoméwzemokaza sie wystarczajacy do
wypchniecia ich wszystkich do gérnych warstw atmosferjzig anomalia obfi-
toSci zaznaczy sie w sposéb bardzo wyrazny. Doktadniejszmy prowadza do
whniosku, ze pojedyncza linia absorpcyjna @ podtrzyma 107 — 10°° czest
masy atmosfery. Wynika stade pierwiastki ziem rzadkich, wystepujace w obfi-
tosciach masowych ok. 16 — 10°°, moga by bez trudu wynoszone ku goérze.

Jezeli, tak jak w gwiazdach goracych, strumiéotonéw jest day, efekty stra-
tyfikacji moga wystag nawet w przypadku pierwiastka o stosunkowaejuob-
fito&ci, jakim jest np. hel. W taki przynajmniej spos6b starangyveyttumaczy
istnienie gwiazd B o silnych i stabych liniach helu. Wszystgwiazdy o wzmoc-
nionych liniach helowych maja wczesne typy widmowe, B1-BB fotosferach
tych gwiazd strumi@ jonizujacy atomy i jony helu jest zapewne wystarczajacy
by oddziatywania zwiazano—swobodne spowodowaty wypatiai dodatkowych
ilosci helu do wyszych warstw atmosfery. Gwiazdy o stabych liniach helu sa
wszystkie typéw widmowych pédzniejszych od B3. Prawdogmde w poblizu
tego typu widmowego strumfejonizujacy staje sie na tyle stabge podtrzymy-
wanie wiekszej liczby atoméw helu w wysokich warstwach @gferycznych jest
niemazliwe i atomy tego pierwiastka, jako @gze od wodoru, opadaja na dno at-
mosfery, stajac sie niedostepne dla bézpdnich obserwaciji.

W gwiazdach typu A strumiew kontinuum Lymana jest jbardzo staby i
pierwiastki, ktorych potencjaty jonizacyjne znaczniegkmaczaja 13,6 eV i ktore
normalnie wystepuja stosunkowo obficie, powinny wykaagwredukowana ob-
fito&. Zmniejszona obfie wykazywatyby zapewne hel i wapgdyby w ogole
mazna je bylo obserwowaw widmach gwiazd A. Z kolei, pierwiastki takie jak
Sc, Sr, Y, Zri pierwiastki ziem rzadkich maja liczne linibsorpcyjne oraz poten-
cjaty jonizacyjne w przedziale 10,5 — 13,6 eV, dzieki czemaga by skutecznie
wypychane ku gérze.

Wystepowanie gwiazd Ap w mtodych asocjacjach dowodeiczas rozwoju
osobliwdsci sktadu chemicznego musibyie dizszy ni ok. 10 lat. Z drugiej
strony, ilcsciowe oceny szybl&i dyfuzji pierwiastkbw w atmosferze (przy za-
tozeniu, ze jest ona proporcjonalna dozrficy miedzy rzeczywistym gradientem
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ciSnienia parcjalnego i gradientem w stanie rbwnowagi, danpm réwnaniem
(7.4), prowadza do wnioskuze w typowych warunkach panujacych w atmosferze
gwiazdy A charakterystyczny czas rozbudowania sie gradisktadu chemicz-
nego (czy to wskutek osiadania pierwiastkowzgigh, czy te ich wynoszenia w
gorne warstwy atmosfery) jest rzedu*llat, a szybké&t dyfuzji jest rzedu 1 cm/s.
Jest to wprawdzie tempo wystarczajace, by @yjaistnienie licznych anomalii w
widmach gwiazd osobliwych, jednak mata watgredkdci dyfuzji oznaczaze
maze ona zachodziwydajnie tylko w d&¢ szczegoélnych warunkach niemal ideal-
nego spokoju w atmosferze. Zjawiska takie jak konwekcjatmgwiazdowy czy
tez towarzyszace szybkiej rotacji prady potudnikowe nhty@st niwecza wszel-
kie efekty dyfuzyjne.

Przedstawiony tu w szkicowej formie model dyfuzji piervtla@v pod wpty-
wem pola grawitacyjnego i promieniowania wydaje sie ptawst w bardzo do-
brej zgodzie z obserwacjami. W obszarach podpowierzchygbwgwiazd A ist-
nieje wystarczajaco rozlegta strefa stabilna konwekigwhy mogty w niej prze-
biega& wyrazne procesy stratyfikacji pierwiastkéw. Gwiazdy ldsge | meta-
liczne sa powolnymi rotatorami (gwiazdy magnetyczne jeofiednio nieco szyb-
ciej, ale w ich przypadku dodatkowe dziatanie stabilizejavywiera z pewngcia
pole magnetyczne). ¥od gwiazd A nie obserwuje sie wiatréw gwiazdowych,
Z wyjatkiem nadolbrzymow, ktére nigdy nie wykazuja andimsktadu chemicz-
nego. Dyfuzja helu w kierunku wnetrza redukuje w znacznyapisiu warstwe
drugiej jonizacji helu i dziata stabilizujaco na pulsacj@wiazdy osobliwe che-
micznie, w odranieniu od gwiazd Scuti, sa wiec albo state, albo ich pulsacje sa
wysycane ja przy bardzo matych amplitudach.

Gwiazdy poznych typow widmowych F, G i K Zakres temperatur efektyw-
nych, w ktérych mieszcza sie typy widmowe od F do K jest stdewo waski —
od ok. 7000 do ok. 4000 K. Charakterystyczne cechy widmowie gwiazd sa w
zasadzie podobne i tylko ogromne bogactwo linii wystepyga w tych tempera-
turach w dziedzienie optycznej pozwala na znalezienieckigitv umaliwiajacych
dokonanie podziatu tak waskiego zakresu temperatur navigle typow i podty-
péw widmowych.

W optycznych widmach gwiazd FO pojawia sie pasmo G pochoelnal mo-
lekuty CH i rozciagajace sie od 430 do 431 nm. Jego wydgést zytecznym
kryterium typu widmowego i klasy jass8ei & to p6znych typéw K. Inne kryteria
sa zwiazane z coraz to stabszymi liniami wodoru, z lirgtnalnego wapnia, Cal
422,6 nm oraz kilkoma liniamzelaza. Czutym kryterium jasBoi absolutnej sa
linie zjonizowanego strontu, Srll 407,71 421,5 nm.

W przedziale typéw widmowych G5—K3 czutym kryterium jaSnbabsolutnej
sa natgenia pasm CN pofmnych przy 421,6 i 388,3 nm; sa one bardzo stabe w
widmach kartéw i bardzo silne w widmach nadolbrzyméw. Natgie pasm CN
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Rys. 7.14 Linie chromosferyczne w nadfioletowej dziedzinie widmar&&a, wystepujace
rowniez, chc z r&znymi natgeniami, w widmach innych gwiazd péznych typéw.

jest znacznie mniejsze w widmach gwiazd populacji Il i jgshtsamym dobra
miara metalicznsci. Z tego wzgledu, przy okstaniu klas jasngci, obok nateen
pasm CN wykorzystuje sie réwrieniezalene kryteria dodatkowe, takie jak sto-
sunki natgen linii Srll i Fel, np. 407,7/406,3 i 407,7/407,1.

Jak wynika z obliczé modelowych, poczawszy od typéw widmowych okoto
FO pod powierzchnia gwiazdy zaczyna rozbudowgwee rozlegta strefa konwek-
tywna, ktora nie istnieje lub jest bardzo cienka w gwiazdAdhgoretszych. Ist-
nienie tej strefy ma daleko idace konsekwencje dla stayadirego zewnetrznych
warstw atmosfery i w istotny spos6bzndi gwiazdy goretsze od gwiazd chtod-
niejszych. Dlatego tetyp FO uwaa sie za granice miedzy wczesnymi (O-A) i
péznymi (F—M) typami widmowymi.

W omawianym przedziale typéw widmowych znajduje sie réaarSiahce —
G2V. R&norodne przejawy jego aktywaai, takie jak grzanie chromosfery i ko-
rony za p&rednictwem fal akustycznych i magnetohydrodynamiczrorelz samo
istnienie pola magnetycznego 8ta wigzemy wiénie z istnieniem warstwy kon-
wektywnej. PoniewaStahce jest bardzo przecietna gwiazda, agleczekiw&, ze
podobne formy aktywrfci sa wigciwe réwnie innym gwiazdom pdznych typow
widmowych. Najtatwiejsza do wykrycia na drodze obserwaeyjest aktywnéc
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Rys. 7.15Sktadowe absorpcyjne i emisyjne linii H i K wapnia zjonizovego w widmie
gwiazdy typu G8 przejawiajacej aktywsbchromosferyczna.

chromosferyczna i w niektérych przypadkach aktywnplamotworcza.

Przejawem istnienia chromosfery jest obegnemisji w niektérych liniach
rezonansowych pierwiastkow neutralnych lub jonow w niskiwpniu jonizacji. U
wielu gwiazd p6znych typéw widmowych obserwuje sie, padie jak na Stacu,
potazone w nadfiolecie linie emisyjne ky121,5, Ol 130,4, Cl 155,7, 156,1, Sill
180,8, 181,7 oraz dublet h i k Mgll 279,6, 280,3 nm (Rys. 7.14)

W dziedzinie optycznej najwyrazniejszym wskaznikientyaknosci chromos-
ferycznej jest emisja w liniach Call H (396,8) i K (393,4).pbwy wyglad linii H i
K ze sktadowa emisyjna jest przedstawiony na Rys. 7.15zé&zegdlne sktadowe
linii H sa mniej wyrazne, poniewzlinia ta naktada sie na linie wodorueH serii
Balmera.

Emisyjne linie chromosferyczne obserwuje sie poczawsdytypu widmo-
wego FO @ do pdznych typow M. W przypadku linii H i K, w catym tym zakre
sie obserwuje sie zaskakujacy i nie dahka jeszcze wyfgniony zwigzek miedzy
szerok&cia sktadnika emisyjnego i jasemia absolutna, czyli tzwefekt Wilsona—
Bappu Jezeli szerok&t sktadnika emisyjnego wyrana w km/s oznaczymy przez



222

Wp, to z bardzo dobrym przyldeniem spetniona jest empiryczna zalest
My = 27,59— 14,94 logWp(K), (7.6)

gdzieMy jest wizualna jasrécia absolutna. Bardzo podobna zalet zachodzi
dla szerokéci linii k zjonizowanego magnezu. Na podstawie ok. 50 widmiegd
péznych typéw otrzymano

My = 34,93— 15 15logWp(K). (7.7)

Podobna relacja dla linii Ly, otrzymana na podstawie niewielkiej liczby gwiazd,
dla ktérych istnieja odpowiednie dane obserwacyjne, nsigo

My = (40,044,5) — (14, 7+ 1,6) logWp(Lya). (7.8)

Jest przy tym godne uwagige wspotczynnik stojacy przy logarytmie jest we
wszystkich przypadkach praktycznie taki sam, co silniecsuig, ze mechanizmy
emisji sa rownie podobne. Efekt Wilsona—Bappu jest bardzgtecznym w prak-
tyce wskaznikiem jasrgzi absolutnych gwiazd p6znych typow.

Catkowity strumié zwiazany ze sktadowa emisyjna linii chromosferycanyc
jest wwielu przypadkach wyraznie zmienny i to na og6t w dkalach czasowych:
od kilkunastu do kilkudziesieciu dni i od kilku do kilkuntaslat. Szybsze z tych
zmian, ktére sa da& dokladnie periodyczne, u@amy za wynik obrotu gwiazd.
Zaktadajacze podobnie jak na Shzu, zrédtem emisji chromosferycznej sa ogra-
niczone obszary na powierzchni gwiazdy, powsmy oczywscie oczekiwa, ze
emitowany strumié bedzie modulowany przez obrét. Pozostajac przy anategi
Stohcem, maemy zmienngt dtugokresowa uwzt za przejaw cyklicznych zmian
aktywndsci chromosferyczne,.

O istnieniu rozlegtych plam na powierzchni gwiazd wniogtay przede
wszystkim na podstawie obserwacji zmian jasrid barwy, ktérych nie mana
wyjasnic w tradycyjny sposob jako wyniku pulsacji lub&maien. Plamy obser-
wuje sie zarbwno u gwiazd pojedynczych, jak i na sktadrikaktadéw podwoj-
nych. Typowa krzywa blasku wynikajaca z zaplamienia poragkni gwiazdy jest
pokazana na Rys. 7.16. Takiego typistinieregularnych zmian jaséol mazna
oczekiw& w przypadku, gdy plama jest jedna izly wzglednie plam jest wiecej,
lecz ich rozktad na powierzchni jest wyraznie asymetryczaModulacja jasnsci
nastepuje oczywscie w wyniku rotacji. Gwiazdy pokryte tak jak Stoe matymi
plamami rozt@onymi mniej wiecej rownomiernie wzdiuréwnika na catym ob-
wodzie, wykazywatyby co najwaej niewielkie i trudne do wykrycia fluktuacje
jasnaci. Dhuzsze ciagi obserwacyjne pozwalaja niekiedy na wykryéigdokre-
sowych zmian stopnia zaplamienia, przypominajacychetdrlcykl aktywndci
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Rys. 7.16Typowe zmiany jasn&ci interpretowane jako wynik obrotu gwiazdy o zapla-
mionej powierzchni.

stonecznej. Przejawy aktywgoi chromosferycznej i plamotworczej sa wydatnie
wzmocnione w uktadach podwojnych. Szczegélnie wyrazaierse widoczne w
uktadach typu RS Canum Venaticorum.

Gwiazdy RS Canum Venaticorum (RS CV@rupe te tworza gwiazdy po-
dwadjne, ktérych sktadnikami sa olbrzymy, podolbrzymy itgaypow widmowych
od F do K. Okresy obiegu zawieraja sie w przedziale od oknia do ok. 20 dni,
co oznaczaze uktady te sa rozdzielone. Obeé&bolbrzyméw i podolbrzymoéw su-
geruje,ze uktady te sa stosunkowo zaawansowane ewolucyjnie, Zadykarazie
sa wystarczajaco stare, by sity przyptywowe zglg doprowadzt do synchroni-
zacji obrotu skfadnikow z ich obiegiem orbitalnym. Skiddrgwiazd RS CVn
sa zatem szybkimi rotatorami w poréwnaniu z gwiazdami ggjezymi takiego
samego typu widmowego. Nieliczne uktady RS CVn o okresaahsalych od 20
dni rotuja w sposéb niesynchroniczny. Najlepiej znanymygtadem jest\ An-
dromedae, ktérej okres orbitalny wynosi 20,5 dnia, a okta®tn ok. 54 dni. W
uktadzie tym widoczny jest tylko jeden skiadnik typu widmego G8 IlI-IV, ktory
wykazuje zmiany jasrgxi charakterystyczne dla gwiazd zaplamionychsnta z
okresem 54 dni.

Wszystkie gwiazdy RS CVn wykazuja silna emisje w linigchll H i K. Ta
ich wtasciwest byta i czeésciowo jest wcia jeszcze jedna z cech utatwiajacych
wykrywanie gwiazd tego typu. Wszystkie maja wzmocnionesgine linie chro-
mosferyczne w nadfiolecie oraz zhujasn&t rentgenowska, znacznie wieksza od
jasndsci rentgenowskiej pojedynczych gwiazd tych samych typddnvowych.
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Rys. 7.17Zmiany jasn&ci gwiazdy RS CVn obserwowane wzrtych epokach. Fala S
przejawia sie w postaci niewielkich zmian poziomu jastianiedzy zémieniami i nie-
wielkimi znieksztatceniami przebiegu @mien.

Charakterystyczna cecha niemal wszystkich uktadéw tegiaaju jest znie-
ksztatcenie krzywej blasku w fazach poz&maeniami w postaci tzwfali S (Rys.
7.17). Znieksztalcenie to przesuwa sie systematycznikrpovej blasku i znaj-
duje naturalne wyjsnienie jako wynik istnienia plamy na jednym ze skfadnikow.

Wzmazona aktywné&t gwiazd RS CVn jest najprawdopodobniej zwiazana z
ich stanem ewolucyjnym. Zwykly uktad rozdzielony o stosunkas sktadnikow
bliskim jedndci nabiera cech RS CVn gdy jedna lub obie gwiazdy wytworea w
wnetrzach otoczki konwektywne. Pojedyncze gwiazdy géhartypow wchodzace
w to stadium ewolucyjne wyhamowuja swa pregikabrotu do zaledwie kilku

km/s.

Gwiazdy w uktadach podwajnych, w ktorych nastapiyachronizacja

obiegu i obrotu, maja predkai obrotu znacznie wieksze — od 40 do 60 km/s na
rowniku. Rozlegta strefa konwektywna i szybki obrot wzmiagg procesy genera-
cji pél magnetycznych, ktérych obecsioest warunkiem koniecznym wystapienia
aktywndsci chromosferycznej. Niestety, stosunkowo szybka ratgopwodujaca
znaczne poszerzenie linii widmowych, utrudnia w znacznyoprsiu pomiar pol

magnetycznych u tych gwiazd.

Innym, d&t powszechnym objawem aktywsm gwiazd RS CVn sa rozbtly-
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Rys. 7.18Emisyjne linie Call H i K w widmie gwiazdy typu BY Drawiadczace o pla-
motworczej aktywnaci.

0

ski, ktére podobnie jak na Shau, ale w znacznie wigekszej skali, obserwuje sie w
postaci wzmocnienia linii chromosferycznych w nadfiole@etake wzmaone;j
emisji radiowej i rentgenowskiej.

Gwiazdy FK Comae Berenicednny rodzaj aktywnéci jest widciwy ddt
osobliwej gwiezdzie FK Com. Wprawdzie mechanizm jej akigici nie zostat
jeszcze zadowalajaco wygaiony, ale uwaa sie ja niekiedy za przedstawicielke
oddzielnego typu gwiazd aktywnych chromosferycznie, dodgo w sposob mniej
lub bardziej uzasadniony zalicza sie rowniane obiekty o zbkonych wtasno-
Sciach. Jak dotychczas najwiecej obserwacji istniejg=#laCom i tylko dla niej
zostaly zaproponowane konkretne modele zmiénno

FK Com jest gwiazda typu widmowego G2l zmieniajaca $asnce z okre-
sem 2,4 dnia. Z doktadscia do 5 km/s nie stwierdza sie zmian prestkiora-
dialnej, skad mena wnioskowa, ze albo jest to gwiazda pojedyncza albo obecny
sktadnik wtorny ma bardzo mata mase. W widmie gwiazdy olege sie silna
linie emisyjna Hx i wiele silnych linii emisyjnych w nadfiolecie. Linie te sab
dzo szerokie, ok. 500 km/s w skali predicd. Szeroké&t fotosferycznych linii
absorpcyjnych odpowiada predi@ obrotuvsini =~ 200 km/s. Ranice te wy-
jasnia sie niesynchroniczgoia obrotu fotosfery i chromosfery, albo przyjmujac,
ze linie emisyjne sa tworzone poza sktadnikiem gtéwnym, wpstrudze materii
przeptywajacej od niewidocznego skiadnika wtérnego dadskka pierwotnego.
W tym drugim przypadku FK Com mogtaby bywazana za krotkotrwate, ke
cowe stadium ewolucji typu Algola, podczas ktérego gwiagdezatkowo tracaca
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mase stracita jej ptak dwo, ze wkrotce zostanie pochtonieta przez masywniej-
szego towarzysza. Zar6wno model pojedynczej gwiazdy z @lgak i model
uktadu podwojnego wymagaja siosztucznych zalen i nie wyjssniaja w pehni
wszystkich obserwowanych zjawisk.

Gwiazdy typu BY DraconisGrupe te tworza gwiazdy typoéw widmowych K
— M, klasy jasnéci V, z liniami emisyjnymi w widmie, wykazujace periodytz
zmiany jasnéci o podobnym charakterze jak na Rys. 7.16. Zmianom ulega te
ksztalt krzywej blasku jak i amplituda — typowo w zakresiead 0,5 mag do
zera. Zmiany te przypisujemy obe@u rozlegtych ciemnych plam obejmujacych
ok. 20% powierzchni tarczy i majacych temperaturgszie o 500 — 1500 K od
otaczajacej fotosfery. Gwiazdy tego typu mogé bpjedyncze (jak sama gwiazda
BY Draconis), ale moga Fewystepowa w uktadach podwojnych (np. YY Gemi-
norum zt@ona z dwoéch gwiazd M1eV). W tym drugim przypadku, zaplangien
przejawia sie podobnie jak u gwiazd RS CVn w postaci fali S.

Natezenie linii emisyjnych, przede wszystkim linii Balmera i ICH i K (Rys.
7.18), ulega zmianom dtugookresowym, co nasuwa porowrmaniklem aktyw-
nosci stonecznej. W kilku przypadkach zaobserwowano u gwB¥dra nagte
pojasnienia — rozbtyski, podobne do tych, jakie obserwuje algé dla innych
typow gwiazd niestacjonarnych z oznakami aktyseiacchromosferyczne;.

Gwiazdy typu M. Kryterium klasyfikacji w tym typie widmowym jest przede
wszystkim nateenie pasm tlenku tytanu TiO (Rys. 7.19). Pasma te pojawiaja
sie w widmach pdznych podtypdéw K, gdzie tatwo je porayliwtaszcza w malej
dyspersji, z grupami pobliskich linii widmowych. Dlategeztw przedziale ty-
péw K5-M2 odwotujemy sie réwniedo linii atomowych, przede wszystkim linii
wapnia 422,6 nm i najsilniejszych lintielaza, 414,4 i 432,5 nm. Dla typéw po6z-
niejszych od M2 podstawowym wskaznikiem podtypu jest rextiee pasm TiO.
W jeszcze p6zniejszych typach widmowych, M7 i M8, pojawi@réwniez silne
pasmo tlenku wanadu VO. Kryteriami jasud absolutnej sa stosunki naéa linii
wodoru, zjonizowanegaelaza i strontu. Poniewavieksza cz& promieniowania
wysylanego przez gwiazdy typu M przypada w bliskiej podezeni, opracowano
rowniez kryteria klasyfikacji opierajace sie na liniach i pasmabserwowanych
w podczerwonej cZei widma. Byto to tym bardziej pmdaneze pasma w dzie-
dzinie widzialnej ulegaja wysyceniu okoto typu widmowelt8 i wyrdznienie
dalszych podtypéw na ich podstawie staje sie nigim@. Kryteria w podczer-
wieni pozwalaja uzupetbityp M o podtypy M9 i M10. Zdominowanie widma
widzialnego przez bliskie wysycenia pasma molekularne que réwnie, ze
poczawszy od typu M5 wskaznik barwg—V staje sie bardzo mato czuty na
zmiany temperatury (typu widmowego).

W widmach wielu gwiazd typu M niektore linie serii Balmeralgaami emi-
syjnymi. Symbole typéw widmowych takich gwiazd uzupetnialitera e.
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Rys. 7.19Widmo gwiazdy M8III. Zaznaczone sa gtowice pasm tlenku acinVVO oraz
linie potasu Kl 7665 i 7699 Abedace wskaznikiem jasri@bsolutnej. Pasmo oznaczone
symbolem A jest pochodzenia atmosferycznego. Pozostalmgpabsorpcyjne pochodza
od tlenku tytanu TiO.

Gwiazdy cyrkonowe, typu S Obok gwiazd typu M, ktérych widma sa zdo-
minowane przez pasma TiO i VO, istnieje nieliczna grupa gdia silnych pa-
smach tlenkéw metali ciEszych, takich jak ZrO, LaO, YO. W niebieskiej dziedzi-
nie widma podstawa do rozzdienia obu typéw sa przede wszystkim pasma TiO
i ZrO. W zasadzie istnieje ciagte praeje miedzy zwyklymi (zwanymi niekiedy
tlenowym) gwiazdami M i gwiazdami cyrkonowymi. Zgodnie z ogolnie yjeta
konwencja, gwiazde zaliczamy do typu S;¢é pasma ZrO sa zauwalne w wid-
mie matej dyspersji. Podziat gwiazd S na podtypy na podstaaigen samych
pasm ZrO bytby w praktyce utrudniony przez fakg natgenia te zalea zaréwno
od temperatury, jak i od obfifzi ZrO. Dlatego te powszechnie przyjety jest sys-
tem oznaczania typow widmowych gwiazd S za pomoca dwdch zyktorych
pierwsza podaje podtyp (temperature) wyznaczony na padkstsumy nateen
pasm TiO i ZrO, a druga — wyznaczona na podstawie stosunlezafabbu ro-
dzajow pasm — jest wskaznikiem ob8t cyrkonu. Na przyktad symbol S3,9e
oznacza gwiazde stosunkowo goraca, prawie catkowigionowa, z liniami emi-
syjnymi w widmie.

Wszystkie gwiazdy S sa olbrzymami. Brak jest jednak kigierbardziej
szczegoOtowej klasyfikacji jasBoiowej. W tym zakresie niskich temperatur, w
ktorym znajduja sie gwiazdy S, jedyne atomy, ktére mogtyllega jonizacji i
dostarczg w ten sposob kryteriéw jasBoi absolutnej, takie jak Sr lub Ba, wyka-
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Rys. 7.20Widmo gwiazdy weglowej. Zaznaczone sa elementy widma wedinie
optycznej wykorzystywane przy klasyfikacji gwiazd wegimh.

zuja jednoczsnie znaczne mnice obfit&ci w gwiazdach M i S.

Gwiazdy weglowe.Innym rodzajem czerwonych olbrzyméw, ktérych widma
roznia sie w uderzajacy sposob od widm gwiazd M, sa gwiandyglowe,
posiadajace w widmach przede wszystkim silne pasma atgag zwiazkow
wegla (Rys. 7.20). Podobnie jak w przypadku gwiazd cyrkeyeh, o natgeniu
pasm decyduja zarbwno temperatura jak i oBfitgposzczegdinych pierwiastkow.
Klasyfikacje gwiazd weglowych komplikuje silna absogpojolekularna, ktora nie
tylko usuwa niemal cate promieniowanie fioletowe, ale wtisgosposéb zakidca
rowniez obserwowane natenia linii widmowych w innych zakresach widma. Nic
wiec dziwnegoze system klasyfikacji widmowej gwiazd weglowych ulegdikéi
krotnie zmianom i ulepszeniom, cze§tady wcig pozostaja w stosowanej sym-
bolice.

W najstarszym systemie gwiazdy weglowe dzieli sie na dsagadnicze grupy,
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R i N. Podstawa klasyfikacji jest naenie pasm &i CN, oraz absorpcja w fiole-
towej czésci widma. Gwiazdy z przedziatu od RO — R3 maja stosunkowabest
pasma G i CN. Ich natgenia wzrastaja w zakresie od R5 do R9, pozostawiajac
jednak widmo ciagte widoczne co najmniej do ok. 3900 Azelewidmo staje
sie sie praktycznie wysyconeZula fal od 4000 A, gwiezdzie przypisuje sie typ
N. Gwiazdy R sa stosunkowo nieliczne i mogahywazane za weglowe odpo-
wiedniki gwiazd p6znych typow G i K. Gwiazdy N w tym sensiepodviadatyby
gwiazdom typu M.

W pézniejszym systemie klasyfikacji gwiazd weglowychgadkyterium tem-
peratury przyjeto na&enie dubletu sodu (Nal 589,0 i 589,6 nm) oraz stosunki wy-
branych pasm & zas obfitdst wegla wiazano z bezwzglednym nzé@iem pasm
molekularnych. Na tej podstawie gwiazdy weglowezma podziek na ciag pod-
typéw o malejacej temperaturze, CO — C9, pokrywajacy bgra zakres tempe-
ratur zwyklych gwiazd tlenowych, od péznych G do M. Olftavegla charak-
teryzuje dodatkowy wskaznik liczbowy; np. symbol C7,4 azra gwiazde C7
umiarkowanie weglowa.

Tabela 7.2
Typy gwiazd weglowych
. . Rozktad .
Typ Zasadnicze kryteria TypoweMy
w Galaktyce
Silne pasma we fiolecie; pasma izotopowe olbrzymy
C-R Sredni dysk
widoczne, Ba rzadko wzmocnione My =0
C-J | bardzo silne pasma izotopoWeC, i 13CN | ? olbrzymy ?
bardzo silna absorpcja we fiolecie, jasne olbrzymy
C-N cienki dysk
stabe pasma izotopowe My = -2
jasne olbrzymy
C-H | bardzo silna absorpcjaw pasmach CH | halo
My =-1,8
linie wodoru i pasma CH stabe nadolbrzymy
C-Hd ) cienki dysk
lub nieobecne My = —3,5
C-L | widmo typu G plus pasmaxC cienki dysk ?| nadolbrzymy
olbrzymy
Ba widmo G lub K, silne linie Ba Sredni dysk
My =0,4

Dalsze obserwacje gwiazd weglowych wykazaly jedrmggaden z tych sys-
temow klasyfikacji nie oddaje w petni bogactwa fizycznychhcgwiazd obejmo-
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wanych wspolnym mianem gwiazd weglowych. Zgodnie z obdendencja, by
klasyfikacja widmowa odpowiadata raczej cechom "morfatagym"grup gwiazd
niz tylko ciagowi ich temperatur i jas8oi absolutnych, zostat zdefiniowany po-
dziat gwiazd weglowych na typy scharakteryzowane krétkdabeli 7.2. Jak wi-
dat, wyglad widma jest skorelowany z cechami populacyjnyairi jak rozktad
przestrzenny w Galaktyce oraz paémie na diagramie H—R.

Gwiazdy oznaczane jako C-R sa nieliczne i stosunkowoagorgh tempera-
tury zawieraja sie w przedziale 3200 — 5000 K, co z grubsigowiada typom
widmowym G8 — K2 gwiazd o normalnym sktadzie chemicznym. @bfizelaza
jest zblzona do stonecznej, a niewielka dyspersja prédkmdialnych potwierdza
przynalendcst do populacji dysk.

Gwiazdy C-N sa najliczniejszymi i najbardziej "typowymi“gwiazdami
weglowymi, tatwymi do zidentyfikowania przez swéj czerwdiolor, wynikajacy
z silnej absorpcji w niebieskiej i fioletowej cggl widma. Ich temperatury z prze-
dziatu 2600 — 3100 K odpowiadaja ciagowi typéw widmowyehiagd tlenowych
od K do M. Silne linie atomowe pozwalaja na zdefiniowanie agiaych i czu-
lych wskaznikéw temperatury i jasioi absolutnych. 1zotopowe pasma wetia,
ktore w grupie C-R wskazuja na stosuri@e/*3C miedzy 5 i 15, sa znacznie stab-
sze, odpowiadajac stosunko®C/A3C miedzy 30 i 70. Szczegodlnie silne pasma
13C sa podstawa do wyrdienia gwiazd grupy C-J. Dla nich stosun@lc/*3C jest
typowo miedzy 2 i 6.

Gwiazdy C-H sa zbtione temperatura, 4000 — 5000 K, i pozostatymi wtasno-
Sciami do gwiazd C-R, Zodr&niaja sie od nich silnie wzmocnionymi pasmami
CH i ostabionymi liniami metali. Ich dze predk&ci radialne oraz rozktad prze-
strzenny wskazuja jednoznacznie na przyma¢st do populacji halo.

Ich przeciwigdhstwem sa gwiazdy z deficytem wodoru C-Hd o wyraznie osta-
bionych, lub nawet catkowicie nieobecnych, pasmach CHiadin wodorowych.
Pozostate cechy widmowe,§e poming& obecn&t pasm CN i G, wskazuja na
silne podobiéastwo do widm nadolbrzymoéw pdznych typéw G.

Inna grupe gwiazd z osoblivésiami w widmie stanowia gwiazdyarowe (typu
Ba), odpowiadajace typom G8 do K2, z wyraznie wzmocnionymialni Ball i
Srll. Z gwiazdami weglowymi taczy je obecsostabych, ale dajacych sie jedno-
znacznie zidentyfikow@apasm G (np. pasma 473,7 nm).

Oprécz wymienionych wgej weglowych olbrzymoéw istnieje rowrie jak
na razie niezbyt liczna i niezbyt doktadnie zbadana, grugalewych kartow
dC. Istniejace dane pozwalaja przyfisen typ widmowy K i jasn&t absolutna
My =~ 10 mag, oraz sugerujge sa one cztonkami uktadéw podwojnych, w kto-
rych drugim sktadnikiem jest biaty karzet. W takich uktatlamajduja sie rownie
wszystkie gwiazdy Ba i C-H. Nasuwa to przypuszczenie, zeobfitsC wegla
w ich atmosferach jest nastepstwem akrecji materii z ewjaltego szybciej dru-
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Rys. 7.21Przyktadowe krzywe zmian blasku gwiazd weglowych: R — qdiatypu R
CrB, DY — gwiazdy typu DY Per.

giego skladnika, bedacego obecnie biatym kartem. W padi(p pozostatych grup
gwiazd weglowych obecrsd wegla w atmosferze wzmmy z procesem mieszania
materii wytworzonej we wnetrzach w wyniku proceséw sygtearmojadrowej w
fazach czerwonych olbrzyméw (C-R i C-J) lub na gatezi asyptygznej (C-N).

Cecha charakterystyczna gwiazd weglowych sa zmiasgdi. Zdecydo-
wana ich wieksz&t nalery do klasy zmiennych pétregularnych wszelkich typéw,
ale znajduje sie je réwnie cha@ w mniejszym procencie, svod mir, gwiazd sym-
biotycznych i Cefeid. Natomiast wylacznie gwiazdami Yeggymi sa zmienne
typu R Coronae Borealis i DY Persei.

Gwiazdy typu R Coronae Borealisswiazdy tej stosunkowo nielicznej grupy
(w Galaktyce znanych jest niewiele ponad 50 obiektow) praggksza czé&
czasu wykazuja wszystkie charakterystyki widmowe olbmdw lub nadolbrzy-
mow o typach pézniejszych od F5 i jagwiach absolutnyciMy z przedziatu -
2.6 do -5.2 mag. Ich jas8o maze ulegé niewielkim i nieregularnym wahaniom
rzedu dziesiatych caegi wielkosci gwiazdowej. W sposob zupetnie nieregularny
gwiazdy te co pewien czas rzedu kilku lat, ale rownimacznie czgiej, raptow-
nie zmniejszaja swa jaséd o 5 do 9 mag. Spadek jasw nastepuje w skali
miesiaca, natomiast powrét do poprzedniej jé&smdrwa zwykle znacznie dhej
(Rys. 7.21). Poczatkowo spadek jascianie wywotujezadnych wyraznych zmian
w widmie i dopiero gdy jasr&& zmniejszy sie 0 ok. 4 mag, pojawiaja sie w nim
najpierw emisyjne linie Call H i K, a nastepnie rowniemisyjne linie neutralnych
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i zjonizowanych metali. Linie absorpcyjne ulegaja sphice rozmyciu.

Charakterystyczna cecha sktadu chemicznego gwiazd ReStBnacznie ob-
nizona zawartst wodoru (np. linie wodoru nie pojawiaja sie nigdy w emisjawet
w minimum blasku, gdy widmo zawiera wiele linii chromosfemych) oraz wia-
sciwa dla gwiazd weglowych podugzona obfitét 1°C, przy niemal catkowitym
braku®3C.

Niektore spérod tych gwiazd wykazuja quasi-periodyczne zmiany jasnb
predkdci radialnych, ktére mmna uwaat za wynik pulsaciji. Okresy tych pulsa-
cji sa rzedu kilkudziesieciu lub stu dni, a ich amplitudhoga siega (zwlaszcza
w fazie spadku jasrizi) ok. 1,5 mag. Proba teoretycznego odtworzenia wtasno-
Sci pulsacyjnych, chionie w petni udana, sugerujee gwiazdy R CrB pulsuja
podobnie jak gwiazdy helowe o dej jasn&ci i masie rzedu 1-2 masy $ica.
Mogtoby to oznacz@ ich przynalencst do starej populacji dysku i zaawanso-
wane stadium ewolucji. Jednak status ewolucyjny, a mowigitniej — pochodze-
nie gwiazd R CrB nie zostato jeszcze poznane. Ra@ana sa dwie nmiwosci:

(1) gwiazdy te powstaty z koalescencji dwoch biatych kartgednego tlenowo-
weglowego i drugiego helowego, co wgjaatoby ich sktad chemiczny oraz rzad-
koSt wystepowania; (2) gwiazdy te sa w stadium nadolbrzymasiatnim btysku
helowym i twz przed prz€jciem do stadium biatego karta. Podobne procesy byty
juz poprzednio obserwowane (np. w przypadku FG Sagittaefaledie sa w sta-
nie wyjesnic matej obfitéci weglal®C.

Przyczyna gwattownych spadkéw jaseo gwiazd R CrB nie zostata jeszcze
jednoznacznie wyfniona. Zgodnie z najstarsza hipoteza, abnie jasnsci mo-
gtoby byc wynikiem przestoniecia gwiazdy przez gesty obtok ¢telsveglowego
pytu tworzonego w gérnych warstwach atmosfery i wypychdnya zewnatrz pod
wptywem nie znanych btiej czynnikéw. Za taka nmiwoscia przemawia fakize
wszystkie gwiazdy R CrB, podobnie jak wiek&awiazd weglowych, wykazuja
silna nadwyke promieniowania podczerwonegswiadczaca o istnieniu wokét
nich trwatych otoczek materii pytowe;j.

Gwiazdy typu DY Persdiyly uwazane za podklase gwiazd R CrB. Nowsze
obserwacje wskazuja jednak na istnienie znacznyzhicdmiedzy tymi dwiema
grupami.Spadki jasrmi, ch@ w ogélnym zarysie podobne jak w gwiazdach R
CrB (Rys. 7.21), sa u gwiazd DY Per na og6t wolniejsze, gigtsbardziej sy-
metryczne. Widma gwiazd DY Per w dziedzinie optycznej sgtyymi widmami
gwiazd weglowych C-N z normalna zawastda weglal3C. W bliskiej podczer-
wieni, na diagramie dwuwskaznikowyifd —H) — (H — K) obie grupy gwiazd
wyraznie sa od siebie odseparowane, przy czym gwiazdy BiYl&2a doktadnie
na ciagu dla gwiazd weglowych z gatezi asymptotyczndjs@wowane w dalekiej
podczerwieni otoczki pytowe sa chtodniejsze i mniej jasiredla gwiazd R CrB.

Gwiazdy DY Per sa znacznie liczniejsze giwiazdy R CrB i prawdopodobnie
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sa podgrupa gwiazd zmiennych diugookresowych.

Gwiazdy typu T Tauri, RW Aurigae, T OrioniGwiazdy tych typow taczy sie
zwyczajowo w jedna grupe ze wzgledu na nastepujadeyceeszystkie sa wyraz-
nie niestacjonarne, wykazujac catkowicie nieregularmeany blasku, wszystkie
sa fizycznie zwiazane z rdymi rodzajami mgtawic, wszystkie sa péznych typoéw
widmowych, wszystkie wystepuja niemal wylacznie w gaoach T. W starszej
literaturze obejmowano je nazwa zmiennych typu RW Aur,cole— faczy sie je
raczej w jeden typ T Tauri (Rys. 7.22). Podstawa do rpai@nia wymienionych
w tytule klas jest nieco mny charakter (zawsze jednak nieregularnej) zmiéano
zmienne RW Aur sa typu widmowego okoto G, maja zazwyczgplaady zmian
blasku rzedu kilku mag, spedzaja mniej wiecej tyle sammasu w maksimum co i
w minimum jasn@&ci; klasyczne gwiazdy T Tauri charakteryzuja sie sagrsza-
kresem typow widmowych, od péznych F do wczesnych M, oraznie mniej-
szymi amplitudami wahfablasku, z reguty nie przekraczajacymi 0,5 mag; gwiazdy
T Orionis wieksza cz& czasu spedzaja w pobli maksimum jasrizi, a spadki
ich jasnéci maja charakter raptowny i na ogoét sa krotkotrwate.

Obserwowane zmiany jassci wigzemy — zalenie od skali czasowej — z roz-
maitymi przyczynami. Zmiany jasisoi o najkrotszej skali i amplitudach mniegj-
szych od 0,1 mag w dziedzinie widzialnej sa najprawdopodgtprzejawem roz-
btyskéw, podobnych do tych, ktére obserwujemy nah8ta Péiregularne wahania
jasndsci z amplitudami od ok. 0,1 do 3 mag sa zapewne wynikiemviejaa sie i
znikania w wyniku obrotu gwiazdy ciemnych i jasnych plam geanych z obsza-
rami aktywnymi, Swiecacymi dyskami, wyrzutami i akrecja materii. Cathow
nieregularne zmiany o amplitudzie wiekszej od ok. 3 maghedzace w najdi+
szych skalach czasowych, sa przejawem niestacjogeirpcoceséw obejmujacych
cala gwiazde, takich jak np. niestabifod zwiazane z szybkim obrotem, utrata
znacznych il&ci materii, wahania temperatury efektywne;j itp.

Widma gwiazd T Tau w dziedzinie widzialnej sa zdominowarneep emisje
w liniach wodoru (przede wszystkimdj i w liniach Call H i K. Linie zelaza Fel
406,3 nm i 413,2 nm obserwuje sie w emisji tylko w gwiazdachal i niekiedy
w rozbtyskach stonecznych. Charakterystyczna cechazi Tau jest silna li-
nia absorpcyjna Lil 670,7 nm, ktérej obe&@gestSwiadectwem miodego wieku:
oznacza bowiengze materia, z ktérej zbudowane sa te gwiazdy, zachowatazes
pierwotna obfit&€ litu, taka jaka jest charakterystyczna dla materii rozgone;j.
Lit, ktéry ulega w gwiazdach szybkiej destrukcji, nie wymtige nigdy w wiekszych
iloSciach nawet w obiektach ciagu gtéwnego — np. jego diifitta Stacu jest
okoto stukrotnie mniejsza niw gwiazdach T Tau.

W nadfioletowych widmach gwiazd T Tau wystepuja silnediaimisyjne Ly
i Mgll hi k, a takze liczne linie chromosferyczne. Wszystkie one wykazujaajn
lub bardziej wyrazne profile typu P Cygni. Ocenione na ictigtawie tempo utraty
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Rys. 7.22Krzywe zmian blasku gwiazd T Taurii FU Orionis w diugim okieeebserwacji.

masy jest rzedu I¢ — 1094 /rok. W widmach kilku gwiazd T Tau zaobser-
wowano rzadki skadinad przypadek odwroconych profili Ry@ytzn. takich, w
ktérych sktadnik absorpcyjny jest przesuniety nie ku falkrétszym, ale ku fa-
lom dtuzszym. Taki ksztatt profilu oznaczaze obserwujemy materie opadajaca na
powierzchnie gwiazdy.

Widmo ciagte gwiazd T Tau charakteryzuje sie znacznauyakla promienio-
wania fioletowego, niebieskiego i podczerwonego. Wiekszonich jest rownie
zrodlem miekkiego promieniowania rentgenowskiego, lkezéapromieniowania
radiowego. Nadwzke promieniowania podczerwonego ttumaczymy ndjciag
jako emisje stosunkowo chtodnego pylu otaczajacego zplyia podgrzewanego
do temperatury rzedu 1000 K przez ich promieniowanie. Rearowanie nadfio-
letowe i rentgenowskie jest oznaka obesriagoracej chromosfery i korony o tem-
peraturze rzedu POK. Stosunkowo silne wiatry wyplywajace z gwiazd T Tauri
powoduja bardzo wydajne chtodzenie ich gérnych warstwpiobéegaja wytwo-
rzeniu sie koron o wyszych temperaturach.

Wedtug obecnych pogladéw na ewolucje gwiazd, zmienne Typau sa obiek-
tami przedgwiazdowymi, ktore nie osiagnely jeszczguigtownego i przechodza
przez faze tworzenia stabilnej konfiguracji gwiazdowejedidym z przejawdw
braku trwalej rownowagi termicznej i dynamicznej&agiecace strugi materii wy-
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rzucane z dmymi predkdciami z niektérych gwiazd T Tau. Strugi takie moga
rozciag& sie na odlegfeci wielu tysiecy j.a. i sa widoczne z Ziemi.

Gwiazdy typu FU Orionis.Osobna klase gwiazd bliskich gwiazdom T Tau
tworza zmienne typu FU Orionis, ktérych jasaopotrafi wzrosng o 3—6 wiel-
koSci gwiazdowych w ciagu niewielu miesiecy, by natepniglen do poprzedniej
wartcsei w ciagu kilkudziesieciu lat (Rys. 7.22). Ich widma vagkija cechy nad-
olbrzymoéw F—G z nienormalnie silnymi liniami absorpcyjnywodoru, silng linia
Li 670,7 nm. Linia H, wykazuje na ogot ksztatt P Cygni. Linie widmowe sa
szerokie, co sugeruje szybka rotacje.

Gwiazdy FU Ori wystepuja w obszarach, w ktérych przebjegktywne pro-
cesy gwiazdotworcze, zazwyczaj w pahli mgtawic odbijajacych. Ich widma
wykazuja wyrazne nadveki promieniowania podczerwonego i nie daja sie przy
blizy¢c zadowalajaco widmem ciata doskonale czarnego.

Przypuszcza sige gwiazdy FU Ori sa gwiazdami o matych masac3(0
0,5 M) i duzych rozmiarach (9- 16 R.) ewoluujacymi w kierunku ciagu gtéw-
nego. Due tempo akrecji (ok. T0" M. /rok) oraz szybki obrét pozwalaja spodzie-
wac sie,ze we wczesnych fazach kurczenia sie wokét gwiazdy twoigyazlegty
dysk, zawierajacy wiekss0 masy obiektu i wytwarzajacy wieksza ézgego ja-
snasci. Gwiazdy FU Ori bedac $miejsze od gwiazd T Tau moga podgrzéwa
znacznie obszerniejsze dyski i dlatega mazywa sie je niekiedySwiecacymi
dyskami”.

Gwiazdy rozbtyskowe UV Cetilnna grupa gwiazd p6znych typéw widmo-
wych, miedzy KO i M6, sa gwiazdy rozblyskowe, zwane od swegototypu
gwiazdami zmiennymi typu UV Cet. Ich widma zawieraja ennsylinie wodoru
i zjonizowanego wapnia.

Najbardziej charakterystyczna cecha tej grupy gwiazdyef zawdzieczaja
swa nazwe, sa rozbtyski, podczas ktérych j&nw ciagu niewielu minut a na-
wet sekund wzrasta od ok. 0,1 do kilku wiella gwiazdowych. W przypadku
samej UV Ceti, dla ktérej istnieje najwiecej danych obsaryynych, zauwzono
400-krotny wzrost jasri&ei w barwie B w ciagu zaledwie 30 sekund. Spadek jasno-
sci do poziomu sprzed wybuchu mtrwa od kilkudziesieciu sekund do wielu
godzin a nawet dni; na ogot, im wiekszy jest wzrost j@godczas rozbtysku,
tym dhuizej trwa jej ponowny spadek (Rys. 7.23).

W czasie wybuchu znacznemu wzmocnieniu ulegaja emisyijine wodoru i
pojawiaja sie emisyjne linie neutralnego i zjonizowaméelu. Rozbtyskom ja-
snasci w dziedzinie optycznej towarzysza zazwyczaj rozhitysklziedzinie nad-
fioletowej, rentgenowskiej i radiowej. Ocenia ste,catkowita energia wysytana w
przecietnym rozbtysku jest mniej wiecej 50—krotnie ksea od energii wysytanej
w takim samym czasie przez te sama gwiazde w fazie spokopestée, z jaka
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Rys. 7.23Krahcowe przyktady skal czasowych rozbtyskéw gwiazd UV Ceti.

nastepuja rozbtyski, zatg od ich amplitudy, mana jednak przyjg, ze przecietnie
jeden rozbtysk o amplitudzie wigekszej od ok. 0,1 mag. jjageeco godzine.

Jasnéci absolutne gwiazd rozblyskowych z otoczeniah®# odpowiadaja
dost dobrze ich typom widmowym, przy zaeniu,ze sa to obiekty ciagu gtow-
nego lub podolbrzymy klasy jasgoi IV. Wystepuja one zaréwno w dysku galak-
tycznym, jak i w gromadach otwartych i asocjacjach T. Na tgJgtawie wniosku-
jemy, ze do grupy gwiazd rozbtyskowych nakeobiekty d&t znacznie réniace sie
wiekiem, od najmiodszych gwiazd w asocjacjach®&QL(° lat) do najstarszych
gwiazd pola (ok. 1dlat).

Przypuszcza sige gwiazdy rozbtyskowe, niezaleie od wieku, wcia jeszcze
znajduja sie w fazie grawitacyjnego kurczenia sie i ewpldo ciagu gtdwnego.
Obiekty o tak matych masach, jakie sa najprawdopodobniegeiwe gwiazdom
UV Cet, tzn. mniejszych od ok. 0/, ewoluuja bardzo powoli i przez caty okres
wedrowki na diagramie HR w kierunku ciagu gtdwnego poajastatkowicie kon-
wektywne. Konwekcja obejmujaca cata gwiazdezebyc zrodtem silnej aktyw-
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Rys. 7.24 Krzywa blasku typowej jasnej niebieskiej zmienne;.

nosci chromosferycznej, ktérej przejawem (podobnie jak nah&4) sa réwnie
rozbtyski. Jak dotychczas nie udato sie jeszcze stworadowalajacego modelu
tych rozbtyskéw.

Jasne niebieskie zmienang. Luminous Blue Variables, LB\Nazwe te za-
proponowano niedawno dla oznaczenia kilku grup gwiazd anyieh, znanych
poprzednio pod rozmaitymi nazwami, ale zioihych pod wzgledem jasga ab-
solutnych, typéw widmowych i charakteru zmiemoo Grupe te wyrdniaja
nastepujace cechy obserwacyjne: absolutna aswualnaMy < —7, typ wid-
mowy (mae byt zmienny) O, B, A, zmiany blasku nieregularne o amplitudzie
wiekszej od 0,2 mag. Mieszcza sie w reapienne Hubble’'a — Sandagetalkryte
przez nich w galaktykach M31 i M3Zmienne typu S Doradushserwowane w
Wielkim Obtoku Magellana orazmienne P Cygri naszej Galaktyki. Typowa
krzywa zmian blasku jest przedstawiona na rys 7.24. Do gjapgych niebie-
skich zmiennych nal& réwnig dwa obiekty,n Carinae i P Cygni, znane z tego,
ze w czasach historycznych (w 1600 i 1837 r.) przeszty prage fyjwattownego
wybuchu.

Fotometrycznej zmienrsai tych gwiazd towarzyszy czesto réwniemienn&e
widmowa: typ widmowy mae zmieni& sie od O do F i na odwrét, take sam
typ widmowy jest bardzo stabym kryterium przynatesci gwiazd do omawianej
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grupy. Zreszta w przypadku zmiennych Hubble’a — Sandagdiserwowanych w
innych galaktykach, typy widmowe sa trudne do d@temia, a o ich temperaturze
wnioskujemy na podstawie przebiegu widma ciagtego.

Zmienndt blasku gwiazd typu LBV zachodzi wzaych skalach czasowych i
zréznymi amplitudami. Mana w niej wyr@nic trzy zasadnicze okresy. (1) Bel
zmiany jasnéci, AV > 3 mag, majace charakter naglego wyrzutwyith ilosci
materii. Wybuch taki obserwowany w XIX w. dlg Carinae pozostawit wo-
kot niej obserwowana obecnie mgtawice. Podobne magt@amecotoczki istnieja
rowniez wokét innych zmiennych, ktérych wybuchéw nie obserwowaiodru-
giej strony, wybuch P Cygni w 1600 r. nie pozostawit po sobidogznej dzs
mgtawicy. Dlatego te chocia brak jest wystarczajacych danych obserwacyjnych
dla wszystkich zmiennych LBV, neemy uzna za prawdopodobnee wszyst-
kie one przechodza przez fazy wybuchéw, tyle tylke, zachodza one rzadko,
raz na kilkaset lat, i mogty Hy obserwowane tylko u nielicznych obiektéw. (2)
Srednie zmiany jasrézi, AV =~ 1 mag.Obserwuje sie je u wszystkich zmiennych
LBV, z charakterystyczna skala czasowa kilkudziesidat. Zmiany te sa row-
niez zwigzane z wyrzutem masgwiadczy o tym wzmocnienie nadfioletowych
linii emisyjnych i znaczna nadwka promieniowania podczerwonego w czasie
maksimum jasngci wizualnej. Charakterystyczna cecha zmian w tej sjesit
to, ze pomimo znacznych wahgasné&ci wizualnej jasnst bolometryczna nie
ulega zmianie. Oznacza tpe przez caly czas zachowywana jest wartitoczynu
RzTg‘f, czyli zmiany temperatury efektywnej (pociagajace zZagspmiany jasngci
wizualnej) sa kompensowane przez zmiany promienia. (3pdAynmikroskalowe,
AV < 0,1 mag, zachodzace w ciagu tygodni lub miesiecy, zostaesdzone u
wszystkich obiektow, dla ktorych tylko podjeto odpowigslmbserwacje. Tego
rodzaju wahania jasi$ai stwierdza sie u wieksoi (jesli nie wszystkich) normal-
nych jasnych nadolbrzyméw. Mikroskalowe zmiany blasku segescisle perio-
dyczne, nie jest ejasne, czy mena je wiaza z pulsacjami, cho hipoteza taka
wydaje sie w tej chwili najbardziej prawdopodobna.

Widma omawianych gwiazd charakteryzuja sie licznymigini emisyjnymi o
profilach typu P Cygni, ktérych sktadniki absorpcyjne odjentaja predksciom
ekspansji rzedu 100 km/s. W niektorych przypadkach w welpojawiaja sie
przejciowo wzbronione linieelazaswiadczace o formowaniu sie wokét gwiazd
stosunkowo rzadkich i rozlegtych otoczek. Wyrazne zminatgzen linii emisyj-
nych sa zwiazane przede wszystkim ze zmianami fsane Sredniej skali czasu.
Oceny tempa utraty masy oparte na obserwacjach widmowymkigoiza do war-
tosci rzedu 104 — 105 41, /rok.

Przyczyny aktywnéci, a zwlaszcza powody powstawania tak silnych wia-
trow gwiazdowych nie zostaly jeszcze w§raone. Jeeli jednak przyjg, ze
utrata masy nastepuje wskutek wyrzucania z gwiazd grulmgtiicznie warstw,
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dla ktérych spetniony jest wspomniany agj warunek stafsci wyrazeniaR? ST,
gwarantujacy obserwowana ststgasndéci bolometrycznej, to zmiany jassa w
Sredniej skali mana wyj&nic jako bezpéredni wynik procesu utraty masy.

Gwiazdy LBV wystepuja na diagramie HR&wd normalnych, niezmiennych
w diugich skalach czasowych, jasnych nadolbrzyméw. Kaleiec przypusz-
czet, ze od zwyklych nadolbrzyméw mhia sie stopniem zaawansowania ewo-
lucyjnego, a zatem przyczyna ich zmiesabjest odmienna budowa wewnetrzna.
Jezeli przyjat, ze gwiazdy LBV sa w stadium ewolucyjnym odchodzenia oggia
gtéwnego ku reszym temperaturom, to nalg oczekiwa, ze ich wnetrza ulegaja
coraz wyrazniejszemu podziatowi na geste jadro i comzkiej rozdeta, chtodna
otoczke. Zmniejszanie przyspieszenia grawitacyjnegopoaierzchni (wsku-
tek zwiekszenia rozmiaréw) oraz zwiekszenie wspotc#emieprzezroczystzi
(wskutek obnzenia temperatury) pociaga za soba zmniejszenie §gsialding-
tona i mae sprawg, ze ewoluujaca masywna gwiazda przekroczy granice Edding
tona i stanie sie niestabilna. Odrzucenie warstw zevgngth przywrdci czasowo
jej stabiln&t. Jeeli hipoteza ta jest poprawna, to gwiazdy LBV ma uwaat za
poprzedzajace stadium gwiazd Wolfa—Rayeta.

Najjasniejsze olbrzymy i utrata masy przez gwiazdy Na Rys. 7.25 przed-
stawiony jest obserwowany diagram HR dla znanych obecniezgiv najwiekszej
jasndsci absolutnej. Jest on ilustracja od dawna znanego faletgwiazdy nie
osiggaja dowolnie diych jasné&ci; najwyrazniej nigdy niéwieca j&niej od ok.
miliona Stahc.

Jedna z przyczyn tego ograniczenia jest sita, z jaka proiowanie dziata na
materie. Przyspieszenie wynikajace z oddzialywanianpeaiowania z materia
jest opisane w przypadku ogélnym za pomoca réwnania (d€eli zaleny od
diugdsci fali wspoétczynnik absorpci, zastapimysrednim wspotczynnikiem ab-
sorpcji ke, wazonym strumieniem,

Jo kFydv
=0V 7.9
ke Jo Ruav (7.9)
to réwnanie (7.2) mpemy napisaw prostszej postaci
F
. (7.10)

gdzieF jest strumieniem integralnym. Gfﬁl \;vspc’)iczynnik ekstynkag zaleey od
czestéci, wowczas, = k = ke. Przyspieszenie grawitacyjne na powierzchni jest

rowne
B GM

gg - R2 .
Korzystajac ze zwiazku
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Rys. 7.25Diagram HR dla najjsniejszych gwiazd o znanej utracieg mi’:flsy. Poszczegolne
symbole odpowiadaja siym tempom utraty masy w wyniku wiatréw gwiazdowych, wy-
razonym w jednostkach/./rok. Linia ciagta przedstawia diagram teoretyczny dlaapa
0 masach z przedziatu 1 — 8@, i wieku ok. 4-10° lat. Linia przerywana zaznaczona jest
jasnat Eddingtona dla 1004 .

dostajemy wyraenie na stosunek obu przyspiesze

g kel
& = Frpccar (7.11

Gdy stosunek ten bedzie wigekszy od je#lcip wowczas gwiazda nie bedzie mo-
gta istni€ jako trwata konfiguracja, poniewavypadkowe przyspieszenie na jej
powierzchni bedzie ujemne. Jasadkrytyczna, przy ktorej” = 1, nazywamy
jasnoscia Eddingtons&yznaczamy ja z rbwnania

AMGM ¢
Legd= ———. 7.12
(< /p) (712
WyrazajacL i M w jednostkach stonecznych otrzymujemy
L 1
idd:l,B-lO“ﬁi (7.13)

Lo Mo, (ke /p)’
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W atmosferach gwiazd goracych zasadniczym zrédiem mézpoczystéci
jest rozpraszanie na swobodnych elektronach; wspotckyekstynkcji jest wow-
czas rownyke = NeoT, gdzieNe jest liczba elektronéw w jednostce objgtd, a
ot jest przekrojem czynnym na rozpraszanie. Biorac pod ywage warunkach
catkowitej jonizacji gestst elektronéw jest dana rdwnaniem (2.47) mamy

ke 1ot _ 6,65:10°%° B
o amg = T e gt X = 0200 X,
Dla sktadu chemicznego Sioa, tzn.X ~ 0,7, z réwnania (7.13) wynika

M
M

LEdd
Lo

©

=3,8-10

(7.14)

Zalezncst ta pozwala zrozuméenieco lepiej diagram przedstawiony na Rys. 7.25.
Podstawiajac w rownaniu (7.14) = 100 M, dostajemylLgqq~ 4-10° L. Ja-
snaci Eddingtona dla gwiazd o mniejszych masach sa odpovadeaimiejsze.
Brak gwiazd o jasnciach wigkszych od ok. -4 L., moze, ale nie musi, ozna-
cze, ze nie istnieja gwiazdy o masachatuwiekszych od ok. 100/,.

Odpowiedz na pytanie, czy najiaiejsze gwiazdypwieca poriej czy powy-
zej granicy Eddingtona, wymaga przede wszystkim slamia ich masy. W przy-
padku gwiazd ciagu gtéwnego oraz grup gwiazd o znanych ohalséwo mana
stwierdzt, ze wszystkie onéwieca znacznie porej tej granicy, co jest zgodne z
oczywistym faktem obserwacyjnyme zdecydowana wieks&mgwiazd to obiekty
o0 zasadniczo stabilnych atmosferach. Jest to wniosek migteywialny, ze wiele
jasnych gwiazd wykazuje zaréwno zmiany jascigak i oznaki intensywnych wia-
trow gwiazdowych.

Wiatry promieniste. Oznaka istnienia wokot gwiazdy ekspandujacej otoczki
gazowej — inaczej méwiac wiatru gwiazdowego — jest ksRaBtygni profili linii
widmowych, zwtaszcza linii rezonansowych. Powstawanidilor P Cygni zostato
wyjasnione na Rys. 7.9. Obserwowany profil P Cygni dubletu NV 8238124,28
nm w widmie nadfioletowym gwiazd§ Pupis jest przedstawiony na Rys. 7.26.
Dla poréwnania pokazany jest réwmieen sam odcinek widma gwiazdyScorpii
(typ widmowy B0 V), ktéra nie wykazujeadnych oznak utraty materii. Widavy-
raznie,ze ksztatt obu linii w widmie Pup jest okrglony catkowicie przez efekty
ekspansiji: linie sa bardzo szerokie i wysycone, takawet catkowicie zamasko-
wana zostata ich podwdjna struktura. Zauszerokst linii Swiadczy o istnieniu
duzego gradientu predkoi w otoczce: linie absorbuje zaréwno materia majaca
wzgledensrodka cigkosci gwiazdy predk&t zerowa jak i materia poruszajaca sie
wzgledem niego na zewnatrz z pre@k@ 2600 km/s. Ostre ograniczenie profilu
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Rys. 7.26Profil typu P Cygni nadfioletowego dublettj NV 123/,8 i 124,3 nnwidmie
gwiazdy Pupis. Skala diugeri fali jest podana w predkeiach radialnych wzgledem
gwiazdy. Dla poréwnania przedstawiony jest ten sam obszaidmie gwiazdyt Scorpii,
nie wykazujacej oznak wyptywu materii.

od strony fal krotkich utatwia wyznaczenie maksymalnejdiasci materii, ktéra
oznaczylsmy na rysunku symbolem,.

Zgodnie z tym co mOwiBmy poprzednio o sile pojawiajacej sie w wyniku od-
dziatywania promieniowania z materia, istnienie tak jillinii absorpcyjnej musi
oznacza przekazywanie absorbujacym atomom znacznydtilpedu skierowa-
nego od gwiazdy.

W celu uzyskania iléciowych ocen efektéw zwiazanych z sita promieniowa-
nia, przyjmijmy nastepujacy uproszczony model zjawiskB) absorpcji ulegaja
tylko fotony poruszajace sie radialnie w kierunku od grag; (2) uwzgledniamy
tylko linie bardzo silne, takie ktore pochtaniaja cateesge promieniowana (w
obrebie linii) przez fotosfere; (3) gradient predkdw ekspandujacej materii jest
na tyle duy, ze szerokaci linii absorpcyjnych okr&lone przez przesuniecie dop-
plerowskie zwiazane z ruchem systematycznym,

AVi = %Vi (7.15)
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v + Av

Rys. 7.27Wiatr gwiazdowy napedzany&iieniem promieniowania.

sa znacznie wieksze od szer8kowynikajacych z ruchéw termicznych. W przy-
padku linii takich jak linia przedstawiona na Rys. 7.26 zaloia takie wydaja sie
w petni uzasadnione.

Rozpatrzmy zatem przy tych zaeniach ruch warstwy sferycznej, takiej jak
przedstawiona na Rys. 7.27. Przyspieszenie, jakiego @imearstwa pod wpty-
wem absorbowanego promieniowania, jest rowne

__ped zaabsorbowany
¥ = At Am ’

(7.16)

gdzieAm jest masa powtoki
Am = 41r2pAr.

Oznaczajac przelz, widmowy rozktad mocy promieniowanej przez gwiazde, mo-
zemy znale ped absorbowany w jednostce czasu w obrebie linii otogeby;

ped zaabsorbowanl Ly Avi = L LVAvi. (7.17)
At c c L

Skorzystalkmy przy tym z zateenia, ze linia jest wysycona, tzn. zaabsorbo-
wane sa wszystkie kwanty w przedzidle;. Sumujac przyczynki pochodzace od
wszystkich linii absorpcyjnych i korzystajac z réwnania1s), mana réwnanie
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(7.16) przedstavei w postaci

B Lavi 1
O = Z 4rw2pAr
LVV AU 1
N 02 z Ttrszr N

va, do

- 3 Z mzp T (7.18)

W ramach naszego uproszczonego modelu przyspieszeniegade od sity pro-
mieniowania jest wprost proporcjonalne do jasticenergetyczndj, do gradientu
predkdsci dv/dr oraz do wielk&ci

Net = Z %, (7.19
ktéra maemy interpretowa jako efektywna liczbe silnych linii absorpcyjnych
napedzajacych wiatr gwiazdowy.

Dla uproszczenia ograniczmy nasze rozesia do tej czgci wiatru, w kto-
rej sity pochodzace od gradientwsnienia termodynamicznego sa do zaniedbania.
W praktyce oznacza t@e interesuje nas tylko wiatr w dych odlegt&ciach od
gwiazdy, poruszajacy sie z predimami naddzwiekowymi, gdy nzma go trak-
towaC jako strumi@ nieoddziatujacych ze soba czastek. W takim przgsiiu
réwnanie ruchu przybiera prosta pasta

dv L 1 dv GM(1-T
GG N e (20
Pierwszy wyraz po prawej stronie tego réwnania opisuje isitpedzajaca wiatr,
wynikajaca z absorpcji promieniowania w liniach, natastidrugi — hamujaca site
grawitacji, poprawiona zgodnie z rownaniem (7.11) na efekpraszania promie-
niowania ciagtego na swobodnych elektronach.

Wstawiajac (7.20) do réwnania ciagid

dm
ot
po prostych przeksztatceniach dostajemy

= M = 4102 pv = const (7.21)

- L
M = C—2Nef(1—s), (7.22)
gdzie wprowadzibmy oznaczenie

_GMA-T)4mp &

(7.23)
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Poniewa w réwnaniu (7.22)M, L i Net sa wielk&sciami statymi dla danej
gwiazdy, wiec wielk&cia stata powinno iy réwniez €, chocia zgodnie z réw-
naniem (7.23) jest ono formalnie funkcja odleggor (funkcjamir sa gestét i
gradient predksci). Nasz uproszczony model przewiduje zateetempo utraty
masy w postaci wiatru napedzanego przez promieniowastenprost proporcjo-
nalne do mocy promieniowanej przez gwiazte,

Jezeli € jest wielkdscia stata, to z réwna(7.20), (7.21) i (7.18) mma po
prostych przeksztatceniach otrzytnawiazek

1 do

O = E 0 E, (724)

ktéry wstawiony do réwnania (7.20) pozwala uzySkéwnanie ruchu

e _do_ GM(1-T)
l1—¢ dr r2 ’

Dla warunku brzegowego(R) = 0 (tzn. predk&t wiatru na powierzchni gwiazdy
jest rbwna zeru) ma ono proste rozwiazanie

2 - leeMa-n) R

R r
1-¢
= — 2 (1—?), (7.25)

| o™

m

gdziev, jest predk&cia ucieczki z powierzchni gwiazdy. Wynika stzd,predk&t
wiatru w niesk@iczongci

1 g\ 12
vw:<T€> Ve. (7.26)

Predk&C w nieskaczondci, v, mozna prosto wyznaczyz potaenia krot-
kofalowej granicy skfadnika absorpcyjnego profilu P CydRy$. 7.26). W przy-
padku obiektéw, dla ktérych natiwa jest ocena prediaei ucieczki z powierzchni,
obserwacje sugeruja 8ouniwersalny zwiazek., ~ 3 ve, z ktdrego na podstawie
réwnania (7.26) wynika ~ 0, 1, czyli w przyblizeniu wart&t stata, niezalma od
globalnych parametréw gwiazd.

Roéwnanie (7.25) opisuje rowriekonkretny model przeptywu materii w wie-
trze. Istniejace obecnie modele sa znacznie mniej pyymié; uwzgledniaja w
petni efekty transferu promieniowania w liniach i pozwalaja znacznie doktad-
niejsze odtworzenie wynikéw obserwacji (przede wszystkidoktadnego ksztattu
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profili P Cygni) w szerokim zakresie temperatur efektywnygasndsci absolut-
nych. Dopasowanie profilu teoretycznego, wynikajacegmdetu wiatru, do pro-

filu obserwowanego jest najcggiej stosowana obecnie metoda wyznaczania fi-
zycznych parametréw wiatru, a tym samym révengtrumienia wyplywajacej ma-
terii M. W taki wiasnie sposéb uzyskano dane, ktére zostaly wykorzystane do
sporzadzenia Rys. 7.25 i ktorych przyktady sa zamieszezo Tabeli 7.3.

Tabela 7.3
Przyktadowe wartsci utraty masy w wiatrach promienistych

Gwiazda MKSp Iogi/[ Gwiazda MKSp Iogi/[

CygOB2#7  Oa3If -4.9 || HD50896 WN5 -4.1
HD190429A O4lf+ -4.7 || HD151932 WNY -4.3
HD152408 O8lafpe  -4.7|| HD165763 WC5 -4.5

HD36486 095l  -6.0 | HD156385 WC7  -4.5
P Cyg Billb -4.8 | HD192103 WC8  -4.4
55 Cyg B3la -6.5 | RY Dra c44 53
CygOB2#12 BS8la+  -6.2|| R Scl C6 5.4
HR8752 Gola 50|l TWHor  C7,2  -7.1
o Ori M2lab  -5.4 || IRC+20370 C7,3e  -5,0

Zauwamy, ze powinna istnie gérna granica strumienia magy wyptywajacego
z gwiazdy w postaci opisanego ugj wiatru napedzanego przez sity promieniowa-
nia. Stacjonarna gwiazdaviecaca z moch wysyta na wszystkie strony fotony,
ktére tacznie unosza w jednostce czasu pgd Gdyby caly ten ped byt przeka-
zywany w procesach absorpcji czastkom materii, to i tak istmggo wyptyn& co
najwyzej tyle samo, czyli _

Mov=L/c.

Wyra'zajacM w masach Stoca na rok, predk& v w km/s i L w jednostkach
stonecznych, mamy

Mo=2. 10—8LL (M, /roK]. (7.27)

©

Przyjmujac dla uproszczeniage materia wiatru opuszcza ostatecznie gwiazde z
predkdcia tego samego rzedu co pre@kaicieczki z powierzchni, tzn. 100 —
1000 km/s, z réwnania (7.27) dostajemy gorne ograniczeaistrumidé masy —
rzedu 104 — 10> M /rok. Jest zgodne z intuicja przypuszczeriie utrata masy
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wskutek opisywanych wiatréow jest lub e byt tym wieksza, im wieksza jest
jasnat absolutna gwiazdy i im mniejsze jest przyspieszenie demyjne na jej
powierzchni.

Sadzac na podstawie danych zawartych w Tabeli 7.3 niekbdijégniejsze
gorace i chtodne nadolbrzymy oraz gwiazdy Wolfa—Rayedagrmase w tempie
bliskim granicznemu. Tak daa utrata masy nee nie by bez znaczenia dla ewo-
lucji gwiazdy. Przecietna gwiazda typu O o masie ok.7d0 tracaca rocznie ok.
10 M, w ciagu fazy Of, trwajacej 0lat, maze zmniejszg swa mase o ponad
20%.

Wiatry hydrodynamiczne. Kazda atmosfera gwiazdowa powinna bezustan-
nie tract pewna cz& materii z tego powoduze wsréd czastek jej atmosfery
znajduja sie réwnietakie, ktére zgodnie z rozktadem Maxwella maja skierogvan
na zewnatrz predigei przekraczajace predéducieczki. Czastki takie, startujac
z poziomu atmosfery, na ktérym droga swobodna jest wielestaod rozmiaréw
pozostatej czgeci atmosfery, moga nie dozmguz zderzé z innymi czastkami i
opuscic gwiazde na zawsze. W rzeczywistych warunkach atmosfeazglowych
proces taki, przypominajacy parowanie, ma catkowicie zaniedltanawet jeeli
warstwy zewnetrzne maja temperatury rzedu milionévpsio

Wysoka temperatura atmosfery (a doktadniej méwiac, fejzesci, ktéra na-
zywamy korona) mpe jednak bg przyczyna pojawienia sie hydrodynamicznego
wyptywu materii z powierzchni gwiazdy, nawet w warunkaclzéjsity grawitaciji.
Przekonuja nas o tym nastepujace rozaraa.

Hydrodynamiczny przepltyw materii jest opisywany réwnamnieruchu,
wyrazajacym zasade zachowania pedu wzdiogi, po ktérej porusza sie materia

dv 1dP do
Uaﬁ-p—)aﬁ-a— (728)
Roéwnanie to stwierdzaze zrodtem predkci jest gradient &nienia wzdta li-
nii ruchu dP/dl oraz sita grawitacji—d®d/dl. Predk&t przyrasta w kierunku
malejacego &nienia i rosnacej sity grawitacji. W naszym przypadk&nénie ma-
leje zawsze w kierunku od gwiazdy, natomiast sita grawiifasi skierowana prze-
ciwnie, zatem istnienie gradientuscienia sprzyja wyptywowi materii z gwiazdy,
podczas gdy sita grawitacji dziata na ten ruch hamujaco.

W przypadku gwiazd problem nzaa w pierwszym przyldieniu traktowa sfe-
rycznie symetrycznie, tzn. edliczkowanie po linii pradli zamien€ na r@&niczko-
wanie po promieniu. Zaktadajac ponadtae termodynamiczne wtassc materii
maozna opisa za pomoca politropy

PpY=Pop,", (7.29)
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|
|
|
|
|
l
I“S r
Rys. 7.28Mozliwe rozwiazania réwnania Bernouillego dla wiatru hydymamicznego.

Rzeczywisty wiatr odpowiada linii przechodzacej przenlktikrytyczny pot@ony w od-
legtoscirs od powierzchni gwiazdy.

gdzie wskaznik zero odnosi sie do dowolnie wybranego sogjw wietrze.
Korzystajac ponadto z rdwnania ciagé w postaci

M = 412 p v = 4112 po Vo,

réwnanie (7.28) mpemy scatkowd, otrzymujac znane z dynamikiSmdkéw
ciagtych rownanie Bernoulliego

1 Po (03r2\'* 1 P
_02+y% o(vo_ro> _G__Evng%

0
= — + D= 7.
5 1 po \or2 ; v—1 o + dg=const (7.30)

Rozwiazania dopuszczane przez réwnanie BernoulliegeZzie od wart&ci
stalej wystepujacej po prawej stronie) sa schematgcpnzedstawione na Rys.
7.26 za pomoca krzywych 1-4. Krzywe 2 i 4 mgony z gory odrzudi jako
rozwigazania niejednoznaczne, a tym samym — niefizycznatré/f gwiazdowym
bedzie dla nas tylko taki przeptyw, ktéry w pabli gwiazdy zachodzi z matymi
predkdciami, natomiast w diych odlegt&ciach jest na tyle szybki, by materia
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mogta op&cic na zawsze otoczenie gwiazdy. Innymi stowy, w matych odlegt
Sciach przeptyw powinien nastepodvavzdhiz krzywej typu 1, a w daych odle-
gtoSciach — wzdta krzywej typu 3. Warunki te spetnia tylko krytyczna krzywa
5.

Ruch przewidywany przez krzywa 5 m® zachodd tylko wéwczas, jeeli
spetnione sa dwa warunki. Po pierwsze, rozwiazanie {4639 okréslone w nie-
skahczonéci, a wynikajaca z niego predémjest wieksza od zera. Jest to rowno-
waznezadaniu, by prawa strona réwnania (7.30) byta wiekszaerd z

Poniewa z zat@enia poczatkowa pred&D wiatru vg jest mata, to mpemy ja w

tej nierbwndci poming, otrzymujac
y GM po
-1 > o Py (7.31)

Po drugie, pochodna predka u podstawy wiatru jest dodatnia i predkavia-
tru wzrasta z odlegkria. R@niczkujac réwnanie (7.30), dostajemy

do | Po(vord | P wor2\Yt 1 GM
dr ypo r2 | Tpo\ © r2v-0+1 g2 7
Dla matych wart8ci v ~ vy, wspétczynnik w nawiasach kwadratowych jest

ujemny, a zatem aby pochodna pregi&iobyta dodatnia, lewa strona tej rowsod
musi byt ujemna. Przy ~ ro wynika stad warunek

GM Po
R 2 (7.32)

Zaktadajacze materia w wietrze jest catkowicie zjonizowana, tzn. sipgle jest

rownanie stanu
Po  2kTp

Po My’
ze zwigzkow (7.31) i (7.32) dostajemy
2kT;
LS (GM>/< O) > 2Y. (7.33)

y—1 ro my

Wyrazenia w nawiasach przedstawiaja odpowiednio energienoglna i energie
termiczna (z doktadrgria do czynnika 4/3) jednostkowej masy wiatru u jego pod-
stawy, tzn. w pobliu powierzchni gwiazdy. Zeli potencjat grawitacyjny jest
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duzy, wéwczas nie jest spetiona lewa nierdwhao zgodnie z (7.31) rébwnanie
ruchu jest nieokrglone w nieskczondci; oznacza toze wiatr nie jest w stanie
oderwd& sie od powierzchni gwiazdy.

Wysoka temperatura sprzyja pojawieniu sie wiatru, jedpava nieréwnéc
w (7.33) wyznacza gérna granice temperatury, przy kudregliwy jest stacjonarny
przeptyw wiatru. Zbyt goraca materia stracitaby jako &tgrawitacyjny zwiazek
z gwiazda i wyekspandowataby gwattownie w otaczajacegirzé, podobnie jak
ekspanduje w pnie gaz z otwartego nagle naczynia.

Wiatr hydrodynamiczny mzemy obserwowaw sposéb bezgvedni tylko w
przypadku Staca. Jego zrodiem jest goraca korona stoneczna. Z obegrwa
korony wynika,ze w pierwszym przybfieniu jest ona niemal izotermiczna, tzn.
zachodzace w niej procesy termodynamicznemacopisa za pomoca politropy o
wyktadnikuy = 1,1. Przy tej wart&ciy z (7.33) otrzymujemy dla Sfa

0,7-10° < Ty < 3,46-10° K.

Skadinad wiadomaze temperatura korony stonecznej jest rowha 2) - 1P K, a
wiec zawiera sie w przedziale, w ktérym mliwve sa stacjonarne wiatry hydrody-
namiczne. Przebieg gesw i predk&ci materii w wietrze stonecznym w funkcji
odlegtdsci jest przedstawiony w Tabeli 7.4.

O istnieniu goracych koron wokét innych chtodnych gwiaddgu gtéwnego
wnioskujemy na podstawie obserwacji ich promieniowaniggenowskiego. Ko-
rona stoneczna promieniuje w zakresie rentgenowskim @k2V) od ok. 5 10%°
W (spokojne Stace) do ok. 21072 W (obszary wzmaonej aktywn@&ci). Gwiazdy
ciagu gtéwnego typéw widmowych G — M, dace w odlegtsci do 100 pc od
StoAca, maja w tym samym zakresie widmowym rentgenowskieogsrabsolutne
miedzy 16°i 10?1 W. Gorace korony wokét tych gwiazd sa zapewne zrédtem po-
dobnych wiatréw jak wiatr stoneczny, jednak ich wykrycistj@gnacznie poakj
dzisiejszych maliwosci obserwacyjnych. Obecnie dolna granicaztiveego do
zaobserwowania, np. na drodze spektroskopowej lub ragliavegtku masy jest
ok. 107! 94, /rok, podczas gdy z wiatrem stonecznym zwiazana jestaitratsy
rzedu 101 a1 /rok. Wiatry wiejace z chfodnych gwiazd ciagu gtéwnege miaja
wiec wiekszego znaczenia dla ich ewolucji. W pewnych wiach, w obecn&ci
odpowiednio silnego pola magnetycznego, mogrjadnak wptyw na bilans cat-
kowitego momentu pedu gwiazdy zwiazanedo z jej obroterkdivosi.
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[Il. Budowa i ewolucja gwiazd

8. Trwate konfiguracje gwiazdowe

Od pierwszych dziesiecioleci kigacego wieku nie ulega juwatpliwasci, ze
gwiazdy sa to kule gazowe znajdujace sie w stanie rowngotsaatej. Obserwacije
wskazuja ponadtaze gwiazdy rania sie miedzy soba parametrami globalnymi,
takimi jak masa, promig jasn& absolutna i temperatura efektywna. Zadaniem
teorii budowy wewnetrznej jest wygaienie ewentualnych zwiazkéw miedzy tymi
parametrami, odtworzenie warunkow fizycznych panujaayctiedostepnych dla
obserwaciji gtebokich warstwach wnetrza oraz powiagacih z obserwowanymi
parametrami globalnymi. Postepowanie, ktoére do tego pedwadzi, jest row-
noznaczne z konstrukcjmodelu gwiazdy Konstruujac model gwiazdy odwotu-
jemy sie wylacznie do znanych praw fizycznych dotycz@icsianu materii i pro-
mieniowania wyraonych w postaci réwrfaanalitycznych. Konkretny model jest
rozwiazaniem tych rowrfaprzy przyjeciu odpowiednich zaten i warunkow brze-
gowych.

Symetria sferyczna Jednym z najc&giej przyjmowanych zakeh jest ku-
listos¢ gwiazdy, ktérej matematycznym wyrazem jest symetriaystara rowna
opisujacych model. Jedynymi sitami, ktGre moga utrzgmeaterie gwiazdowa w
postaci trwalej konfiguracji sa sity przyciagania graeigjnego. Dzialaja one jed-
nakowo we wszystkich kierunkach i dlatego spodziewamy ziekonsekwencja
ich symetrii sferycznej bedzie réwriesferyczny ksztatt gwiazd. Odstepstwa od
symetrii sferycznej moga spowodo@véakie czynniki, jak rotacja, oddziatywania
przyptywowe lub wielkoskalowe pola magnetyczne, a wigongka zwigzane z
sitami o wyr&nionym kierunku dziatania. W miare potrzeby mma je oczywscie
uwzgledni& w réwnaniach budowy wewnetrznej gwiazd, jako poprawkzsaych
rzedéw w stosunku do podstawowej konfiguracji sferyczgimetrycznej.

Jezeli jednak pozostaniemy przy zakniu,ze gwiazdy maja ksztatt kulisty, to
maozemy napisa proste wyraenie na mase materii gwiazdowej zawartej w kuli o
promieniur,

r
W — / 4wp(r)d, (8.1)
0
gdziep(r) jest gestécia. Ten sam zwigzek wyzany w postaci raniczkowej
dM, = 4rr?p(r)dr, (8.2)

mazna uzna za definicje nowej zmiennej niezateej 4. Wszystkie inne wielko-
Sci lokalne, zalene tylko od promienia, sa jednocZanie funkcjamid; .
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Rys. 8.1 Réwnowaga hydrostatyczna w gwiezdzie sferycznie syroetrg;.

Réwnowaga hydrostatyczna Istnienie réwnowagi hydrostatycznej oznacza,
ze w kadym miejscu gwiazdy wszystkie sity dziatajace na matededoktadnie
zrownowaone. Wezmy pod uwage dowolny poziom we wnetrzu gwiataky,jak
przedstawiony na Rys. 8.1.

Sita, z jaka cylinder materii dziata na jednostkowe pol@gjpodstawy, jest
w warunkach réwnowagi hydrostatycznej doktadnie réwnowvea przez &nienie
gazu u podstawy cylindra. Réwnowaga obu tych sit musi zazitod kazdym
miejscu wnetrza gwiazdy. Wyobrazmy sobie wige, wybrany poprzednio po-
ziom przesuwamy ordw gtab gwiazdy. Zwiazany z tym przyrost aigru cylindra
jest rowny—p(r)g(r)dr. Znak minus pochodzi stade przesunieciu w gtab odpo-
wiada ujemna war dr. Przyspieszenie grawitacyjne w odleggdr od sSrodka
sferycznie symetrycznego rozkladu masy jest réwne

oir) = 23 89

Przyrost cigaru musi bg oczywscie zréwnowaony przez przyrost énienia d,
czyli

lub inaczej
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CisnienieP(r) jest suma wszystkich &nieh na poziomie, takich jak np. cnienie

gazu (elektronowe i jonowe),&ienie promieniowania, &nienie magnetyczne itp.
Twierdzenie o wiriale. Twierdzenie o wiriale dotyczy stosunkéw energetycz-

nych w uktadzie wielu czastek oddziatujacych ze sobaaloymi sitami. Czastka

0 masien i pedziep;, znajdujaca sie w punkcig i poddana dziataniu sity;,

porusza sie zgodnie z réwnaniem ruchu

d,

a”
Wezmy pod uwage wyeenie ¥;piri, gdzie sumowanie jest rozciagniete na
wszystkie czastki uktadu. Raiczkujac te sume po czasie mamy

=F;. (8.5)

d L dp; _ _dri
aZp.r.— > r.+|2p.dt. (8.6)
Wyrazenie po lewej stronie nzma przedstawiinaczej:

d d dy dld, 5, 1d
&,Zp'r'_EZmiar'_&ZEE(mri)_EW’ (8.7)

gdziel = y; mr? jest momentem bezwiadéd uktadu. Pierwszy wyraz po prawej
stronie réowngci (8.6) mana przedstawi zgodnie z réwnaniem (8.5), w postaci

L (88)

Suma ta nosi nazweiriatu Clausiusa W interesujacym nas przypadku sit gra-
witacyjnych czastki oddziatuja ze soba parami: sitagjazastka wywiera na
czastkej jest rowna i przeciwnie skierowana do sity, jaka czastkastkaj wy-
wiera na czastkg Fi; = —Fji. Wiriat (8.8) mazna zatem przedsta@viv postaci
sumy rozciggnietej na wszystkie pary czasdtek

ZFiI’i = Z(Fier—Fjirj) = ZFij(ri —rj) = ZFijrij.
I 1) ] 1)

Sita grawitacji dziatajaca miedzy czastkaniij jest rowna

co po wstawieniu do poprzedniego réwnania daje ostatecznie

Gmm; , Gmm; _

> Firi= —zr—3 fi=—> i Q. (8.9)

I 1 ij 1)
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Inaczej méwiac, w przypadku oddziatyivgrawitacyjnych, wiriat jest rowny cat-
kowitej energii potencjalnej uktadu czastek,

latwo réwnie mazna poda sens fizyczny drugiego wyrazu po prawej stronie
(8.6)

Zpi% =y mvivi =y mof = 2E. (8.10)
| | |

Przedstawia on podwojona wastocatkowitej energii kinetycznej czastek uktadu.
Wstawiajac wyraenia (8.7), (8.9) i (8.10) do wzoru (8.6), otrzymujemy
zwiazek
d
a2
W uktadzie statycznym, w ktorym moment bezwtaéaoionie zmienia sie w czasie,
catkowita energia kinetyczna uktadu jest rowna potowidkaaitej energii poten-
cjalnej

= 25+ Q. (8.11)

Q
Ex=——. 8.12
K > (8.12)

Korzystajac ze znanych zwiazkow miedzy statymi termumayicznymik = R/Na
orazR = cp — oy, mazemy energie kinetyczna jednego mola zapis&o
3 3 R 3 3

Ex = - kTNa = TNa=_-RT =

Dla gazu doskonatego, ktérego energia wewnettznast funkcja tylko tempera-
tury (U = oy T), dostajemy stad
. § Cp —Cvy 3

U=Z(y—1)U. (8.13)

E
KT2 o 2

Rownanie to wyraa zwigazek miedzy energia kinetyczna ruchow termiciny
energia wewnetrzna, zwiazana rownie innymi maliwymi stopniami swobody.
Dla jednoatomowego gazu doskonatego, dla ktoregd/3, zachodzi oczyvécie
Ex=U.

Korzystajac z (8.13), twierdzeniu o wiriale (8.12) ama nada inna postéa:

2B, = 3(y—1)U = —-Q. (8.14)
Catkowita energia materii jest suma energii wewnetrimeiergii potencjalnej
E=U+Q=U-3(y-1)U=—(3y—4)U (8.15)

albo

B 0  3y-4
E-U+Q=—gr o+ Qegi 5, Q. (8.16)
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Energia wewnetrznd) jest zawsze dodatnia, natomiast energia potencjalna jest
zawsze ujemna lub réwna zeru. Uklady zwiazane grawitaeyjnusza mié
catkowita energie mniejsza od zera. Z réwnania (8.16hikg, ze jest to ma-
liwe tylko wowczas, gdy > 4/3. Na przyktad gaz fotonowy, dla ktérego= 4/3,
ma zawsze catkowita energie réwna zeru i niezeav zwiazku z tym tworzgy
trwatych konfiguraciji.

Z twierdzenia o wiriale wynikaja interesujace wnioskitygtzace jednego
z mazliwych rodzajéw ewolucji samograwitujacych konfiguiagjazowych.
Jak wiemy, kada materia znajdujaca sie w temperaturzezswgj od zera
bezwzglednego jest zrédiem promieniowania. Nieckcilenergii promieniowa-
nej w czasieAt bedzie rownd.At. Zgodnie z zasada zachowania energii, o taka
sama il& ulegnie zmniejszeniu energia catkowita, tAE = —LAt. Z réwnania
(8.16) wynika,ze

3y—4
AE = —LAt = AQ
3(y-1)

lub inaczej moéwiac, wypromieniowanie energi\t jest zwigzane ze zmniejsze-
niem energii potencjalnej o

~ 3(y-1)
AQ=— ey LAt. (8.17)

W przypadku gazu doskonatego, dla ktérege 5/3, zalendst ta ma prosta po-
steg, AQ = —2LAt.
Z kolei, zgodnie z rownaniem (8.14),

1

AU =——AQ,
3(y-1)
czyli po skorzystaniu z (8.17)
LAt
AU = Y4 (8.18)

Dla gazu doskonatego mandy) = LAt.

Z powyzszych rozwaah wynikaja nastepujace wnioski: utrata energii na
drodze promienistej jest kompensowana przez zmniejszemeegii potencjalnej
uktadu. Twierdzenie o wiriale wymaga, by jednosmie zwiekszeniu ulegta ener-
gia wewnetrzna gazu o wielko dana rownaniem (8.18). Méwiac obrazowo, oma-
wiane konfiguracje zachowuja sie tak, jak gdyby miaty upentiepto wiéciwe:
utrata energii prowadzi bowiem do wzrostu temperatury.

W przypadku gwiazd, bez trudu moa okré&lic zaréwno catkowita energie
termiczna, jak i energie grawitacyjna. Zahiy dla uproszczeniaze mamy do
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czynienia z gazem jednoatomowynsednim cigarze molekularnyn. Srednia
energia termiczna, rdwna energii kinetycznej atomoéwgicz na jednostke masy,
zgodnie z (2.23a) i (2.41) jest rowna

3 kT(r) )
2 pmy
Energia termiczna catej gwiazdy jest wiec
M3 KT(r
= 1
E=[ 3 wm (819

gdzie catkowanie jest rozciagniete po catej masie gwigadt; jest dane rowna-
niem (8.2).

Energia grawitacyjna masyM, znajdujacej sie w odlegéei r od Srodka jest
rowna d) = —GM;dM; /r. Energia grawitacyjna catej gwiazdy jest zatem

Q:—A Gmﬁm; (8.20)

Catkowanie to tatwo mzna wykon& dla kuli jednorodnej. Podstawiajac

M, =3 prd
oraz
da, = 4mnr? p dr,
mamy
B (4T[p)2G/R4 _ 3GwM?
Q=- 3 A rdr_—g R (8.21)

Chocia rzeczywiste gwiazdy nie sa jednorodne, to jednak pmsary wynik po-
shizy nam do dokonania kilku gytecznych ocen liczbowych.

Wezmy pod uwage jednorodna konfiguracje o masie, pmini¢ jasndci
StoAca. lIGE energii promieniowana przez taka gwiazde w jednostessiczest
rownal .. Oznacza toze w jednostce czasu jej catkowita energia potencjalna ma-
leje 0 .. Zmiana energii potencjalnejAQ jest zwiazana ze zmiana promienia
o ARwynikajaca ze zrbniczkowania réwnania (8.21)

3GM?
AQ =z —OR
Po podstawieniu danych liczbowych dostajemy zmiane peaiaiw ciagu jednej
sekundy, czyli predk& kurczenia sie gwiazdy réwna ok.- 202 cm/s. Jest to
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predk&t na tyle mataze nie podwaa w istotny sposéb przyjetego na wstepie
zatazenia,ze mamy do czynienia z konfiguracja statyczna.

Korzystajac z réwnania (8.21), moa rownig obliczyc energie grawitacyjna
naszej konfiguracji. Dla warkei stonecznych dostajenty = —2-10* J. Gdyby
nasza przyktadowa gwiazdawiecita przez caly czas z taka sama j&mi@ jak
dzisiejsze Stace, wéwczas zapas energii potencjalnej wystarczytbygej n

Q \/
k.= oL ~ 10 lat. (822)

©

Skala czasowa okstona réwnaniem (8.22) nosi nazskali Kelvina— Helmholtza
informuje, przez jaki czas gwiazda o danej jastionaze Swiectt kosztem kurcze-
nia grawitacyjnego, bez odwotywania sie do zrodet jgdrch. Przedstawione wy-
zej oceny liczbowe odnosza sie do uproszczonego przypaakazdy o jednorod-
nej gestéci. Dokladniejsze rachunki, uwzgledniajace rozkladtgeei wewnatrz
StoAca, prowadza jednak do liczb tego samego rzedu i nie Zajiemwnioskdow,
ktére maemy na ich podstawie formutowaW zyciu gwiazd istnieja okresy, gdy
Swieca one kosztem energii grawitacyjnej; tempo ewolasfi wéwczas okigone
przez skale Kelvina—Helmholtza, zwana skala termiczna

Réwnowaga termiczna Gwiazda znajduje sie w stanie rGwnowagi termicz-
nej, jezeli straty energii na jej powierzchni sa dokfadnie kormgmmane przez
wewnetrzne zrédta energii. Jednym z tych zrédet, o czyta mowa wyej, mae
byc energia wewnetrzna, a drugim — jak o tym bedzie mowzjni- sa reakcje
jadrowe.

Zalézmy najpierw, ze energia produkowana w reakcjach jadrowych wystar-
cza do pokrycia strat promienistych. Oznaczmy preépsE energii uwalnianej
przez reakcje jadrowe w ciagu jednej sekundy w jednym ggamaterii. Réwna-
nie bilansu energii dla warstwy kulistej takiej jak przemgiona na Rys. 8.1, jest
nastepujace:

dr _ ep - 41w, (8.23)
dr
Orzeka ono po prostize przyrost strumienia promienistego w warstwie kulistej o
promieniur i grubcsci d jest rowny energii wyprodukowanej w tej warstwie przez
reakcje jadrowe.

Rownanie to wymaga modyfikacji w tych fazach ewolucji, w ktir zmiany
struktury wewnetrznej gwiazdy sa na tyle szybkie, jej Swiecenie moe zacho-
dzi¢ na koszt energii wewnetrznej i grawitacyjnej. W takicaypadkach musimy
odwotzt sie do pierwszego prawa termodynamiki (2.2).

Energia wewnetrzna jednego grama gazu doskonatego jesinard
(3/2) kT /(umy).  Prace wykonana przez sily &iienia mana zapisa w
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funkcji gestéci
_pov = —pdl)= 2
P’ p?
Ciepto doprowadzane do jednego grama materii jest rogyneatomiast ciepto
odprowadzane jest rowne

dp.

dL,
41r2pdr’
Roéwnanie zachowania energii memy zatem zapigawv postaci
d /3 k P dp 1 dL,
dt <§ uﬁT> T p? dt TE 4mr2p dr
lub korzystajac z réwnania stanu (2.44) i dokonujac prdsiprzeksztatae
a., . 3 23d P
O =41rp [a > P 57 )| (8.24)

Jezeli zmiany czasowe lokalnych parametréw fizycznych miedarmate w porow-
naniu z tempem produkcji energii w reakcjach jadrowychwedas rownanie to
przechodzi w réwnanie (8.23).

Reakcje jadrowe we wnetrzach gwiazd Reakcja jadrowa nazywamy proces,
w ktorym czastkaa oddziatujac z jadrenx produkuje jadroY i nowa czastkeb.
Reakcje taka zapisujemy symbolicznie w postaci

a+X—-Y+b

lub
X(a,b)Y.

Pod stowem czastka nalgtu rozumi€ zaréwno czastke elementarna, taka jak np.
proton p, neutron n, elektron e, neutrinpfotony, jak i bardziej zt@ony twor, jak
np. jadro helu*He, czyli czastke, lub jadro jeszcze ciesze.

Ped, moment pedu i energia sa zachowane podczas regdaiyych. Zasada
zachowania dwu pierwszych wielko okresla kinematyczne warunki przebiegu
reakcji i z naszego punktu widzenia nie wymaga doktadnégjsyskusiji. Bliz-
szego omoOwienia wymagaja natomiast konsekwencje zasaiywania energii.

W sposéb najbardziej ogdlny zasade zachowania energii akcjach
jadrowych maemy wyrazt za pomoca réwnania

E(a,X) + (Ma+Mx)c? = E(b,Y) + (Mp+ My)c?, (8.25)

gdzieE(a, X) i E(b,Y) przedstawiaja energie kinetyczne (w uktadgiedka masy)
czastek przed i po reakcji. Zanim pdemy, w jaki sposéb nma skorzysta
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z rbwnania energii przy wyznaczaniu interesujacej nasajnaci energetycznej
reakcji jadrowych, przypomnijmy kilka podstawowych pojeaktéw z dziedziny
fizyki jadrowe;j.

Dla naszych celéw wystarczy,zeli jadro atomowe wyobrazimy sobie w po-
staci uktadu nukleonéw (protondw i neutronéw) zwiazankgitkozasie gowymi
sitami jadrowymi. Poniewa odlegtéci nukleonéw w jadrach sa de w porow-
naniu z rozmiarami samych nukleonéw, mma przyj&, ze po wepciu w skitad
jadra nukleony nie traca swojej identycaon O rodzaju jadra decyduja liczby
tworzacych je protondéw i neutrondwN. Poniewa kazdy proton jest obdarzony
elementarnym tadunkiem dodatnim, liczBaokresla jednoczgénie catkowity ta-
dunek elektryczny jadra. Mase jadra odleetaczna liczba protonéw i neutrondw,
czyli liczba masowaA = N+Z. Powszechnie zywanym symbolem jadrX o
liczbie masowep, tadunkuZ i liczbie neutronowN jest

2Xn, np. 35Car.

Liczby N i Z sa czesto pomijane w poagzym symbolu: liczb& decyduje o wta-
snasciach chemicznych atomu i jest jednoznacznie @krea chemicznym symbo-
lem pierwiastka. LiczbaN jest r@&nica liczbA i Z, wobec czego nie wnosi nie-
zaleznej informacji. Jadra o takiej samej liczhtei r6znych liczbach neutronéw
nazywamyizotopami

Dokfadne pomiary mas jader atomowych wykazatg, masa jadra o liczbie
masowejA = N + Z jest zawsze nieco mniejsza od sumy raseutronéw iZ pro-
tonoéw. Oowdefekt masyest rownyenergii wiazaniauwalnianej podczas taczenia
sie nukleonéw w jadro. Energia wiazania jest wiec ékmaa za pomoca réwnania

B(Z,N) = (ZMy +NM, —Mzn)c?, (8.26)

gdzieMy jest masa protonw, — masa neutronuNlz y —masa jadrgZ, N). W ten
sposob zdefiniowana energia wiazania jest zawsze dodaftaiay czastek i jader
wygodnie jest wyraat w jednostkach Me\¢?, dzieki czemu energia wiazania zo-
staje automatycznie wyrana w MeV. Oczywisty czynnik? zazwyczaj pomija
sie wyraajac réwnieg masy w MeV.

Zalezncst energii wiazania (liczonej na jeden nukleon) od liczbysowaej A
dla jader trwalych jest przedstawiona na Rys. 8.2. Os@gamaksimum w po-
blizu liczby masowep = 60, tzn. dla izotopéw o masie zbtinej do masyelaza.
Istnienie tego maksimum nasuwa natychmiast wnioselenergie mena czerpa
zarébwno z syntezy pierwiastkOvedjszych odzelaza, jak i z rozszczepienia jader
od zelaza cigszych. Reakcje odwrotne, tzn. rozszczepianie jadeidbklsynteza
jader cigkich sa reakcjami endotermicznymi i wymagaja doprovesuiz energii z
zewnatrz.
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Rys. 8.2 Energia wiazania na jeden nukleon trwatych jaderany@h liczbach masowych
A. Najwieksza energie wiazania ma j@dndazaggFe. Dwa energie wigzania, a zarazem i
trwatost, ma jadro heldHe czyli czastkar.

Podczas reakcji jadrowych obowiazuje jeszcze jednadaasmchowania,
stwierdzajacaze w reakcjach jadrowych catkowita liczba nukleonéw (praiw
i neutronéw) nie ulega zmianie. Z zasady tej wynika,

AaMu ‘|‘AXMu :AbMu+AYMu> (8'27)

gdzie Ag,Ax itd. oznaczaja liczby nukleonow zawartych w reagujacjgdrach,

My jest masa jednostki masy atomowej, ktéra przyjmuje siwnie jako jedna
dwunasta masy neutralnego atorntéC i ktéra w przyjetych wyej jednostkach
energetycznych jest rowna 931,478 MeV. Ntao réwnanie (8.27) prze?, a

nastepnie odejmujac je stronami od rownania energib(8 @rzymujemy

E(a,X) + (Ma— AsMy)c? 4 (My — AxMy)c? =

=E(b,Y) + (Mp— ApMy)c? 4+ (My — AyMy)c?. (8.28)
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Dla kazdego jadrd A, Z) mazna zdefiniowa wielkost

M
AMaz = (Maz — AMy)2 = ( N’I*Z

—A> Muc? = 93L478Mj, —A), (829

u

gdzie MA,Z jest masa jadrgA,Z) wyrazona w jednostkach masy atomowe;.
Korzystajac z tej definicji, otrzymujemy nastepujacgiat réwnania (8.28):

E(a,X)+AMa+AMy = E(b,Y) + AMy + AMy,

z ktérej wynika wyraenie na taczna energie kinetyczna produktévadawych
reakciji

E(b,Y) = E(a,X) + AMa+ AMy — AMy, — AMy = E(a,X) + Q. (8.30)

Wielko&t Q jest zyskiem energetycznym reakcji. Wydzielana energijpr
wia sie w postaci energii kinetycznej produktéw reakch l postaci promienio-
waniay. Zazwyczaj wielk&t Q dopisujemy po prawej stronie rownania reakcji,
przy czym liczba dodatnia oznacza wydzielanie sie enavgieakcji, natomiast
liczba ujemna oznaczae reakcja jest endotermiczna. Zmierzone wantAM dla
jader najwaniejszych z astrofizycznego punktu widzenia sa zebranabeli8.1.
Korzystajac z zawartych w niej danych tatwo ama znalez energie wydzielane
(lub pochtaniane) w dowolnej nztiwej reakcji jadrowej. Na przyktad reakcja, w
wyniku ktorej zderzenie jadra deuteru D z jadrem we$i€ prowadzi do powsta-
nia izotopu wegla3C i protonu,

D+ 2Cc— Bc+p
ma wart&t Q
Q= AM(D) +AM(*2C) — AM(¥3C) — AM(p) =
—1313+0,0—3,12—7,29=2,72 MeV
Podobnie, reakcja zderzenia dwéch jader wegla,
12c4 12c ., Mgty

ma wart&t Q = 0,0+ 0,0+ 13,93 =13 93 MeV.

Tempo i wydajnost reakcji jadrowych. Sity jadrowe charakteryzuja sie bar-
dzo krotkim zasiegiem. Zsgie reakcji jadrowej wymaga zkEnia sie do siebie
dwéch reagujacych czastek na odlegtporéwnywalna z obszarem dziatania tych
sit, tj. na odlegtét poréwnywalna z rozmiarami jader atomowych, ok 4bcm.
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Tabela 8.1

Wartdsci nadwyek masyAM w MeV dla kilku pierwiastkéw wanych z punktu widzenia
reakcji jadrowych przebiegajacych w gwiazdach

Z jadro A AM | Z jadro A AM | Z jadro A AM
0 n 1 8,071 5 B 9 12,418| 9 F 16 10,904
1 H 1 7,289 10 12,052 17 1,951
D 2 13,136 11 8,668 18 0,872
T 3 14,950 12 13,370 19 -1,486
H 4 28,220 13 16,562 20 -0,012
5 31,090| 6 Cc 9 28,990 21  -0,046
2 He 3 14,931 10 15,658 10 Ne 18 5,319
4 2,425 11 10,648 19 1,752
5 11,454 12 0 20 -7,042
6 17,598 13 3,125 21  -5,730
7 26,030 14 3,020 22  -8,025
8 32,000 15 9,873 23  -5,148
3 Li 5 11,679| 7 N 12 17,364 24 -5,949
6 14,088 13 5345/ 11 Na 20 8,280
7 14,907 14 2,864 21  -2,185
8 20,946 15 0,100 22 -5,182
9 24,965 16 5,685 23 -9,528
4 Be 6 18,376 17 7,871 24  -8,418
7 15,769| 8 O 14 8,008 25  -9,356
8 4,944 15 2,860 26  -7,690
9 11,351 16 -4,737112 Mg 22 -0,140
10 12,607 17 -0,808 23  -5,472
11 20,181 18 -0,782 24 -13,933
5 B 7 27,990 19 3,333 25 -13,191
8 22,923 20 3,799 26 -16,214

Rozmiary jadraX, takie jakie "widzi" czastkaa poruszajaca sie wzgledem
niego z predkeciav, sa scharakteryzowane przez przekroj czya(y). Informa-
cje o tej wielkaci uzyskujemy z eksperymentéw dotyczacych rozpraszamgistek
na jadrachX. W pierwszym przyblieniu mana przyj&, ze efektywny przekroj
czynny na zderzenia, ktére moga prowaddo reakcji jadrowych, jest odwrotnie
proporcjonalny do kwadratu wzglednej pre@koczastekg(v) ~ v—2.

Jezeli liczbe jaderX w jednostce objefxi oznaczymy przedy, to ich
laczna powierzchnia bedzie réwrdxo(v). Podobnie, oznaczajac przéd,
liczbe czasteka w jednostce objetri, strumié czasteka o predké&ci v mo-
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potencjal kulombowski

energia

8 odleglose

Rys. 8.3Przebieg energii potencjalnej w jadrze.

zemy zapisa w postaci iloczyniN,v. Zatem liczba zderzemiedzy jadramiX i
czastkami, zachodzacych w jednostce czasu w jednostce digjeb®dzie rowna
Nxo(v)Nqvdo. Sa to tylko te zderzenia, ktére zachodza z prédieo wzgledna
zawarta w przedziale,v + do.

Samo zderzenie nie oznacza jeszczédajreakcji. W prostym obrazie kwan-
towomechanicznym jadro atomowe jest sferycznie symetigstudnia potencjatu
krétkozasiegowych sit jadrowych, w ktérej oldlene sa poziomy energii nukle-
onéw zwiazanych na trwate w jadrze (Rys. 8.3). Poniejadro jako catéc
jest obdarzone tadunkiem elektrostatycznyze, studnia potencjatu jest oto-
czona watem potencjatu elektrostatycznego, ktéry dzidfgyohajaco na wszystkie
zewnetrzne czastki o tadunku dodatnim.

Zgodnie z zasadami mechaniki klasycznej, nadbiegajaastkaa, ktéra w
nieskaczon&ci ma wzgledem jadra enerdig moze zblzyt sie do niego co naj-
wyzej na odlegtec r,, wieksza od zasiegu sit jadrowych. Mechanika kwantowa
przewiduje jednakze istnieje skaczone prawdopodohistwo zagcia tzw.efektu
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tunelowego w wyniku ktérego czastka o enerdi, przeniknie przez bariere po-
tencjatu i znajdzie sie w obszarze dziatania sit jadrowylerawdopodobiestwo to
mazna obliczy teoretycznie, rozwigzujac kwantowomechaniczne révenauchu
czastki swobodnej w poldu bariery kulombowskiej. Zalmdst tego prawdopo-
dobiehstwa od predk&ci jest typu

ATPZ.Zx € 1
Pp(v) ~ exp(—TX 5) .

Zgodnie z intuicja, prawdopodolgistwo przeniknigcia przez bariere kulombowska
jest tym wieksze, im bariera ta jestzsiza (jej wysok&t w skali energii jest okre-
Slona przez iloczyn fadunko#,Zx) i im wieksza jest predi&t (energia) czastki.

Przenikniecie nadbiegajacej czastki do jadra nie gwhie jeszcze
zapoczatkowania reakcji. O tym czy reakcja zajdzie, cay rajdzie, decy-
duje prawdopodobiestwo reakcjiPy, ktére na og6t stabo zaty od wzglednej
predkdaci czastek, natomiast silnie zajeod ich rodzaju i typu oddziatywa In-
formacji o wielkdsci Py dostarczaja obliczenia teoretyczne oraz pomiary laberat
ryjne.

Wszystkie wyej wymienione wielk&ci decyduja tacznie o tym, jakie bedzie
tempo zachodzenia reakcji, ktére memy przedstawiw postaci

r= /Ooo NaNxv0 () Py(v) Py f (v)do, (8.31)

gdzie f(v) jest rozkladem prediszi czastek.-Tempo reakcji informuje o liczbie
reakcji danego rodzaju zachodzacych w jednostce czasdnegtce objeteci ma-
terii zawierajacejN, i Nx elementéw wygciowych reakcji. Z wielkécia ta jest
bezp&rednio zwiazangredniczas reakcjzdefiniowany jako
t= %, (8.32)

czyli czas, w ciagu ktdrego w danych warunkach ggsitd temperatunsrednio
jedna czastkX wchodzi w reakcje z czastka

Jezeli z kazda reakcja zwiazane jest wydzielenie enef@ijito ilos¢ energii
uwalniana w jednostce czasu w jednostce masy jest rowna

ep=rQ.

Stwierdzenie, ktére z reakcji jadrowych moga przebeegee wnetrzach
gwiazd, wymaga znajonsci prawdopodobigstw i temp reakcji miedzy czastkami
i jadrami obecnymi w materii gwiazdowej. Niezbednychamhacji na ten te-
mat dostarcza dzisiejsza fizyka jadrowa. Poniegwnym sktadnikiem materii
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we WszecBwiecie jest wodor, naly przede wszystkim wz@pod uwage reakcje
zachodzace z udziatem jader tego pierwiastka, czyligpdv. Na znaczenie reak-
cji jadrowych prowadzacych do przemiany wodoru w hel pppéerwszy zwrocit
uwage Hans Bethe w 1939 r. Reakcjami tego typu, ktére odajeyistotna role w
produkcji energii we wnetrzach gwiazd, sa cykl pp i cykl GN

Cykl proton—proton (cykl lub ta Acuch pp). Najprostsze reakcje, ktére moga
przebiegé w czystym wodorze, tworza tzw. cykl ppl. Sktadaja sié@ nastepujace
reakcje:

IH+ IH — 2Dt ef +v+1,44 Mev (7,9-10° lat), (8.33a)
2D+ 'H — 3He+y+5,49 MeV (4,4-10%lat=1,35), (8.33b)
®He+ 3He— “He+ H+ H+12,85 MeV (2,4-10° lat). (8.33¢)

Po prawej stronie kadego réwnania reakcji podane sa wadioQ w MeV
oraz w nawiasach — tempa reakcji obliczone Hla=Y = 0,5, p =100 g cn3
i T=15-10°, co odpowiada w przyhtieniu warunkom panujacym we wnetrzu
Stonca.

Pierwsza reakcja cyklu polega na potaczeniu dwéch pratowdjadro deu-
teru, przy czym powstaja jeszcze dwie czastki: dodatektebn (pozyton)e' i
neutrinov. Pozyton, ktéry jest antyczastka elektronu, niezendstni€ trwale w
otoczeniu zwyktej materii i niemal natychmiast po swoim ptaniu anihiluje z
jednym z napotkanych elektronéw. W wyniku procesu aniffiilacmiejsce pary
elektron—pozyton pojawiaja sie dwa kwanty promienioi@ayo tacznej energii
réwnej sumie mas spoczynkowych obu czastek.& = 1,022 MeV. Energia ta
jest wliczona w podane ciepto reake€ji. Trwatymi produktami reakcji sa jadro
deuteru 2D, ktére pozostaje w miejscu przebiegu reakcji oraz neatriNeutrino
jest czastka trwala, o bardzo matej masie spoczynkomajdjszej od ok. 0.5 eV)i
bardzo matym (rzedu 1@* cnm?) przekroju czynnym na oddziatywanie z materia.
Neutrino mae bez przeszkdéd przeniknaawet przez cata gwiazde i omic ja na
zawsze, unoszac przy tym cata energie kinetyczna anygsky czasie reakcjsred-
nia wart&t tej energii, wynikajaca z doktadniejszego rozenia kinetyki reakcji,
jest réowna 0,26 MeVsredni zysk energetyczny pierwszej reakcji cyklu jestavie
rowny 144—0,26=1,18 MeV.

Omawiana reakcja potaczenia sie dwoch protonéw w jeddimjdeuteru moe
zajst tylko wtedy, jeeli protony zblka sie do siebie na odlegi rzedu 1012
cm. W tej odlegt&ci potencjat odpychajacy miedzy dwoma dodatnimi tadumk
elementarnymi jest rowny

? ~ 1,4 MeV.

W temperaturze wnetrza Stoa (ok. 15-10’ K) Srednia energia kinetyczna pro-
tonow jest rzedu 1 keV, czyli tysiackrotnie mniejsza odizidlajacej je bariery



266

1 1 2 +
H+ H - D+e +v

2 1 3
pp! D+ H - He + vy
3 3 4 1 3 4 7
He + He - He +2 H —— He + He - Be + vy
7 - 7.
Be +e - Li+ vy ppll
7.1 4 4
Li+ H - He + He
7 1 8

8 +
pplil B - Be+e +v

8 4
Be - 2 He

Rys. 8.4Reakcje cyklu proton — proton

kulombowskiej. Szanse na jej pokonanie maja tylko bamisticzne czastki z
wysokoenergetycznego krea rozktadu maxwellowskiego. Jest ich jednak zbyt
mato, by byly one w stanie podtrzyrgrzebieg reakcji w rozsadnym tempie. O
tym, ze reakcja jednak zachodzi, decyduje efekt tunelowy. Glgeigo praw-
dopodobi@éstwo dla czastek o energiach rzedu 1 keV jest rowhiardzo mate,
to jednak bardzo szybko wzrasta ze wzrostem energii dzagrost prawdopo-
dobieghstwa penetracji z energia czastki z jednej strony i maléozby czastek o
coraz to wiekszej energii — z drugiej strony, sprawigea,0 przebiegu omawia-
nej reakcji w warunkach wnetrza S$toca decyduja protony o energii kinetycznej
rzedu 20 keV. Znaczy ta@e o reakcji przemiany wodoru w hel na 86w decyduja
tylko czastki z waskiego "marginesu” rozkladu Maxwell&akt ten jest bardzo
wydajnym “regulatorem” przebiegu tej reakcji, chroniaaterie przed gwattowna
przemiana w materie innego rodzaju i zapewniajac gwoazditugi czaszycia w
tej fazie ewolucyjnej.

Nastepna reakcja cyklu ppl, polegajaca na pofaczenistaego w poprzed-
niej reakcji jadra deuteru z protonem i wytworzeniu jatirkkiego helu®He, za-
chodzi niemal natychmiast. Zeli materia sktada sie wytacznie z wodoru, to cykl
zamyka reakcja (8.33c), w wyniku ktérej dwa jadide tacza sie w jedno jadro
“He, uwalniajac przy tym dwa protony. Zwathy uwageze wytworzenie jednego
jadra*He wymaga dwukrotnego Zajia reakcji (8.33a) i (8.33b).

Zakahczenie cyklu mee jednak wygladainaczej, jeeli w materii wystepuja
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réwniez jadra*He badz jako skiadnik materii pierwotnej, badz jakodarkt cyklu
ppl. Wéwczas réwnolegle z reakcja (8.33c) reqrzebiegaréwniez reakcja

SHe+ “He— 'Be+y+ 1,586 MeV (9,7-1C°lat). (8.34)

Jadro berylu’Be jest nietrwate i szybko, w nastepstwie reakcji wychwitia,
ulega przemianie w jadro litu

'Be+e—'Li+v+0,861MeV (3,9-10 lat). (8.35)
Powstajace przy tym jadro litdLi ulega zniszczeniu w reakcji z protonem
Li+ H —%He+*He+ 17,347 MeV (1,810 ° lat=9,5min).  (8.36)

Jadra litu sa tak szybko usuwane z materii, w ktorej zazhg@izemiana
wodoru w hel, ze ich réwnowagowa obfifs jest praktycznie réwna zeru. Lit
istniejacy obecnie we Wszeshiecie nie mae wiec by produktem cyklu pp.
Przeciwnie, rozpoczecie reakcji termojadrowych we tzeeh gwiazd prowadzi
bardzo szybko do usuniecia wszystkich istniejacych pegmio jader litu. Po-
niewa lit wystepuje d&¢ obficie w materii miedzygwiazdowej, z ktérej powstaja
gwiazdy, wiec wykrycie litu w atmosferze gwiazdy jest waae za oznake jej
mtodego wieku. Przypuszcza sig lit wystepujacy w materii miedzygwiazdowej
jest produkowany podczas wybuchow supernowych.

Reakcje (8.34)—(8.36) kmza sie rownie wytworzeniem nowego jadriHe i
nosza nazwe cyklu ppll. W warunkach typowego wnetrzaagdowego reakcja
(8.35) ma réwnie reakcje alternatywna, ktéra daje poczatek cyklowilppl

Be+ H— ®B+y+0,135 MeV (6,6 lat). (837)

Jadro boru®B w wyniku rozpadu beta zmienia sie we wzbudzone jadro lbery
ktére z kolei rozpada sie natychmiast na dwa jadra helu,

8B — ®Be+et+v
8Be — “He+ “He

Zatem kacowym efektem cyklu pplll jest rownzewytworzenie nowego jadra
helu.

Wszystkie trzy wersje cyklu proton—proton daja taki samrmiky z czterech
jader wodoru powstaje jedno jadro helu i dwa neutrina. V88de inne czastki i
jadra biorace udziat w przedstawionych xey reakcjach, albo istnieja tylko przej-
Sciowo albo, tak jak jadro helu w gateziach ppll i pplll, séko katalizatorami

} +18,07 MeV (3-10°8lat=1s)
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reakcji i po zak@czeniu cyklu powracaja do materii w niezmienionej post@at-
kowita energia uwalniana we wszystkich trzech cyklach gegtywiscie taka sama
i wynosi

AAM (1H) _AM (4He) =4.7,29—2,42= 26,74 MeV.

Rézne sa natomiast iéTi energii unoszone przez neutrina:

— 20,
2674 2P
0,263+ 0,80
. DEPOT O a0
ppll : 26.74 4%,
0,263+7,2
A — 0
pplll : 26.74 27%

Wszystkie reakcje cyklu pp przedstawione sa na Rys. 8.4.

Cykl CNO. Wieksz@&t gwiazd (oprocz niektorych obiektéw populacii 11) jest
zbudowana z materii zawierajacej znaczna domieszkejaistkow cigkich. Roz-
wazenia wymagaja zatem rownzieeakcje zachodzace z ich udziatlem. Potencjal-
nymi reagentami sa pierwiastki o niezbytaym tadunku jader, otoczone niezbyt
wysokimi barierami potencjatu, a wystepujace wystajg@ea obficie, by reakcje z
ich udziatem mialy liczacy sie wktad do bilansu energethygo materii. Okazato
sie,ze konkurencyjne w stosunku do cyklu pp mogé bgakcje z udziatem wegla,
azotu i tlenu, czyli tzw. cykl CNO. Reakcje tego cyklu sagugtawione na Rys.
8.5.

Sze&t pierwszych reakcji nosi nazwe cyklu weglowo—azotowé@d!). Ele-
mentami wygciowymi sa cztery protony i jedno jadf8C. Wegiel odgrywa tu
role katalizatora: zapoczatkowujenlauch reakcji, w wyniku ktérych cztery jadra
wodoru tacza sie w jedno jadro helu, ale jest odzyskivanostatniej reakcji cy-
klu. Energetyczny zysk cyklu weglowego jest ocz§uie taki sam jak cyklu pp, z
ta tylko r&nica,ze tym razem neutrina unosza energie 0,72 MeV przy rozpadz
jadra®N i 0,98 MeV przy rozpadzie jadreO. érednia energia uzyskiwana przez
materie gwiazdowa jest wiec rowna 25,04 MeV.

Ostatnia reakcja cyklu weglowego a®jednak z prawdopodolfistwem réw-
nym 4.10 4 zakaczyt sie wytworzeniem jadra®O, zgodnie z reakcja sidédma
na Rys. 8.5. Nastepne trzy reakcjehkaa sie wytworzeniem jadra helu i jadra
14N. W tym sensie ostatnie cztery reakcje tworza oddzielrk} agotowo—tlenowy
(NO) przemiany wodoru w hel, zatay tylko od obecngci w materii wodorowej
domieszek azotu i tlenu. Oba cykle sa ze soba zwiazane&adgnictwem jadra
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12 1 13 5
— C+ H- "N+~ (8,91-10° lat)
13 13 +
N->""C+e +uv (870 s)
13 1 14 5
C+ Ho "N+7 (2,24-10° lat)
[ 14 1 15 8
N+ H-> "0+7 (1,82:10° lat)
15 15 +
0 - N+e + 7y (178 s)
15 1 12 4 3
N+ H- ~C+  He (7,94-10° lat)
|
15 1 16 7
N+ H-> "0+7y (210 " 1at)
16 1 17 10
O+ Ho 'F+v (1.95-10 "~ lat)
17 17 +
F - O+e +v (95 s)
17 1 14 4 10
O+ H- "N+ He (2,09-10 ~ lat)
|

Rys. 8.5Cykl reakcji CNO

14N. zwréemy uwageze cykl CNO mana rozpoczé od dowolnego sgErod jader
12c, 13c, 14N, 15N, 160 i 170. Niezalgnie od tego, jaki jest poczatkowy skiad
materii, jezeli tylko wystepuje w niej co najmniej jedno z tych jaderwczeniej
czy pozniej cykl CNO doprowadzi do pojawienia sie poztysta jader.

Z poréwnania charakterystycznych czaséw reakcji wynildngk, ze czé&t
NO cyklu zachodzi zdecydowanie walniej i jej wplyw na twonie sie helu jest
niewielki. Reakcje cyklu weglowo-azotowego CN zachodrgcznie szybciej
i szybciej te dochodza do stanu réwnowagi. Poréwnujac ze soba teropa p
szczegolnych reakcji tatwo zrozungieze w pierwszym okresie po waczeniu cy-
klu CN zachodza przede wszystkim trzy pierwsze reakcje, ymiku ktorych
wiekszat jader?C i 13C (ok. 98%) zamienia sie w jadrs#N. Dopiero po
osiagnieciu odpowiednio dego stgenia jadert*N zaczyna wydajnie zachodzi
reakcja czwarta, stanowiaca konieczny etapredni przed wytworzeniem jadra
helu i odtworzeniem jadra wegla. W typowych warunkach, ingwiazdowych,
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Rys. 8.6 Stosunki obfit§ci poszczegélnych jader CNO dla cykli rownowagowych w
roznych temperaturach.

cykl weglowy osiaga stan rownowagi po uptywie kilku czaséharakterystycz-
nych reakcji pierwszej. Zrownowzany przebieg cyklu CNO zachodzi pragisle
okreslonych stosunkach obf&oi jader bioracych udziat w reakcjach. Réwnowa-
gowe stosunki obfiteci najwaniejszych jader sa przedstawione w funkcji tempe-
ratury na Rys. 8.6.

Zwrétmy uwage ze wynikiem cyklu rownowagowego jest zyi praktycznie
niezaleny od temperatury stosunéRC/*2C. Stosunek tych izotopéw rzedu 0,25
obserwuje sie w gwiazdach weglowych.

W wiekszaci gwiazd czerpiacych energie z termojadrowej przemiaodoru
w hel cykle pp i CNO przebiegaja réwnolegle. O tym, ktéry zmdominuje w
produkcji energii, decyduje wzgledna obfitonvodoru, helu i jader CNO oraz tem-
peratura. Przyjmujac dla przyktadign/X = 0,02, tzn. wart&€ charakterystyczna
dla gwiazd populacji |, a tate pX? = 100 g cm 3, dostajemy z doktadnych obli-
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Rys. 8.7Wydajndsci energetyczne najwaiejszych cykli w funkcji temperatury. Aby
otrzymat energie w W/kg naley wielkosci podane na wykresie pomnyg przezpX? dla
cyklu pp, przepXZcn dla cyklu CNO i przep?Y? dla cyklu 3, gdziep jest gestécia.

czeh wydajndsci energetyczne przedstawione na Rys. 8.7.
Dla obu cykli istnieja te2 wygodne formuty interpolacyjne przedstawiajace w
sposo6b analityczny wydajgoi energetyczne w funkcji temperatury:

g = apX2(g5) .
EcNO = SleZCN(%)-

Wartcsci €1 w J/g i wyktadnikiv sa podane w Tabeli 8.2. Zwethy uwage na
bardzo silna zalenast wydajndci energetycznej obu cykli (zwtaszcza cyklu CNO)
od temperatury.

Reakcje 31. Opisane wyej reakcje prowadza ostatecznie do zasadniczej
zmiany sktadu chemicznego materii: wodor ulega wyczergamjego miejsce zaj-
muje hel. Ewentualne dalsze reakcje jadrowe musza zaéehmorzt z udziatem
helu.

(8.38)
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Biorac pod uwageze liczba protonéw i neutronéw w jadrze wegla jest taka
sama jak w trzech czastkaeh (jadrach helu), w spos6b naturalny nasuwa sie
przypuszczenieze hel mae byt dobrym materiatem wgciowym dla reakcji
3%He— '2C+vy. Traktowana dostownie reakcja ta wymagataby jednoczesneg
zblizenia sie na odlegéei jadrowe trzech czastek Prawdopodobigstwo takiego
zdarzenia jest jednak tak mafes reakcja ta jest zupetnie wykluczona w warunkach
normalnych wnetrz gwiazdowych. Z drugiej strony, trudestjréwnie spodzie-
wac sie,ze jadra cigsze od helu moga Bybudowane przez przytaczanie kolejnych
protonéw, poniewaw przyrodzie nie ma trwatych jader o masie atomowej 5.

Tabela 8.2
Parametng; i v w réwnaniu (8.38)

pp CNO

T/10° loge; v | T/10° loge; v

4-6 -1384 6 |12-16 -29,2 20
6-10 -1304 5 |16-24 -26,8 18
9-13 -1256 4,5 21-31 -24,1 16
11-17 -12,02 4 | 24-36 -22,6 15
16-24 -11,40 3,936-50 -195 13

Reakcja & zachodzi w dwoch etapach, z ktorych pierwszy prowadzi do wy-
tworzenia nietrwatego izotopu berylu

‘He+4He= ®Be—92 keV. (8.39)

Jadro®Be rozpada sie po uptywigrednio 26-10 16 s. sredni czagzycia jadra
berylu, chocia bardzo krétki, jest jednak dhszy ni czas trwania zwyktego zde-
rzenia dwoch czastet w procesie elastycznego rozpraszania i wystarcza, by w
materii ustalita sie pewna niewielka koncentracja jatRe. Uzyskamy ja bez
trudu, stosujac do reakcji (8.39) formute Sahy. W analdgi procesu jonizaciji,
jadro berylu maemy uwaat za "atom neutralny”, jedna czastke- za "atom
zjonizowany”, a druga - za "elektron”. W odzaieniu od zwyktej jonizacji tym
razem "energia jonizacji” jest ujemna; utworzenie "neltego atomu” wymaga
doprowadzenia do uktadu 92 keV energii. Dla takiego przipadwnanie Sahy
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ma posta

N(a) N(a) = <M>3/2 exp(—&) (8.40)

Poniewa spiny wszystkich reagujacych jader sa réwne zeru, stk wagi sta-
tystyczne wystepujace w formule Sahy sa réwne jédno

Podstawiajac w rdwnaniu (8.4Q) = —92 keV oraz stale atomowen§ ozna-
cza mase czastki), otrzymujemy

N(®Be)
N(a)

latwo mazna stad oblicz§, ze np. w temperaturze 3K, nawet przy stosun-
kowo dwzych gestéciach rzedu 18 cm~3, jedno jadro berylu przypadsrednio

na 10 jader helu. Cho koncentracja ta wydaje sie bardzo mata, to jednak jest ona
wystarczajaca, by zachodzita druga reakcja cyklu

T\ %2 _ieuc
) 10T (8.41)

_ 10-33 b
=1,87-10 3 N(a) (108

®Be+*He—12C+v. (8.42)

Reakcja & kohczy sie zatem przemiana trzech jader helu w trwategade. Z
Tabeli 8.1 tatwo odczyfa ze zysk energetyczny wynosi przy tym 7,274 MeV.
Charakterystyczna cecha reakcii st silna zalendst wydajndci energetycz-
nej od temperatury. Na przyktad w temperaturach bliskich KQpatrz t& Rys.
8.7)

40
aa 101523 (T 11

Konsekwencja tak dramatycznej zabesci od temperatury jest wyrazna koncen-
tracja produkcji energii w centrum gwiazdy. W wysokich tegrgiturach i przy du-
zych gestéciach gaz helowy nee st& sie "wybuchowy” w tym sensiegze nawet
niewielki wzrost temperatury nme gwattownie przyspieszyproces uwalniania
energii jadrowej. W centralnych obszarach gwiazd, pagaitrgwanych przez ci-
Snienie zdegenerowanego gazu elektronowego, zapoevati® reakcji & moze
nastepowaw sposéb wybuchowy w postaci tzitysku helowego

Reakcja 8 jest gtownym zrodtem energii w materii sktadajacej sigtaeznie
z helu. Tempo tej reakcji, proporcjonalne do trzeciej potgzglednej obfit&ci
helu, maleje dst szybko, w miare jak coraz wiecej jader helu ulega przeme w
wegiel. Z kolei, wzrost obfitsci wegla sprzyja zapoczatkowaniu reakgciji

12C+4He -1 04 y+7,161 MeV. (8.43)
Powstajace w te spos6b jadra tlenu wchodza w kolejngciea helem

160 +4He »29 Ne+y+ 4,73 MeV, (8.44)
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przy czym jadra neonu szybko ulegaja zniszczeniu w réakcj
Ne+*He —2* Mg+ y+ 9,31 MeV. (8.45)

W tym samym zakresie temperatuf (— T1%) mozliwe sa ponadto dalsze
reakcje z udziatem czastekprowadzace do budowy coraz zggych jader:

283i(a,y)%2S; 329(a,y)%0Ar; Ar(a,y)*0Ca; °Ca(a,y)44Ti; *Ti(a,y)*Cr;
48Cr(a,y)%?Fe; S2Fea,y)®0zn.

Mozliwost zachodzenia reakcji konkurencyjnych w stosunku do pgosty-
klu 3o komplikuje nieco obliczenia wydaji$ci energetycznej proceséw "palenia”
helu oraz przewidywania odnoszace sie do obéitpierwiastkow w materii po ich
zakaczeniu. Poczatkowo cata energia pochodzi z reakcji\® miare wyczerpy-
wania sie helu i wzrostu liczby jader wegla tempo powstaia jader*?C w pro-
cesie & staje sie porownywalne z tempem reakdC(a,y)1%0. Poniewa zysk
energetyczny obu reakcji jest niemal taki sam, rownolegiepieg obu reakcji
praktycznie podwaja it wydzielanej energii. Obok wegla, jako produktyfko
cowe, pojawiaja sie jadra tlenu, neonu, magnezu i innyielnwiastkéw cigkich
powstajacych w wyniku kolejnych reakcji wychwytu Ich obfitst kohcowa za-
lezy od warunkéw, w jakich przebiegaty te reakcje oraz od obfitpierwiastkow
w materii wyjsciowej. Z grubsza nma jednak kbcowy sktad materii powiaza
z masa gwiazdy: w gwiazdach o umiarkowanych masach, nzyejsod ok. 10
M., produktami reakcji przemiany helu sa przede wszystki@hi 1°0. W gwiaz-
dach o masach wiekszych od ok. Mj, niemal caty hel ulega przemianie 1RO.
Produkcja znaczniejszych #oi jader cigszych wymaga waszych temperatur i
maze byt wydajna tylko w gwiazdach o masach znacznie wiekszychOo@2.

Synteza jader cigkich. Niezalenie od trudnéci z okresleniem sktadu che-
micznego materii po zakwzeniu cyklu &, przyjmijmy jako sytuacje typowae
materia sktada sie wowczas przede wszystkim z jagiei 0. Poniewa bariera
kulombowska miedzy jadrami wegla jeszsza nz miedzy jadrami tlenu, neemy
spodziewa sie,ze powyej temperatury ok. 8.0 K wegiel zacznie reagovssam
ze soba zgodnie z jedna z poszych reakcji

2c412Cc - ?Mg+y+13,930 MeV,
—  2Na+ p+ 2,238 MeV,
— 2ONe+-a+4,612 MeV, (8.46)
—  2*Mg+n—2,605 MeV,
— 10420 —0,114 MeV.

Dane laboratoryjne odnoszace sie do tych reakcji wskazajw rozwaanym
zakresie temperatur najbardziej prawdopodobne sa reaeajace dwie czastki na
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wyjsciu, 22Na+ p i 2°Ne+a. Doktadna wartéc energii wydzielanej w czasie
przemian wegla i kicowy sktad chemiczny materii zalg réwnie od dalszych
los6bw uwalnianych protonéw i jader helu. Wiek&z@rotondw zostanie schwy-
tana przez jadrd?C wytwarzajac nietrwate jadréC, ktére z kolei wchodzi w
reakcje z jadrami helt®C(a,n)*®0. Tak wiec ostatecznie uwalniane czastki, pro-
ton i jadro helu, powoduja zamiane jadra wegla w jgifsau i pojawienie sie swo-
bodnego neutronu. Swobodny neutronzeevchodzt w reakcje z niemal wszyst-
kimi jadrami, przyczyniajac sie do budowy jader zsgych. Swobodne czastii
moga réwnig wchodze w poprzednio wymienione reakcje ich wychwytu z emisja
kwantowy.

Nalezy zatem oczekiw@ ze kahcowym efektem reakcji miedzy jadrami wegla
bedzie wytworzenie jadéfO, 2°Ne, 23Na, 24Mg, 28Si. Srednio w kadej reakdji
miedzy dwoma jadrami wegla jest uwalniane ok. 13 MeV gier

Reakcji miedzy jadrami wegla i tlenu rmemy nie bra pod uwage. Wskutek
wysokiej bariery kulombowskiej reakcje te moga zachodylko w odpowiednio
wysokiej temperaturze, ale zanim wzrost taki nastapigielezday zost& prak-
tycznie wyczerpany w wyniku poprzednio opisanych reakgjatego te nastepna
reakcja wymagajaca rozweania jest reakcja miedzy jadradfio, ktéra mae za-
chodzt w nastepujacych kanatach:

160 +160 32S 4+ y+ 16,539 MeV,

31p4 p+7,676 MeV,

81S+ n+ 1,459 MeV, (8.47)
283+ a +9,593 MeV,

24Mg + 20 — 0,393 MeV.

L Ll

Reakcje te sa podobnego typu jak reakcje miedzy jadraggilav Ze wzgledu na
wyzsza bariere kulombowska zachodza one w temperatuvgizzych od 19K.

W tym samym zakresie temperatur wydajny jest rowni@stepujacy ciag
reakcji z czastkama prowadzacy do tworzenia jader coraz tozsigych, a do
jader grupyzelaza witacznie:

160(a, y)?°Ne(a, y)2*Mg(a, y)24Si(a, y)32S(a, y)3Ar (a, y)*OCa(a, y) #4Ti
*Ti(a,y)*8Cr(a, y)>?Fe(a, y)*Ni(a,y)*°Zn

W zakresie temperatur, w ktérym roove sa reakcje przemiany wegla i
tlenu w pierwiastki cigsze, znaczenia nabiera nowy typ reakcji polegajacych
na dezintegracji jader crich pod wptywem wysokoenergetycznych kwantgw
Najwieksze znaczenie maja reaképodezintegracjiw ktorych uwalniane sa pro-
ton lub czastka, np.

y+2Ne—-%0+a.
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Uwolniona czastka jest z deym prawdopodobigstwem przytaczana przez kt6-
res z pozostatych jade®®Ne z wytworzeniem jadra*Mg. Ostateczny efekt obu
reakciji jest wiec

2?%Ne -0 0+2*Mg+ 4,583 MeV.

W ich wyniku czastkao zostaje przeniesiona z jadra neonu do jadra magnezu,
gdzie jest zwiazana znacznie silniej. Nawet bez odwolyavaie do konkretnych
reakcji fatwo jest zrozumig ze procesom fotodezintegracji beda ulegaly przede
wszystkim te jadra, w ktérych energia wiazania proton@®eutronéw i czastek
a jest najmniejsza. Uwolnione czastki, ze wzgledu na stkewo niska bariere
kulombowska, szybko zostana pochtoniete przez indejav tym réwnig przez
takie, w ktorych zostana zwiazane silniez rpoprzednio; ranica energii wigza
przejawi sie w postaci przyrostu netto energii cieplnejena

Kolejne procesy fotodezintegracji beda wiec sprzyjaorzeniu tych jader, w
ktérych energia wiazania na jeden nukleon jest najwigkdak wynika z Rys. 8.2,
wiasnat te maja jadra grupgelaza:>2Cr,>>Mn %6 Fe 59 Co,%8Ni; ich wytworzenie
jest ostatnim etapem termicznej syntezy jadrowej. Synfader jeszcze ciszych
jest procesem wymagajacym doprowadzenia energii z zeavna

Procesy s, r i p.Jadra cigsze odzelaza sa wytwarzane we wnetrzach gwiazd
w procesach wychwytu neutronéw, czastek obojetnychteleknie, a wiec nie
odczuwajacych bariery kulombowskiej. Nastepstwem wyla neutronu jest po-
wstanie nietrwatego izotopu, ktéry nastepnie w wynikupadu beta (emisji elek-
tronu) zamienia sie w jadro trwate. zidi Sredni czas uptywajacy miedzy kolej-
nymi wychwytami jest dtaszy od charakterystycznego czasu rozpadu beta danego
izotopu, wéwczas proces taki hazywamyocesem powolnyrtang. slow) lub
procesem sW wyniku przytaczania kolejnych neutronéw budowane sgazdo
ciezsze jadra trwate, fmce wzdta tzw. doliny stabilnci, & do jadra bizmutu
210Bj, ktore ostatecznie zamienia sie w jadro otowiu w praads

2108 (y, a)?%Te(e~,v)?%Pb
lub 219Bi(e~,v)?%Po(a)?%Pb

. Obserwowane obfifzi pierwiastkow s w Uktadzie Stonecznym mma z dobra
doktadndcia odtworz{ teoretycznie zaktadajaze powstaly one we wnetrzach
gwiazd w procesach przebiegajacych w warunkach §estoeutronow rzedu
5.10° — 10° cm2 i temperatur rzedu 210° K, w fazach palenia helu na gatezi
czerwonych olbrzyméw i na gatezi asymptotycznej. W fazapth materia
wnetrza zawiera ju wystarczajaco dio ciezkich jader wygciowych, koniecz-
nych do zapoczatkowania budowy pierwiastkow traskznych. zroédiem neu-
trondw sa reakcjé3C(a,n)*®0 (w gwiazdach o masach mniejszych od ok/3)

i 22Ne(a,n)?>Mg (w gwiazdach bardziej masywnych).
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Jezeli natomiast gesfd neutronéw w materii jest na tyle da (rzedu
107° cm3), a temperatura wystarczajaco wysoka (wieksza od oR.K)My re-
akcje wychwytu neutronéw nastepowaty znaczniescig niz akty rozpadu beta,
woéwczas proces nukleosyntezy nazywasmybkimlub procesem r(ang. ra-
pid process Jako maliwe miejsca przebiegu proceséw r rozmasie wybu-
chy gwiazd supernowych, faczenie sie gwiazd neutrontmgnymi zwartymi
obiektami, czy grawitacyjne zapadanie aa&anych jader gwiazd masywnych. gdy
przez czas rzedu sekund panuja warunki sprzyjajace arggwniu znaczacych ilo-
Sci jader cigkich. Jak dotychczas nie udato sie jeszcze jednoznaerykeza
ktory z tych proceséw jest wystarczajaco wydajny.

Procesy r i s nie sa w stanie wgjaic powstawania ponad trzydziestu pier-
wiastkow miedzy’“Se i 1%Hg niemaliwych do osiagnigcia w wyniku wy-
chwytu neutronu i rozpadu beta. Przypuszcza se&jch powstanie jest wyni-
kiem tzw. proceséw pczyli reakcji (p,y), wzglednie(y,n) z jadrami powstatymi
w poprzedzajacych reakcjach ri s. Ten drugi typ reakcji tedezintegracja —
przebiega w bardzo wysokich temperaturach, rzedu midardtopni, gdy istnieja
kwanty y o wystarczajacej energii, by przenogadra atomowe do wysokich sta-
néw wzbudzonych, z ktérych nastepuje rozpad jadra na dwigjgze fragmenty
wraz z uwolnieniem jednego neutronu.

Transport promienisty energii. Gwiazdy, podobnie jak wszystkie obiekty
naszegoSwiata, spelniaja zasade zachowania energii.  Stratymiprdste
nastepujace na ich powierzchniach sa uzupetniane abptém energii grawita-
cyjnej kurczacej sie gwiazdy, albo kosztem energii wetimej podczas reakcji
jadrowych. Poniewajednak energia jest produkowana we wnetrzu, a tracona na
powierzchni, wiec jeeli Swiecenie gwiazdy ma lgychaby w przyblizeniu pro-
cesem stacjonarnym, to przez gwiazde musi przeptyw@wvniez w przyblizeniu
stacjonarny, strumieenergii skierowany na zewnatrz. W normalnej, nie zdegene
rowanej materii, przeptyw ten nze zachodzi na dwa sposoby: na drodze promie-
nistej i konwektywnej. Przewodnictwo cieplne materii gadawej jest praktycz-
nie zawsze do zaniedbania.

Intuicyjnie wydaje sie oczywisteze przyczyna przeptywu promieniowania
w materii jest istnienie w niej gradientow temperatury. \d&ek ten plynie z
nastepujacego prostego rozumowania. Wyobrazmy sokéepmbtazone obok sie-
bie ciata doskonale czarneardiace sie temperatura o niewielka wattaT . Przez
jednostke powierzchni dzielacej oba ciala, od ciata operaturzeT piynie ener-
gia rbwnacT#. Od ciata o temperaturz@ + dT) ptynie w kierunku przeciwnym
energiac(T +dT)*. Rdznica obu energii jest rowna

o(T4+dT)*— oT*~ 40T3dT,

jezeli zachowamy tylko pierwsza potege matej wiglkodT. A zatem rzeczyvé-
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cie przeptyw energii nastepuje od ciata goretszego da ciatodniejszego, a ik
przeptywajacej energii jest wprost proporcjonalna deniéy temperatur.

Nasze proste rozwania dotyczyly przypadku, gdy promieniowanie jest w
rownowadze z materia. tatwo rapva wykaza, ze zataenie to jest w dobrym
przyblizeniu spetnione we wnetrzach gwiazdowych. Wynika to z tyabs ocen
warunkow fizycznych we wnetrzu typowej gwiazdy, np. i8ta. Sredni gradient
temperatury w Stocu jest rzedu mnicy temperatur w centrum i na powierzchni
podzielonej przez promieStahca

aT  Te—Tp, 10" [K]

dR™ R,  7-100[cm|
(Temperature na powierzchni mma poming, jako mata w préwnaniu z
temperatura wnetrza.) Przyjmijmyzgeze giéwnym zrédtem nieprzezroczysto
jest rozpraszanie na swobodnych elektronach, kza.o1Ne. Zatézmy ponadto,
ze cata materia sktada sie z wodoru i jest catkowicie zjowana. Koncentracje
elektronéw znajdziemy w takim przypadku jako iloraedniej gesteci < p > i
masy atomu wodormy. PrzySredniej gesteci Staca

TR
oraz thompsonowskim wspétczynniku rozpraszamia= 6,65- 10-2° cn? dosta-
jemy typowa wartéc wspotczynnika nieprzezroczysic

or<ps> 6,65-10%°.14

My - 1,66-10-24

Poniewa zgodnie z (1.32%rednia droga swobodna fotonu jest réwna odwrot-
noSci wspétczynnika ekstynkcji, wiec wynika staze w typowej gwiezdzie jest
ona rzedu od jednego do kilku centymetréw. Bioraé pad uwageze na ta-
kiej drodze temperatura zmienia sie zaledwie o4&, widzimy, ze w kontak-
cie promienistym znajduja sie warstwy o nieznacznie dyléznej temperaturze.
Oznacza toze promieniowanie oddziatuje z materia praktycznie jeddona pod
wzgledem temperatury i ma 8o czasu, by znalé€zsie z nig w stanie réwnowagi
termicznej. Gdyby réwnowaga ta byta doskonata, wowczakdjanzrédiowa
E’anowagatermicznapromieniowania bytaby réwna funkcareka izaden stru-
mieh promieniowania nie ptynatby przez materie. Warunkietreptywu promie-
niowania jest odstepstwo funkcji zrédtowej od funkcjaRtkaB, (T). Formalnie
mazemy to wyrazt przez rozwiniecie funkcji zrodtowej wokét gteboka T, w
ktorej funkcja zrodtowa jest funkcja Plancka

2 (t—1)" d"B,

t) = . 8.48

S =3 5 G (8.48)

~104Kem L.

<P >= =14gcm3

k~ 0TNe = ~0,5cm ™.
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Przyjmujac dla uproszczeniae mamy do czynienia z warstwami ptaskoréwno-
legtymi, mazemy to rozwiniecie wstawido formalnego rozwiazania réwnania
transportu (3.77) otrzymujac

b= [ S ex- -1/ -

= 1 d"B,

TRy MEDICTRERES
5% oo
> 1 d"By

:an ot —ZU dT” -

2
=8, (1) + u Aty 2 BT

latwo mazna pokazg, ze identyczny wynik uzyskuje sie dla promieniowania
ptynacego "w gtab”.

Doszlismy zatem do wnioskuze istnienie strumienia promieniowania wy-
maga, by nateenie promieniowania, cho@agodnie z naszymi zateniami bli-
skie funkcji Plancka, byto anizotropowe. Miara tej aniopii jest stosunek wspot-
czynnikéw przy kolejnych potegaghw rozwinieciu (8.49). Co do rzedu wielkoi
jest on réwny

T (8.49)

dB, /dt 1
B, ~ KR 107

Wykorzystalsmy tu dokonana waej ocene wspétczynnika ekstynkcji we wnetrzu

Stohca. Pomimoz nasza ocena jest bardzo przgbina, to jednak mmemy ocze-

kiwac, ze jest poprawna przynajmniej co do rzedu widlsio Zauwamy tez, ze

jest ona zgodna z niezaleymi ocenami energii termicznej $tcaEy. Korzystajac

z réwnania (8.19), energie te mwa w przyblzeniu obliczy jako

gdzie jakosrednia temperature Stoa przyjelsmy 10 K. W ciagu sekundy Stuce
promieniuje 386- 1076 J, czyli zaledwie 10%° czest swoich catkowitych zasobow
energetycznych. tatwo na tej podstawie zrozumiaczego anizotropowa e
pola promieniowania stanowi tak maty utamek catkowitegterenia.
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Nie popetniajac wiekszego btedu, memy zatem przyjg ze pole promienio-
wania we wnetrzach gwiazd ma pasta

() = By(0) + p ok, (850

Promieniowanie ma najwieksze naggie w kierunkup= 1 ("ku gérze”) i naj-
mniejsze w kierunku przeciwnym= —1 ("w gtab”). Z taka anizotropia zwiazany
jest strumié

Fo(T) (T, 1) cosddw =

=/ |
an

dw =

_ A By (1) cosddoo+ | cog9 I

4n dt
21 T
—0+ dB“(T)/ /co§8sin8dﬁd¢:
0 0

dt
4 dBy(1)
3" qw
Przechodzac od gteboko optycznej do zmiennych fizycznychy & —k,dz,
mazna ten zwiazek wyraziw postaci

_4T[dil\,_ 4l dB,

T 3 dt 3k dz

R (2)

L el (8.51)

Poniewa zwiazek ten przypomina pod wzgledem formalnym réwnatyéuzji,
przyblizenie, ktére do niego doprowadzito, nazywaprgyblizeniem dyfuzyjnym
Wynikaja z niego dwa wane wnioski: po pierwsze, strunfigoromieniowania (we
wszystkich czestxiach) ptynie w kierunku przeciwnym do gradientu tempenat
czyli od materii goretszej do chtodniejszej; po drugieustieh promieniowania o
danej czestsci jest odwrotnie proporcjonalny do wspotczynnika ekktjindla da-
nej czestdci. Materia oddziatujaca z promieniowaniem plynacyrpeargwiazde
zmienia je w taki sposolze najwiekszy strumigpojawia sie dla tych czestoi, w
ktérych nieprzezroczysfo jest najmniejsza.

W naszych rozwzaniach dotyczacych przeptywu energii promienistej z
wnetrza na powierzchnie gwiazdy, widmowy rozkiad tegorpieniowania nie ma
Znaczenia, istotny jest tylko strunfigntegralny, ktéry znajdziemy catkujac wyra-
zenie (8.51) po czes$oiach

F(2)=——— [ ——0v. (8.52)

AmtdT /°° 1 dB,
3 dz/Jo k dT
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Kazdorazowego catkowania memy unikng, jezeli zdefiniujemysredni wspot-
czynnik ekstynkcji (lutnieprzezroczystoSci
1 f6° I3 o
— (8.53)
ke a— J3 By

Taki sposéb fredniania nosi nazwéredniej Rosselanda, a wspoétczyniik -
wspoitczynnika Rosseland&Vspotczynnik Rosselanda zaleoczywecie od wa-
runkow fizycznych, w jakich znajduje sie materia (fj. od m@ratury, gestsci,
sktadu chemicznego), nie zalejednak od czesémi. Za jego pomoca struntie
(8.52) mana wyrazt w nastepujacy prostszy sposoéb:
4t 1 dBdT 16mo T3dT

=S 3 Wd (854)
gdzie skorzystadimy z faktu,zeB = oT*.

Strumieh w przyblizeniu dyfuzyjnym otrzymadimy dla atmosfery ptaskiej. W
podobny, cho nieco bardziej skomplikowany sposéb ma pokazg, ze iden-
tyczny wynik otrzymuje sie w przypadku sferycznie symemmyym, z ta tylko
réznica,ze pochodna po gtebokoi z nalezy zastapi pochodna po promieniu

Strumieh F; przeptywajacy przez powierzchnie sferyczna o promierakresla
zarazem moc promieniowania opuszczajacego te powieigch

L, = 41r°F,.

Korzystajac z tej zalendsci, réwnanie (8.54) mana przepisaw postaci

dT 3 krly
dr ~  64m2c T3 rZ
Roéwnanie to mana interpretow@ nastepujaco: przeniesienie mdcyw postaci
promieniowania wymagacisle okreslonej wart&ci gradientu temperatury. i
warunki fizyczne w materii sa takige réwnanie (8.55) jest spetione, wéwczas
mowimy, ze panuje w niej rownowaga promienista, tzn. cata przepwaener-
gia jest przenoszona przez promieniowanie.
Z drugiej strony, rbwnanie to napisane w postaci

(8.55)

64T[20T_3r2d_T
3 kg dr

Li=— (8.56)
mazna rozumié jako informacje o wielkéci strumienia termiczneghby, ktéry
przeptywa przez materie w postaci promieniowania zawgzeli istnieje w niej
gradient temperaturyTd/dr.
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dr

Rys. 8.8Kryterium stabiln&ci konwektywnej.

Transport konwektywny. Konwekcja nazywamy zjawisko unoszenia sie ma-
terii goretszej w chtodniejszym otoczeniu. Wraz z mat@rnzenoszona jest row-
niez zawarta w niej energia. Transport konwektywny jest wigndekwencja po-
jawienia sie w materii ruchow konwektywnych.

W celu okreslenia warunkéw, w jakich rbwnowaga promienista stajensée
trwala i pojawiaja sie ruchy konwektywne, wykonajmy rggsijace proste do-
Swiadczenie mglowe. Wyobrazmy sobie maly element materii gwiazdy, ktér
skutkiem przypadkowej perturbacji doznat przesuniecigrze na odlegkt dr.
Zatézmy, ze ruch odbywat sie wystarczajaco powoli, by materia zéavwa tym ele-
mencie rozpreata sie adiabatycznie, pozostajac caly czas w rownosvagnien
z materia otaczajaca. Stosujac oznaczenia takie jdkysa 8.8, maemy okrélic
warunek stabilngci materii wzgledem konwekcji

P2 > P2 (8.57)

Jezeli gest& materii w elemencie bedzie wieksza igjest&t materii otaczajacej,
woéwczas jako cieszy opadnie on ponownie na poprzedni pozionzelless jego
gest&t okaze sie mniejsza, to bedzie on kontynuowat ruch konwekgyiungorze.

Na poziomie wysciowym nasz element materii znajdowat sie w rownowadze
Z otoczeniem, tzn.

pi=p1 i P[=Pp (8.58)

Na poziomie gérnym, warunek rowga cisnigh i rownanie przemiany adiabatycz-
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nej (2.9¢) daja

) o (P 1ly P, 1ly
Warunek stabilnsci (8.57) mana zatem napisav postaci
P 1ly
p1 (52) > pa. (8.60)
1

Poniewa ciSnienie i gestst na wyzszym poziomie rbnia sie niewiele od énienia
i gestasci na poziomie rEiszym, mana dokona przyblizenia

B dpP B dp
P=P + adl’, P2 =pP1+ adl’

Wstawiajac te rozwiniecia do (8.60) i korzystajac z r@mia stanu gazu doskona-
tego, mamy

Py +dP\ Y
1< 1; ) > p1+dp,
1
dp\ Y
p1<1+3> > p1+dp,
1pdP _dp
yPdr = dr’
INTdP  dT

Poniewa pochodne &nienia i temperatury sa ujemne, wyeaia stojace po obu
stronach nieréwn&ci sa dodatnie. Ramiczkujac réwnanie adiabaty (2.9b) tatwo
mazna znalez adiabatyczny gradient temperatury

dar d y-1
<E>ad_ o (const-P ¥ ) =

_ const Y 2p 1% _
Y, dr

1\ TdP
Poréwnujac (8.61) z (8.62), warunek rownowagi konwektgjumazemy wyrazt

inaczej
dar ar
'(E>ad g ‘(E>gw . (8.63)
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Materia jest stabilna konwektywnie,zeli rzeczywisty gradient temperatury jest
co do wartéci bezwzglednej mniejszy nigradient adiabatyczny. Ponieavaba
gradienty sa ujemne, powgza nierowngt bez znaku warfi bezwzglednej ma
kierunek przeciwny. W celu unikniecia zwiazanych z tyreporozumié@ wzywa
sie bardziej obrazowego wyzania,ze materia jest stabilna wzgledem konwekgji,
jezeli rzeczywisty gradient temperatury w gwiezdzie jestepstromy, nz gradient
adiabatyczny.

Korzystajac z zatencsci miedzy gradientem temperatury i catkowitym stru-
mieniem (8.55) oraz z réwnania rownowagi hydrostatycz8e})( kryterium sta-
bilnosci konwektywnej (8.61) mana po prostych przeksztatceniach wytaipo-

staci 2 .
64meoGp INT

Nieréwndst te interpetujemy nastepujaco: przez dany poziom wgrmewiazdy
musi przeptyné energial,, aby spetniony byt warunek réwnowagi termicznej.
Przeptyw ten mpe odbywa sie na drodze promienistej,zigli spetniona jest po-
wyzsza nieréwngt. Prawa strona nieréwBoi (8.64) jest okr&lona catkowicie
przez warunki fizyczne panujace w danej warstwie. Im ma&jest wartéc pra-
wej strony tej nieréwnsci, tym wieksze prawdopodolfistwo, ze strumié nie
bedzie mdgt bg przeniesiony na drodze promienistej i dominujacym speso
transportu energii stanie sie konwekcja. W szczegg@thonaze to tatwo zda-
rzyc sie w zewnetrznych cgeiach gwiazdy, gdziéM;, T, p i P zmieniaja sie
niewiele, natomiast szybko wzrasta wspotczynnik niepaezystéei. Z taka
sytuacja mamy na ogét do czynienia w warstwach jonizacjileva i helu, ktére z
tych wiasnie powodow sa czesto niestabilne konwektywnie.

Innym obszarem gwiazdy podatnym na pojawienie sie konjvgdst jej cen-
trum, w ktérym wydzielana jest energia jadrowa. Konie&nodprowadzenia
duzej ilosci energii przez stosunkowo mata powierzchnie wymagawastro-
mego gradientu temperatury, na ogét niezgodnego z waromké@vnowagi hy-
drostatycznej. Pomimo wysokiej temperatury transportypemisty nie jest wobec
tego wystarczajaco wydajny i nadmiar energii jest wynogzoa zewnatrz wraz z
materig.

Pojawienie sie ruchéw konwektywnych wywotuje oczgeie zmiany w struk-
turze warstwy konwektywnie niestabilnej. Element konwekty porusza sie ku
gobrze dopoty, dopdki jego gestojest mniejsza od gestoi otoczenia. Ponievzaz
zatazenia ruch jest na tyle powolnge cénienie wewnatrz elementu jest stale takie
samo jak dgnienie zewnetrzne, to zgodnie z réwnaniem stanu temparatiaterii
elementu konwektywnego jest &gza od temperatury otoczenia. Nadkg ener-
gii termicznej zwigzana z &hica temperatur jest przenoszona wraz z materia z
warstw gtebszych do warstw patonych wyej. Ruchy wznoszace jednych ele-
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mentdéw sa kompensowane przez ruchy elementéow opad&ja€ydodna materia
warstw gérnych tonie w goretszej materii warstw gtebseyRuchy konwektywne
w obie strony prowadza zatem do wyréwnywania temperat@day warstwami,
tzn. do zmniejszenia gradientu temperatury, a jedratizeprzyczyniaja sie do
przenoszenia energii termicznej z warstw dolnych do waggimych.

Zmniejszenie gradientu temperatury przez mieszanie kktymae powoduje
zmniejszenie zaréwno strumienia promienistego, jak nstemia konwektywnego.
Ustala sie taki gradient temperatury, w ktérym suma stamid promienistego i
konwektywnego spetnia doktadnie warunek réwnowagi termég (8.23).

Pozostaje jeszcze do oktenia zwiazek miedzy gradientem temperatury i stru-
mieniem przenoszonej energii. W tym celu musimy odwd& do konkretnego
fizycznego modelu zjawisk transportu. Najprostszy i ngcig stosowany jest
modeldrogi mieszaniaZaktada sie w nimze kady wznoszacy sie lub opadajacy
element materii, zanim ulegnie termalizacji, tzn. rozjpysie w otaczajacej mate-
rii, przebywasrednio drogé, zwana widnie droga mieszania.

Wznoszacy sie element, po przebyciu drbbedzie goretszy od otoczenia o

a7~ (

gdzie symbolemA\JT zostata oznaczona nadmka rzeczywistego gradientu tem-
peratury nad gradientem adiabatycznym, réwna zgodnie62)8.

dr
dr

dr

_‘dT

d) | =1 AOIT, (8.65)

AOT = <1—$> Tde_dr (8.66)

Jednostka masy takiego elementu oddaje otoczeniu podezaaslizaciji przy
statym cBnieniu il&E ciepta rowna

AQ = cpAT = cpl ACIT.

Jezeli srednia predk&t wznoszenia sie jest rowrav >, to faczny strumie energii
przenoszonej na drodze konwektywnej jest rowny

Fp<v>AQ=cpp<v>IAOT. (8.67)

Ocenasredniej predksci < v > wynika z nastepujacych prostych rozxea
dynamicznych. Ruch elementow konwektywnych ku gorze oagbgig pod wpty-
wem sity wyporu, zalenej od r@nicy gest&ci, ktéra na kacu drogi mieszania

jest w przyblzeniu
Ap:( do )I:IADp.
ad

dr

dp
dr
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Korzystajac z rownania adiabaty i z rownania stanu dla gimkonatego fatwo
mazna pokaza, ze
Allp = $ADT.

Sita wyporu jest rowna nicy gest&ci pomnaonej przez przyspieszenie grawita-
cyjne. Poniewa na poczatku droghp = 0, a zatem i sita wyporu jest réwna zeru,
jako Srednia wartéC mazemy przyj& potowe wart&ci kahcowej

GMr

< foa —gIADp pADT

Sifta ta, dziatajac na droddenadaje elementowi energie kinetyczna

G,

—p<vk> —< > _§|2$ADT (8.68)
Wynika stadsrednia predkst
1/2
1 AOT
<U>R S < :2I< T GrZM> (8.69)
oraz strumié 12
1 GM;
F = Ecp|2p< Tr;) (AOT)%2, (8.70)

Podstawowa trudrszia przedstawionej tu teorii drogi mieszania jest cafkawie-
znajoma&t parametru. DoSwiadczenia laboratoryjnéwiadcza o tymze dhu-
go&t drogi elementéw konwektywnych jest porownywalna z rozamai obszaru
objetego konwekcja. W przypadku gwiazd przyjmuje giedroga mieszania jest
wprost proporcjonalna do odledtoi, w ktérej zmiany &nienia sa poréwnywalne
z samym dnieniem. Odlegiet te nazywamycisnieniowa skala wysokosciefi-
niujemy jako

P
hp = Pdr (8.71)
Korzystajac z réwnania réwnowagi hydrostatycznej (8damy
Pr2
hp= ———. 8.72
P = Gotp (8.72)

W celu uzyskania przyhktonych ocen liczbowych przyjmijmye we wnetrzu ty-
powej gwiazdy, takiej jak Skace,
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Zaktadajac ponadta@e caty strumié energii jest przenoszony na drodze konwek-
tywnej, z rébwnania (8.70) otrzymujemy po podstawieniu odigalnich wart&ci
na gestéc, mase, temperature i promi&tanca

AOT ~2-10 10 K.cm™ L.

Biorac pod uwageze gradient temperatury we wnetrzu B¢a jest rzedu 10

K cm~1, widzimy, ze do konwektywnego przeniesienia cafej j@mn®idica po-
trzebna jest nadwaka rzeczywistego gradientu nad gradientem adiabatycznym
wynoszaca zaledwie jedna milionowa szesamego gradientu. Znaczy & sta-
cjonarna konwekcja prowadzi do wytworzenia we wnetrzuagay gradientu tem-
peratury, ktory jest praktycznie réwny gradientowi adigisanemu. Odchylenia

od adiabatyczrixi, tak bardzo istotne dla transportu energii, sa bezzaraa dla
struktury gwiazdy.

Dokonana ocena wiellsai AT pozwala réwnie na oszacowanie za pomoca
réwnania (8.69)Sredniej predksci, z jaka zachodza ruchy konwektywne.
Podstawiajac warkxi parametrow przyjmowane poprzednio dlaf@a, otrzymu-
jemy

<v>~0,05 kms?t,

a wiec predk&é¢ mata w poréwnaniu np, z pred&ciami termicznymi atoméw,
ktére we wnetrzach gwiazdowych sa rzedu kilku kilometnda sekunde. Ozna-
cza to, ze wszelkie efekty hydrodynamiczne zwigzane z ruchem ledatyw-
nym mana poming w poréwnaniu z efektami ghienia hydrostatycznego, czyli
mowiac inaczej - ruchy konwektywne nie zakiécaja rownginaydrostatycznej.

latwo tez mazna obliczy, ze element konwektywny przebywa droge mieszania
w Srednim czasie

Ro

~ ~ ~10° s~ 10 dni
<v> 10<v>

<t>

Poniewa jest to czas bardzo krotki w poréwnaniu ze skala czasowalugji,
konsekwencja pojawiania sie konwekciji jest praktyczamigychmiastowe wymie-
szanie materii w warstwie konwektywne;.

Teoria drogi mieszania jest dobrym przyt#hiem warunkéw, w jakich
zachodzi konwekcja we wnetrzach gwiazd. Staje sie jednd&cydowanie
niewystarczajaca w warstwach bliskich powierzchni, gdaielkdsci fizyczne, ta-
kie jak cisnienie i gestet sa mate, natomiast ich gradienty sazeuW takiej sy-
tuacji cisnieniowa skala wysolszi jest mata. Ponievezajednak zgodnie z (8.70)
strumieh energii jest wprost proporcjonalny do kwadratu drogi raésa, gestsci
i AOT, to przy matej wartécil i p, przeniesienie strumienia (ktéry w poblizu
powierzchni jest réwny catkowitej mocy promieniowanej gzzgwiazde) wymaga
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duzej wartagsci AOT. Z kolei duza wart& AOT oznacza,ze gradientu tempe-
ratury nie maemy jwz przyblizy¢ gradientem adiabatycznym; gradient tempera-
tury pozostaje w zasadzie nieokheny. fatwo jest zrozumi& ze niedoktadna
znajom@&E gradientu temperatury w zewnetrznej warstwie konwekigjwozna-
cza niedoktadna znajorébodlegtcci, w ktdrej temperatura maleje do minimalnej
wartosci, czyli mowiac inaczej, oznacza niedoktadna znajsimpomienia.

Rownania budowy wewnetrznej Ostatecznym wnioskiem ptynacym z roz-
wazah tego rozdziatu jest uktad réwhaopisujacych statyczna konfiguracje
gwiazdowa:

d

T 4r2p, (8.73)
LR (8.74)
% — 41r?pe, (8.75)

C;_I _ _64_]3%;%2“, (8.762)
?TT = (1— %/) %%. (8.760)

Roéwnania (8.76a) i (8.76b) sazdymi réwnaniami transportu energii stosujacymi
sie odpowiednio w warunkach rownowagi promienistej i kekiywnej.

Uzupetnieniem powsszego uktadu réwnfarézniczkowych sa trzy zwiazki,
charakteryzujace fizyczne vleiwadsci materii w funkcji gestsci, temperatury i
sktadu chemicznego. Moa je zapis@nastepujaco

réwnanie stanu P=P(p,T,X,Y),
wspoitczynnik ekstynkciji kr = kr(p, T, X,Y),
wspoétczynnik generacji energiie = €(p, T, X,Y).

Jednoznaczne rozwiazanie uktadu réwihadowy wewnetrznej wymaga spre-
cyzowania warunkow brzegowych problemu. Wynikaja onezmdstych fizycz-
nych i geometrycznych wiasgoi gwiazd:srodek gwiazdy nie jest punktem osobli-
wym, a zatem dla = 0 musi zachodzi M, = 0i L, = 0. Pozostate warunki brze-
gowe sa okrslone na powierzchni gwiazdy, dia= R. Powierzchnia gwiazdy jest
jej najbardziej zewnetrzna warstwa, w ktére$mienie i temperatura osiagaja tak
mate wart&ci, ze w pierwszym przybkeniu mana przyjg P(R)=0i T(R) = 0.
Oczywista konsekwencja tych warunkéw j@gt(R) = M, gdzieM jest catkowita
masa gwiazdy.
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Rozwiazanie omawianego uktadu rovinprzy zadanych warunkach brzego-
wych dostarczanodelu gwiazdyczyli okresla przebieg wszystkich parametrow
fizycznych opisujacych stan termodynamiczny materii wkiyjnpromienia. Na-
turalnym parametrem odzdiajacym r@ne modele (o tym sktadzie chemicznym)
jest catkowita masa/. Zwrécmy jednak uwageze promié modeluR nie jest z
gory okreslony i wynika dopiero z rozwigazania rowngroblemu. Fakt ten kom-
plikuje nieco sam proces rozwiazywania rovinaoniewa czest warunkéw brze-
gowych (na powierzchni) jest ol&na dla nieznanej z géry wagc zmiennej
niezalenej. Inaczej moéwiac, zakres zmiennej niezakg jest nieokrglony. Dla-
tego te korzystne jest przyjecie jako zmiennej niezalej masyM;, zwiazanej z
promieniemr za pomoca réwnania (8.73). Nowa zmienna niezzdezmienia sie
w zakresie od 0 dd\.

Istnieja standardowe metody rozwiazywania uktadu rdwnbudowy
wewnetrznej i konstruowania w ten sposob wiarygodnych eligviazd. Wszyst-
kie one polegaja na numerycznym rozwiazaniu ukfadu rédwala zadanej masy
i sktadu chemicznego. Nag jednak pamieta ze catkowicie dowolne modele,
tj. takie, dla ktorych zaktadamy dowolna mase i sktad ciogny, moga odpowia-
dat rzeczywist&ci tylko w okreslonych warunkach, a mianowicie wéwczasgk
przyjmiemy, ze modele te sa jednorodne chemicznie. Produkcja enerpiizer
mianach jadrowych prowadzi nieuchronnie do zmiany skiettiemicznego materii
uczestniczacej w reakcjach, a tym samym do powstaniadmiejedn&ci sktadu
chemicznego w gwiezdzie. Z niejednorodo@ ta jest zwiazana niejednorod-
nost Sredniego ciearu czasteczkowego, nieprzezroczgstp wydajnéci reakcji
jadrowych itd. Nastepna konfiguracja jest zatem odmieoth&onfiguraciji wyj-
Sciowej. Prowadzi to w prosty sposob do pojeeiolucyjnego ciagu modehv
ktérym kazdy model jest zalmy od modelu poprzedzajacego w czasie; struktura
gwiazdy w danym momencie jest funkcja jej calej poprzedhistorii. Ponie-
waz obecnie istnieje i stosunkowo dzo wynikéw odnoszacych sie do modeli
ewolucyjnych, uzasadnione wydaje sie przedstawieniadraszych cech budowy
wewnetrznej gwiazd V&cistym powiazaniu z ich ewolucja.
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9. Ewolucyjne modele gwiazd

Kontrakcja na ciag gtowny. Wiele faktéw obserwacyjnych wskazuje na
to, ze gwiazdy powstaja z materii miedzygwiazdowej, przedszystkim lub
wytacznie, w wielkich obtokach molekularnych. Mechanizkiéry do tego pro-
wadzi nosi nazweiestabilnosci grawitacyjnej Jeans@godnie z twierdzeniem o
wiriale dla trwatej konfiguracji gazowej zachodziER= —Q. Jezeli zataymy, ze
materia jest jednorodna, o gestbp i temperaturzel, to w masieM gwiazdy o
promieniuR zawarta jest energia kinetyczna

3kT

Ex = M
K Zl.lan
i energia potencjalna
3 GM?
Q__E, =

Twierdzenie o wiriale prowadzi w tym przypadku do zwigazkigdzy masa, pro-
mieniem i temperatura konfiguracji stabilnej,

2
3kT M:§ GM'
Hmpy 5 R

Po podstawieniu statych atomowych i wyemiu promienia jako funkcji gestoi
dostajemy stad

M; o (T 32 ~1/2
YA 3,78-10 <H> p 4, (9.2)
gdzie temperatura jest wyrana w K i gestét w kg m 3.

Masa M; okreslona zalendscia (9.1) nosi nazwenasy Jeansa Jej znacze-
nie jest nastepujace. Zili przy danej temperaturze i gestd materii jednorodny
oblok ma mase mniejsza od masy Jeansa, woéwczas jego &nergiiczna jest
wieksza od energii potencjalnej i obtok jako csttdbedzie miat tendencje do ta-
kiego zwiekszania rozmiarow, by obie energie wyrownaky. sPrzeciwnie, je-
zeli masa obtoku jest wieksza od masy Jeansa, wéwczasebedavykazywat
tendencje do kurczenia sie pod wptywem sit samograwitdtaczej mowiac, przy
danej gestsci i temperaturze, obszary o0 masach wiekszych od masyddmua
niestabilne dynamicznie; przypadkowe fluktuacje ggsto takiej skali beda za-
tem sprzyj& rozpadowi pierwotnego obtoku na kurczace sie fragmemntyasach
rzedu masy Jeansa.

W typowych warunkach panujacych w materii miedzygwiazdp tzn.
gest&t 1021 — 1018 kg m~23 i temperatura miedzy 100 i 20 K, réwnanie (9.1)
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przewiduje masy Jeansa rzedw?2010° M. Znaczy to,ze niestabilngt gra-
witacyjna w obtokach rozrzedzonego gazu miedzygwiazdmnygrowadzi do po-
wstawania obiektow poréwnywalnych do gromad gwiazd. Reazgednak kur-
czenie sie obtoku powoduje wzrost jego gésip kryterium niestabilngci Jeansa
spetniaja coraz to mniejsze masy, &reszcie staja sie one poréwnywalne z ma-
sami pojedynczych gwiazd. Przedstawiony tu schemat luigicanej fragmentacji
materii na obiekty o coraz to mniejszych masach zaktaday miare kurczenia sie
kolejnych fragmentow temperatura materii wzrasta niesyigtn. ze istnieja wy-
dajne mechanizmy chiodzenia materii. Poczatkowo engrgiancjalna wyzwa-
lana podczas kurczenia sie jest promieniowana bez pradsgoniewa zimna i
rzadka materia jest dla promieniowania niemal calkowigizeproczysta. Straty
energii zapobiegaja znaczniejszemu wzrostowi temperatskutek czego kur-
czenie sie protogwiazdy ma charakter spadku swobodnegmhiorizi wdynamicz-
nej skaliczasu. Skala ta jest zdefiniowana jako czas konieczny ddyrieedrogi
R (promienia konfiguracji) pod wptywem (stalego) przysp@&sa grawitacyjnego

oM

R= 2R?

2
tg,

skad co do rzedu wiell&zi

RA\Y? 1 1
td~<GM> N\/G_DN105\/ﬁ 9. (9.2)
Poczatkowo, gdy ges$o jest bardzo mata, poréwnywalna z géstiga mate-
rii miedzygwiazdowej, tj. rzedu 10 kgm~3, dynamiczna skala czasowa jest
rzedu 16 — 10 lat i skraca sie w miare wzrostu gestd kurczacego sie ob-
toku.Swobodnie kurczacy sie obtok wysyta coraz wieceggrgii, co powoduje staty
wzrost jego jasngci bolometrycznej, przy nieznacznym tylko w&oie tempera-
tury. Niemniej jednak, poczawszy od pewnej géstmieprzezroczysfs wzrasta
na tyle,ze coraz wigksza c% wyzwalanej energii zamienia sie w ciepto i powo-
duje wzrost temperatury. Gdy temperatura venie do ok. 2000 K znajdujacy
sie w materii woddr czasteczkowy ulega dysocjacji. Dyacia H> jest procesem
pochfaniajacym energie (okoto 4,5 eV na jedna czastgxak tyle skutecznige
moazliwy jest dalszy spadek swobodny materii &iodkowi. Podobny wptyw na
proces kurczenia sie obtoku ma jonizacja wodoru atomowegpoczynajaca sie
juz w temperaturze kilkudziesieciu tysiecy K. Dopiero p&afeczeniu proceséw
jonizacji wodoru i helu w centralnych c&eiachprotogwiazdyustala sie réwno-
waga csnieh i ewolucja zaczyna przebiegav wolniejszej skali termicznej.
Protogwiazda nie mze osiagna stanu réwnowagi hydrostatycznejzgi jej
temperatura jest zbyt niska. Dla konfiguracji o ustalonegimasktadzie chemicz-
nym, dla kadej jasn&ci absolutnej istnieje maksymalny promi¢ub minimalna
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Rys. 9.1Kontrakcja gwiazd na cigag gtéwny. Obszar zacieniowany raavp od granicy
Hayashiego jest wzbroniony dla gwiazd catkowicie konwekiych. Liniami poziomymi
na drogach ewolucyjnych zaznaczone sa momenty (czas podéaiach), w ktérych za-
czyna rozbudowyw@ sie jadro promieniste i gwiazda, jako konfiguracja nikowaicie

konwektywna, mae odejt od granicy Hayashiego.

temperatura efektywna), przy ktérym konfiguracjazadyc catkowicie konwek-
tywna i pozostawa w stanie réwnowagi. Kale zmniejszenie temperatury po-
nizej wartcci granicznej lub odpowiednie zwiekszenie promieniardepdzi do
zmniejszenia sity podtrzymujacej warstwy zewnetrzneyé tez zapadna sie po-
nownie w dynamicznej skali czasowej. Tak wiec na teoretynz diagramie H-R
kazdej masie protogwiazdy odpowiada ciag dozwolonych kaméigji rownowagi
o0 minimalnej temperaturze efektywnej, zwagnanica HayashieggRys. 9.1).
Protogwiazdy, kaczac szybka faze kontrakcji grawitacyjnej, przekejaz
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granice Hayashiego ze stosunkowazdiyasn&cia absolutna, bedaca wynikiem
wysokiej temperatury powierzchniowej i #dych rozmiaréw. Dalsza ewolucja od-
bywa sie w wolniejszej skali termicznej wzadhciagu konfiguracji réwnowagi,
zwanego niekiedglroga ewolucyjna Hayashieg@ doktadnych obliczie wynika,

ze granice Hayashiego dlaardych mas przebiegaja na diagramie H-R w przybli-
zeniu pionowo, tzn. wzdilinii odpowiadajacej mniej wiecej statej temperaturze
efektywnej; im mniejsza masa konfiguracji tynzsra temperatura odpowiadajaca
granicy Hayashiego. Na Rys. 9.1 przedstawione sa drogiueyjoe kilku proto-
gwiazd o r@nych masach. Poczatkowo ewolucja przebiega wzgranicy Hay-
ashiego; protogwiazda jest catkowicie konwektywBajeci wytacznie na koszt
energii grawitacyjnej, a zmniejszanie sie jastioabsolutnej jest spowodowane
przede wszystkim zmniejszaniem sie rozmiarOw przy praktje niezmiennej
temperaturze efektywnej. Faza tahkay sie w miejscu zaznaczonym na drodze
ewolucyjnej linia pozioma, przy ktérej podany jest réemniczas trwania poprzed-
niej fazy ewolucyjnej. Od tego momentu we wnetrzu protapely zaczyna roz-
budowywa sie centralny obszar promienisty, ktdéry obejmuje comwieksza jej
czet. Poniewa protogwiazda przestaje bycatkowicie konwektywna, jej dalsza
droga ewolucyjna nie pokrywa siejw granica Hayashiego: jasstoabsolutna
pozostaje w przyb#ieniu stata, natomiast wzrasta temperatura efektywnaejmal
rozmiary. Przez caly czas wzrasta rowniemperatura centralna. W chwili gdy
osiagnie ona war wystarczajaca do zapoczatkowania reakcji jadrowygh-
witacyjne kurczenie sie protogwiazdy ustaje, poniewtaty energii sa teraz do-
ktadnie kompensowane przez zrodta jadrowe. Mowingyprotogwiazda stata sie
gwiazda ciagu gtéwnego. Na Rys. 9.1 moment osiagnigigigu gtbwnego jest
zaznaczony kropka kezaca droge ewolucyjna kdej protogwiazdy. Podany jest
rowniez czas konieczny do osiagniecia tego stanu.

Z Rys. 9.1 maemy odczyta nastepujace informacje. Czas ewolucji proto-
gwiazdy od chwili osiggniecia rownowagi hydrostatygzde znalezienia sie na
ciagu gtéwnym zaley bardzo silnie od jej masy; jest krétki dla drch mas i
bardzo dlugi dla mas mniejszych od masyi#la. Protogwiazdy o matych ma-
sach praktycznie przez cata omawiana faze ewolucypm$taja w pobliu gra-
nicy Hayashiego, natomiast protogwiazdy masywne bardgbksz tworza we
whnetrzach obszary promieniste i o ich dalszej ewolucjiydege grawitacyjne kur-
czenie sie w warunkach rbwnowagi promienistej.

Gwiazdy ciagu gtéwnego Zapoczatkowanie reakcji przemiany wodoru w hel
we wnetrzu gwiazdy oznacza véeje w najdtzsza faze jej ewolucji — faze ciagu
gtéwnego. Zbiér wszystkich punktéw na Rys. 9.1, odpowiadagh osiagnieciu
przez gwiazdy o monych masach temperatury wnetrza wystarczajacej daciain
wania reakcji przemiany wodoru w hel, nosi nazeiggu gtéwnego wieku zero-
wego(ang.zero age main sequenog skrocie ZAMS).
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Czas przebywania gwiazdy na ciagu gtownym bez istotnegozesbku dla
jej zapaséw energetycznych zajeod wydajnéci reakcji jadrowych. Zwiazanie
czterech jader wodoru w jedno jadro helu dostarcza ok7 B&V energii. Masa
jadra wodoru wyraona w jednostkach energetycznych jest réwna 931,5 MeV. A
zatem wytworzenie jednego jadra helu jest zwiazane zkidayt

26,7
4.9315

— 0,007

masy. Gwiazda o masi®8/ moze péwiecit na podtrzymanie jas8oi L mase
rébwna Q007 . Masa ta jest rownovema energii 00074 c?, ktdra, tracona w
tempieL, wystarczy na
0,007 M c?
th=—"—
L

Parametra informuje, jaka cz& masy gwiazda nme zweyc w reakcjach
jadrowych, zanim wynikajace stad zmiany jej strukturgwnetrznej przeprowadza
jaw wyraznie odmienny etap ewolucyjny. Dla naszych cetdmemy bezpiecznie
przyjet o ~ 0,1. Wyrazajac masy i moce promieniowania w jednostkach stonecz-
nych, otrzymujemy z (9.3)

(9.3)

L 109/t
")

Czas okrélony réwnaniem (9.3) nazywanjgdrowa (nuklearna) skala czasw
zaleznasci (9.4) wynikaze dla gwiazd ciagu gtéwnegswiecacych kosztem reak-
cji termojadrowych, nuklearna skala ewolucji jest kilkadow wielk@ci dhzsza

od skali termicznej. Skace, ktérego wiek jest oceniany na podstawie geologicz-
nego wieku Ziemi na ok. 4&- 10° lat, pozostanie gwiazda ciagu gtéwnego jeszcze
przez mniej wiecej tyle samo czasu.

Dla gwiazd jednorodnych chemicznie i znajdujacych siggwmowadze hydro-
statycznej, z rownfabudowy wewnetrznej — nawet bez ich rozwiazywania -znzo
uzyska przyblizone oceny stanu materii we wnetrzach. Dokonajmy zwykiego
takich przypadkach przyldenia polegajacego na zastapieniu pochodnych przez
stosunki ra@nic skarczonych. Na przyktad pochodnasoienia maemy zastadi
przez

lat. (9.4)

dP P—P

d~ R
gdzieP; jest cBnieniem centralnym, B jest cBnieniem na powierzchni. Zgodnie
z dast oczywistym warunkiem brzegowyrae cinienie na powierzchni gwiazdy
jest bliskie zeru,

P PR
et (9.5)
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Zatem réwnanie rownowagi hydrostatycznej (8.74)zevoy zapisa w przyblizo-
nej postaci

i wyznaczyt stad
Pery o —0. (9.6)

Dla Stahca dostajemy
Pe» =~ 3-10" Pa

Jako charakterystyczna wastociSnienia we wnetrzu Skca maemy przyj& war-
toSC pcsrednia miedzy &nieniem centralnym i &hieniem na powierzchni, czyli
ok. 10 Pa. Z réwnania stanu gazu doskonatego wynika charaktezsaywar-
toSC temperatury

T~ Hmy < P>

Tk o<p>’

gdzie < P > i < p > sa charakterystycznymi wagoiami csnienia i gestsci.
Korzystajac z (9.6) mamy

T2 2 (9.7)

Podstawiajac state atomowe oraz mase i pronSéca, dostajemy ocene cha-
rakterystycznej temperatury wnetrza 8éa T, ~ 10 K. Przyjelismy przy tym,
ze materia jest catkowicie zjonizowana i zéma wytacznie z wodoru, czylie
n=1/2. Powysza ocena temperatury, zaha zreszta bardzo stabo od przyjecia
konkretnej wart6ci |, jest potwierdzeniem stuszgd tego zataenia. Tak wy-
soka wart&¢ temperatury wnetrza gwarantuje ponadt® pomimo daej wartcci
cisnienia centralnego, materia nie jest zdegenerowana zgndwprzyblizeniem
zachowuje sie jak gaz doskonalty.

Pomijajac state atomowe, wystepujace w zwiazkach)(©(6.7), dostajemy
nastepujace przyldone zalendsci funkcyjne miedzy globalnymi parametrami
gwiazdy ,

PN%, TN%, ipw%. (9.8)
Niezaleznego zwiazku miedzy parametrami globalnymi gwiazdyta@za row-
nanie transportu promienistego (8.76a), ktére w naszymhtizzeniu przybiera

posta

T L

R~ TR
Wspétczynnik nieprzezroczystoi ki jest oczywscie funkcja potaenia w gwiez-
dzie i nie jest parametrem globalnym.zé jednak we wnetrzu dominuje jeden
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mechanizm nieprzezroczysii, to wielkdcig w przyblzeniu stata jest wspotczyn-
nik absorpcji liczony na jednostke masy, czi/p. Przy takim zataeniu

T ke L L M L

R PR TPTR T R TR

skad

app 1 a1 3
LTR4M MM M3, (9.9)

Uzyskalsmy w ten sposo6b przylzona posta teoretycznej zalndsci masa
— jasn&t. Powinna ona obowiazywadla gwiazd o takim samym sktadzie che-
micznym i o podobnych cechach budowy wewnetrznej, tzn. takich obiek-
tow, dla ktérych maemy przyj&, ze zarébwnosredni cigar czasteczkowy, jak
i wspotczynnik nieprzezroczys$ci (na jednostke masy) maja podobne wseto
Obiekty o wyraznie ranym sktadzie chemicznym i odmiennych cechach budowy
wewnetrznej spetniaja mie zalendsci masa — jasrs.

Wydaje sie intuicyjnie oczywiste — jak zreszta sugemganiez zalendsci
(9.8) —ze stabilna konfiguracja gwiazdowa, uformowana na ciaguwgym z
materii gazowej o oki®@onym sktadzie chemicznym, bedzie scharakteryzowana
trzema zasadniczymi parametrami globalnymi, takimi jalsa®’, jasn&t L i pro-
miefl R. Inaczej méwiac, miedzy tymi wiellziami bedzie istniata jednoznaczna
zaleznase, ktéra mana przedstawi symbolicznie w postaci

f'(M,L,R) = 0.

Biorac pod uwagezel jest zwiazane z promieniem i temperatura efektywna, mo-
zemy napisa
f(M, L,Tef) — 0,

a uwzgledniajac ponadto istnienie zalesci masa — jasris,

Zalezncst powyzsza jest niczym innym jak teoretycznym diagramem HR. Mo-
zemy zatem sformutowzanastepujacy wniosek:

kazdej konfiguracji o danym sktadzie chemicznym i danej masie o
powiada jederscile okre&lony punkt na diagramie HR, przy czym
réznym masom odpowiadajazde punkty.

Whniosek ten nosi nazwgvierdzenia Vogta—Russellalwierdzenie to formu-
luje sie niekiedy réwnie inaczej: z materii o danej masie i ustalonym sktadzie
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Rys. 9.2Zalezncst temperatury centralnd} ( w kelwinach) i gestsci centralnepe
(w kg m—3) dla modeli gwiazd ciagu gtéwnego.

chemicznym mana zbudowa tylko jedna trwata gwiazde. Oczysgie twierdze-
nie to, podobnie jak i zalmst masa — jasrit, odnosi sie tylko do gwiazd o takim
samym typie struktury wewnetrznej, a wiec przede wszgstdo gwiazd ciagu
gtéwnego wieku zerowego. Pdenie, jakie na diagramie HR zajmuja gwiazdy
bedace w bardziej zaawansowanych stadiach ewoludjpesslone przez ich cata
poprzednia ewolucje. Ma to ten praktyczny skuteg,o ile z potaenia gwiazdy
na ciagu gtéwnym meemy natychmiast ok&ic jej mase, to o masie gwiazdy
lezacej poza ciagiem gtéwnym nie maregdnych informaciji tak dtugo, jak dugo
nie odtworzymy jej catej poprzedniej historii.

Modele gwiazd ciagu gtéwnegoDoktadnych informacji o przebiegu parame-
trow fizycznych materii we wnetrzach gwiazd dostarczaadyiézwiazanie uktadu
rownah budowy wewnetrznej. Zeli nie chcemy wprowadzazbyt wielu zataen
upraszczajacych, to rownania te musimy rozwiazywamerycznie. Wszystkie
informacje podane mej beda oparte na wynikach takich &tée obliczé.

Gléwnym parametrem decydujacym, o budowie gwiazd i o iclolagji jest
masa. Od masy zatg rowniez wartdast temperatury i geséei centralnej Dla mo-
deli ciagu gtéwnego wieku zerowego (o sktadzie chemiczmgpulacii 1) obie te
wielkosci sa przedstawione w funkcji masy na Rys. 9.2.
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Jak wid&, wraz ze wzrostem masy wzrasta temperatura centralnaejenzgn-
tralna gestéc. Takie zachowanie sie tych parametrow ma istotne koneekje
dla budowy wewnetrznej gwiazd. Przede wszystkim zamg ze temperatura
w centrum gwiazd o masach mniejszych od ok. 0,07 - G}@8 jest nizsza od
ok. 2-1CP K, co przy gestéci rzedu 510° kgm—2 sprawia, £ materia staje sie
zdegenerowana (Rys. 2.4). Co wiecej, temperatura ta i@styatarczajaca do za-
inicjowania reakcji proton — proton. Gwiazdy takie, po agigciu konfiguraciji
rownowagi (ktorascisle rzecz biorac trudno nazw&onfiguracja ciagu gtéwnego
ze wzgledu na niezachodzenie reakcji jadrowych), sagdeszte swegpycia w
postaci stab&wiecacych, powoli stygnacydirazowych kartow Brazowe karty
sa konfiguracjami zdegenerowanymi i spetniaja odmierslegznost miedzy pa-
rametrami globalnymi i centralnymi: im mniejsza masa, tyngekszy promi@
konfiguracji. Brazowe karhswieca na koszt energii cieplnej zmagazynowanej we
wnetrzu podczas procesu grawitacyjnego kurczenia gigi mowiac praéciej —
stygna. W tym sensie przyktadem brazowego kartaeim¢ Jowisz (cho proces
jego powstania byt odmienny od gwiazdowych brazowychdwayt Jego masa, ok.
103 M, jest zbyt mata, by w jego wnetrzu mogty zachdadmakcje jadrowe, z
drugiej jednak strony wiadomae w odr&nieniu od pozostatych planet Uktadu
Stonecznego, wysyta on (zwlaszcza w podczerwieni) wieorgii nk jej uzy-
skuje od Staca.

Z Rys. 9.2 mana réwnig odczyt&, ze dla gwiazd o masach wiekszych od
ok. 1,5M; temperatura centralna jest na tyle wysoka,cykl CNO zaczyna do-
minowat nad cyklem pp pod wzgledem wydagud energetycznej. Mase 194,
uwaza sie w zwiazku z tym za naturalna granice miedzy gdéazi o duzych i
matych masach, lub moéwiac inaczej, masa M5 dzieli ciag gtéwny na jego
Cczest gorna (jasne masywne gwiazdy) i dolna (gwiazdy o mnyejszmasach i
jasnaciach absolutnych). Jak byta o tym mowa w rozdziale 8, cykOCcharak-
teryzuje sie znacznie silniejsza zatescia od temperatury nicykl pp. Znaczy
to, ze w gwiazdach, w ktérych on przebiega, wydzielanie siggngdrowej za-
chodzi tylko w niewielkim i d&€ ostro ograniczonym obszarze wokot centrum, w
ktérym panuje wystarczajaco wysoka temperatura; navestusikkowo niewielkie
zmniejszenie temperatury skutecznie wygasza cykl CNO. Ws&kwencji, z ma-
tego obszaru wokd&rodka musi zostaodprowadzona bardzo da ilost energii,
co znaczyze réwnig jej strumiéh musi by bardzo day. W rzeczywist&ci jest
on tak dizy, ze nie mae byt przeniesiony na drodze promienistej; powoduje to,
ze jadra gwiazd gornej cei ciagu gtéwnego sa catkowicie konwektywne. Roz-
miary jader konwektywnych (wympne zaréwno w utamkach catkowitej masy, jak
i promienia) wzrastaja ze wzrostem masy. W gwiezdzie ae@8 M, jadro kon-
wektywne obejmuje 0,15 promienia i 0,18 masy, a w gwiezdzasie 1M, —
nieco ponad 0,2 promienia i 0,3 masy.
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Rys. 9.3Przebieg parametréw fizycznych (masy4zieejM;, mocy promieniowanid.,,
gestdci p i temperatury T) w funkcji promienia dla modelu gwiazdy giagtéwnego o
masie catkowitejM = 794,. L oznacza catkowita moc promieniowana przez gwiazde.

Przebieg wielkéci fizycznych modelu gwiazdy gérnej &g ciagu gtdwnego
0 masie 79 jest przedstawiony na Rys. 9.3. Jak widaa tym rysunku, cata
energia wysylana przez gwiazde jest produkowana w korymektm jadrze, w
ktérym zar6wno temperatura, jak i gest@mieniaja sie niewiele.

Model gwiazd z dolnej c&zi ciagu gtdbwnego o masie rowneji., jest przed-
stawiony na Rys. 9.4. W tym przypadku energia jest produkana wiekszym
obszarze wokét centrum; jassibL wzrasta wolniej i strumig promieniowania,
ktéry musi byt wyniesiony z jadra, jest odpowiednio mniejszy — wnetmzeze
pozostawa w rownowadze promienistej. Jednak w poréwnaniu z gwiazdam
duzych masach temperatura powierzchniowa gwiazd matomasywjest znacz-
nie nizsza. Pociaga to za soba wzrost wspoétczynnika ekstynkajiarstwach
zewnetrznych i, zgodnie z rownaniem (8.76a), odpowiedmiost gradientu tem-
peratury koniecznego do przeniesienia strumienia proimieamnia. Gradient staje
sie superadiabatyczny (tzn. bardziej stromy gradient adiabatyczny) uw
gtebokdaci ok. 0,7 promienia gwiazdy, chozikonwekcja objety jest zaledwie
okoto 1% masy. Obszar konwekcji zwieksza sie w miare jakiejsza sie masa
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Rys. 9.4Model gwiazdy ciagu giéwnego o masieM,,. Oznaczenia jak na Rys. 9.3.

gwiazdy: gwiazda o masie O, jest catkowicie konwektywna.

Podstawowe wielk&ci charakteryzujace modele gwiazd na ciggu gtownym
wieku zerowego sa zebrane dla kilku wybranych mas w Tahéli Ekfad che-
miczny tych modeli odpowiada z grubsza skladowi chemicaneopulacji I, tzn.

X =~0,70, Y =~ 0,27 iZ~0,03. Wartcci te sa tylko przyblione, poniewa po-
szczeg6lne modele, skonstruowane przemyéh autoréw, rania sie nieco wyj-
Sciowymi parametramK, Y i Z. Modele takie, zawierajace sie w dostatecznie
szerokim zakresie mas, daja w sposéb naturalny teoredyzal@ncst masa — ja-
sn&t. Na podstawie danych zawartych w Tabeli 9.1zme stwierdz, ze dla mas
wiekszych od ok. SM, zachodzi w przybfieniuL ~ M3, dla mas rzedu I/,
zalezndst jest silniejszal. ~ M*75, a dla gwiazd catkowicie konwektywnych, o
masach mniejszych od 0., zalendst miedzy masa i jasrseia staje sie wyraz-
nie stabszal. ~ M2. Modele te okrélaja rownie teoretyczna zalmet miedzy
jasncscia absolutna i temperatura efektywna, czyli tearety diagram HR (w
tym przypadku tylko jego cZ&g — ciag gtéwny wieku zerowego).

Potazenie ciagu gtéwnego wieku zerowego na diagramie HRzyabel sktadu
chemicznego. Szczegolnie interesujacy jest przebigguaipownego dla gwiazd
0 matej zawartéci metali, tj. o sktadzie chemicznym odpowiadajacym ki
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starej populacji Il. Pomijajac w tym miejscu bardziej szgatowa dyskusje,
nice miedzy modelami gwiazd obu populacji ama podsumowa nastepujaco:
gwiazdy o mniejszej zawarsgi pierwiastkow cigkich maja wieksze jasisoi ab-
solutne nz gwiazdy populacji | o takiej samej masie. Wynika to przedzystkim
Ze zmniejszonej nieprzezroczystd we wnetrzach gwiazd o malej zawdtopier-
wiastkoéw cigkich. JednocZmie gwiazdy te maja rownzewyzsze temperatury
efektywne. Oba efekty sprawiajae punkty odpowiadajace tym samym masom i
ré6znym sktadom chemicznym przesuwaja sie na diagramie HRr& igv lewo w
stosunku do ciagu populacji I. W wyniku obu przesunégag gwiazd populaciji Il
znajduje sie pomiej ciagu populacji I. Naley jednak pamiefa ze dla danej tem-
peratury efektywnej masy gwiazdzgcych na obu ciagach sare. Ciag gtéwny
wieku zerowego obiektéw kfeowej populacii Il ley ok. 0,5 wielk&ci gwiazdo-
wych ponkej ciagu populacii .

Tabela 9.1
Parametry modeli gwiazd ciagu gtéwnego.
M /M, | log(L/Ls) | log(R/Rs) | logTes | logTe | pe [kg/md]
0,09 -3,55 -0,85| 3,30| 6,64 5,71:10°
0,16 -2,52 -0,77| 3,552| 6,82 2,1410°
0,27 -2,01 -0,55| 3,53| 6,90 1,2010°
1,00 -0,16 0,00 7.14 9,010
1,78 1,06 0,19| 3,93| 7,30 6,810
2,82 1,82 0,29| 4,07| 7,36 3,810
4,47 2,58 0,40| 4,20| 7,40 2,1.10%
6,00 3,06 047| 4,29| 7,43 1,410
7,08 3,30 052| 4,32| 7,45 1,210*
10 3,80 0,60| 4,41| 7,48 7,810°
15 4,33 0,70| 4,49 7,51 5,1.10°

Ewolucja gwiazd masywnych Jak pokazaimy poprzednio, jadrowa skala
ewolucji gwiazd na ciagu gtébwnym jest bardzo dluga w porénin zaréwno ze
skala termiczna jak i dynamiczna, co pozwala traktogeiazdy jako konfigura-
cje catkowicie statyczne. Niemniej jednak ewolucja gwigesd procesem ciggtym,
reakcje jadrowe zaczynaja przebiégme wnetrzach kurczacych sie gwiazd zanim
jeszcze osiagna one stan rownowagi hydrostatycznejvaiddajacy konfiguracii
ciagu gtdéwnego, a dotarcie do ciagu gitéwnego oznacza tyfitalenie sie tempa
przemiany wodoru w hel. Ciagty proces taczenia cztereemaw wodoru w jedno
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jadro helu prowadzi do zmniejszenia sie liczby czastekuga tym samym do obni-
zenia sie @nienia. Podniesienie&iienia ponownie do wardoi wymaganej przez
warunek réwnowagi hydrostatycznej @ nastayi tylko przez wzrost tempera-
tury w centrum. Poniewajednak istniejacy gradient temperatury odprowadza na
zewnatrz cata energie produkowana w reakcjach jagoywwzrost temperatury

(i cisnienia) mae nastadi tylko w wyniku grawitacyjnego skurczenia sie jadra. Z
kolei, podniesienie temperatury $vodku gwiazdy zwieksza ustalony poprzednio
gradient temperatury. Nie nze on jednak sfasie zbyt day, poniewa odprowa-
dzatby wiecej energii i gwiazda ma do dyspozyciji. W tej sytuacji gwiazda musi
dostosowa gradient temperatury do mocy promieniowania ize¢o uczynt tylko
przez zwiekszenie promienia.

Opisany wyej proces stanowi istote zjawiska ewolucji gwiazdznige w za-
chowaniu sie gwiazdy w @nych etapach ewolucyjnych sa oki@ne przez rdnice
sktadu chemicznego, szczegoty jadrowych procesow gejenaergii, konkretne
postacie réwnania stanu, przebieg nieprzezrocsgstip. Zasada pozostaje jed-
nak niezmienna: sity grawitacji staraja sie doprowadi skurczenia sie gwiazdy,
z& tendencji tej staraja sie przeciwstaveity ciSnienia "podtrzymywane” przez
energie cieplna wyzwalana w reakcjach jadrowych. Zpisktadu chemicznego,
bedace skutkiem przebiegu tych reakcji, powoduja poedlurczenie sie obszaru
gwiazdy, w ktérym reakcje te moga zachatiziJeeli w jakief fazie ewolucji
reakcje jadrowe nie przebiegaja, to gwiazda kurczy sigemmnicznej skali czasu,
Swiecac przy tym na koszt energii grawitacyjnej.

Wynikajace z ewolucji zmiany parametréw globalnych gwiigztakich jak
j€j jasn&t absolutna, temperatura efektywna i promi@ajwygodniej jestle-
dzic na diagramie HR. Pozwala to jednosa& na proste poréwnanie wynikéw
teorii z wynikami obserwaciji. Ciag punktoéw na diagramie ld&powiadajacych
kolejnym konfiguracjom rownowagi gwiazdy o ustalonej mamezatkowej nazy-
wamy droga ewolucyjna Na Rys. 9.5 przedstawione sa drogi ewolucyjne ob-
liczone dla kilku wartéci masy. Punkty oznaczone cyframi odpowiadaja cha-
rakterystycznym etapom ewolucyjnym, o ktérych bedzie mawzej. Czasy
uptywajace miedzy kolejnymi fazami sa podane w Tabedi Pomimo t prze-
bieg ewolucji zaley od masy gwiazdy, to jednak punkty oznaczone reny6h
drogach tymi samymi cyframi odpowiadaja fazom, w ktéryciidwa wewnetrzna
gwiazd o dowolnych masach ma takie same cechy charakterysty Przgledzmy
je na przyktadzie gwiazdy o masie B(. i sktadzie chemicznym populacji |
(X=0,71,Y=0,27iZ=0,02).

Momentem poczatkowym ewolucji niech bedzie osiagei@iagu gtbwnego
i ustabilizowanie promienia oraz jassm (punkt 1). zrédtem energii sa reakcje
przemiany wodoru w hel zachodzace w konwektywnym jadizejraujacym ok.
20 % masy gwiazdy. W wyniku konwekcji materia jadra jestustannie mieszana



303

5
log(L/Lo)

(0,5)

Y 4,2 4.0 38 36

logTes
Rys. 9.5Drogi ewolucyjne gwiazd po od&giu od ciagu gtdwnego. Liczby w nawiasach
podaja masy poszczeg6lnych gwiazd waoae w masach Shza. Liczby na drogach ewo-
lucyjnych odpowiadaja charakterystycznym fazom ewolopjsanym w tekcie.

i ubytek wodoru nastepuje réwnomiernie w obszarze catedgoa; Wzrostred-
niego cigaru czasteczkowego materii w jadrze powoduje zmniejszaisnie-
nia, co jest kompensowane niewielkim kurczeniem siegadiW kurczacym
sie jadrze wzrasta powoli temperatura i gé&stalempo produkcji energii nieco
sie zwieksza i zwieksza sie tym samynemica temperatur miedzy wnetrzem i
powierzchnia gwiazdy. Uzgodnienie wieka gradientu z przenoszonym strumie-
niem promieniowania wymaga niewielkiego wzrostu promaegnviazdy. Procesy
te charakteryzuja c&g drogi ewolucyjnej zawarta miedzy punktami 1 i 2. Staly
wzrost wydajnéci produkcji energii we wnetrzu, bedacy nastepstwennostu
temperatury i gesgzi jadra, powoduje powolny wzrost jasw absolutnej. Nato-
miast jednoczesny wzrost promienia pociaga za soba fpomizrostu strumienia
energii) niewielkie obrienie temperatury efektywnej. Kurczace sie jadro obej-
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muje coraz mniejsza c& masy: w punkcie 2 jest to autylko ok. 8%. Materia
pozostawiana poza jadrem jestjjednak znacznie wzbogacona w hel, co przy-
czynia sie do pojawienia wewnatrz gwiazdy nieistniege poprzednio gradientu
skiadu chemicznego.

Tabela 9.2
Czasy (w latach) pokonywania odcinkow miedzy punktamiazzonymi na Rys. 9.5.
M /M,

odcinek 1 1,5 3 9 15
1-2 710° 1,510° 2,210 2,110° 1,0107
2-3 210° 8,110 1,010° 6,1.10° 2,310°
3-4 |1,210° 35108 1,010° 9,110*
4-5 |16100 1,018 4510° 15100 7,510°
5-6 10°  210° 4,210° 6,610°
6-7 2,510 4,910° 7,210°
7-8 9,510 6,210°
8-9 4,110 3,310° 1,910°
9-10 6,010° 1,610° 3,510*

Jadrowa skala czasowa ewolucji, zwigzana z reakcjamidgrdrowymi, jest
bardzo dtuga, ona teokresla tempo ewolucji miedzy punktami 1 i 2. Te faze
ewolucji nazywamyewolucja na ciagu gtéwnymponiewa przez caly czas jej
trwania gwiazdy pozostaja na diagramie HR w bliskim sd&iwie ciagu wieku
zerowego. Dtugi czas przechodzenia przez te faze smggjednoczenie dlaczego
najwiekszy procent wszystkich gwiazd stanowia gwiazdguo gtéwnego i dla-
czego ciag gtéwny (niezataeie od btedéw obserwacyjnych) mas&a@naczna gru-
bost.

Staly przebieg reakcji termojadrowych doprowadza do znago wyczerpania
wodoru w obszarach wewnetrznych gwiazd. W punkcie 2 jegear@st w jadrze
jest rowna ok. 0,05, co przestaje wystaiczid podtrzymanidgwiecenia gwiazdy
na poprzednim poziomie. Gwiazda jako Gtdurczy sie, a do momentu gdy w
punkcie 3 praktycznie caty wodér w jadrze zostaje wyczaypda odcinku 2 — 3
istotna cz&¢ promieniowanej energii pochodzi z energii grawitacywggwalanej
w procesie kurczenia sie gwiazdy. Zgodnie z twierdzeniemirale, wyzwala-
nie energii grawitacyjnej pociaga za soba podgrzaniesriatvokot praktycznie
bezwodorowego, goracego jadra zaczyna wytw@sia goraca warstwa o znacz-
nie wiekszej zawarteci wodoru. W punkcie 3, po ustaniu reakcji w jadrze, wodor
"zapala sie” w grubej warstwie kulistej otaczajacejriadzés samo jadro, w kté-
rym wygasty jiz reakcje, kurczy sie bardzo szybko i (ogrzewane z zewrpgirez
produkujaca energie goraca warstwe) staje sietpeakie izotermiczne. Miedzy
punktem 3 i 4 zrédlem energii sa reakcje przebiegajaceagzce wokét jadra,
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ktora powoli przesuwa sie (zarbwno w masie jak i w promi¢ma zewnatrz,
dodajac coraz wiecej masy do izotermicznego jadra hefmwy Zblzanie sie ob-
szaru o wysokiej temperaturze do powierzchni zwiekszaligra temperatury, a
wyjaSniana jz wyzej koniecznét dopasowania wiell&ei gradientu do strumienia
energii powoduje wzrost promienia gwiazdy. Na odcinku 3 -aghi&c i promien
nieco wzrastaja przy niewielkim olwr@niu sie temperatury efektywnej.

W punkcie 4 jadro izotermiczne obejmuje ok. 10% masy gwyaizdie jest
juz w stanie utrzyma jej w rownowadze hydrostatycznej; zostaje osiagnieta t
granica Schonberga—Chandrasekhashreslajaca maksymalna mase izotermicz-
nej konfiguracji gazowej, ktora nze jeszcze pozostawav rownowadze hydrosta-
tycznej w danych warunkach&iienia i temperatury. Po przekroczeniu tej granicy
nastepuje bardzo szybka kontrakcja jadra i zwiazanaregyzebudowa gwiazdy.
W jej wyniku warstwa palaca wodor staje sie goretszasitgga, co wydatnie pod-
nosi wydajn&c reakcji jadrowych, a zarazem 6éigza, wskutek czego catkowita
ilo& produkowanej energii ulega zmniejszeniu. Wzrost gradigamperatury
prowadzi jak zawsze do wzrostu promienia. Energia nieabedb zwiekszenia
rozmiarow jest przy tym czerpana ze zrodet jadrowych. a@siznie, gwiazda po
przekroczeniu punktu 4 zmniejsza$opromieniowanej energii o czynnik ok. 2
i zwieksza znacznie swoje rozmiary, przesuwajac siciagrdmie HR w prawo i
w dét, tzn. w obszar gwiazd chtodnych izigch. Tempo ewolucji jest w tej fazie
bardzo szybkie, co wygmia dlaczego na obserwacyjnym diagramie HR miedzy
ciagiem gtéwnym i gatezia czerwonych olbrzyméw znag@sje tak mato gwiazd
(przerwa Hertzsprunga W punkcie 5 temperatura warstw zewnetrznych staje
sie na tyle mataze zwiazany z tym wzrost wspétczynnika nieprzezroczssito
powoduje pojawienie sie konwekcji. Zewnetrzna warstwawektywna rozsze-
rza sie szybko w dét i mee obj& nawet potowe catej masy gwiazdy, siegajac
do warstw, w ktorych zachodzity niegdyreakcje jadrowe i ktorych pierwotny
sktad chemiczny zostat w istotny sposdb zmieniony. Wyn@egz nienaruszo-
nej materii warstw zewnetrznych z materia przetworzengeakcjach jadrowych
powoduje,ze zmniejsza sie obfig niektoérych jader (np. litu) przy jednoczesnym
wzbogaceniu w inne jadra (nBHe). Zdominowanie transportu energii przez wy-
dajny mechanizm konwekcji prowadzi do zwigkszenia jgshabsolutnej: miedzy
punktami 5 i 6, kurczenie sie jadra, wzrost promienia ipeissja zewnetrznej war-
stwy konwektywnej sprawiajge gwiazda przesuwa sie na diagramie HR niemal
pionowo w gére. Poniewastruktura wewnetrzna gwiazdy jest wtedy zdomino-
wana przez warstwe konwektywna, droga ewolucyjna jezaba do odpowied-
niej granicy Hayashiego. W tej fazie zaczynaja sie rowmeakcje z udziatem
jader helu. Poniewapozostatécia po cyklu CNO jest dia obfitét jader!N,

w centrum zachodza reakcje promienistego wychwytu ekast “N(a,y)*®F i
rozpadu nietrwatego jadra fluordfF(B*,v)180. Reakcje te sa egzoenergetyczne
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i hamuja grawitacyjna kontrakcje jadra, dopoki wigés jader azotu nie zamieni
sie w jadra tlenu. Ten etap ewolucyjny nazywaewolucja na gatezi czerwonych
olbrzyméw Kofczy sie on w punkcie 6, gdy temperatura w centrum \&zie
wystarczajaco do zapoczatkowania cyktu @zemiany helu w wegiel.
Rozpoczecie nowych reakcji w jadrze powoduje przebudmgvavnetrza
gwiazdy: palenie helu zachodzi w centralnych &zach poprzednio istniejacego
jadra helowego. Obszar ten jest konwektywny, otacza gstwarbogata w hel i
nie uczestniczaca w reakcjach jadrowych. Jej gérnymrigraniem jest cienka
otoczka palaca wodér, sasiadujaca od gory z warstwamnggznymi, ktore nie
braly dotychczas udziatu w reakcjach jadrowych i ktérezbgdowane z materii
zawierajacej jeszcze da wodoru. Pojawienie sie zrédet energii w centrum powo-
duje ekspansje wnetrza gwiazdy i obemie temperatury warstwy palacej wodor.
To z& prowadzi do obmienia tempa produkcji energii i zmniejszenia jastiaca-
lej gwiazdy. Na diagramie HR gwiazda przesuwa sie od pufildo 7. Obnzenie
temperatury wnetrza pociaga za soba kontrakcje warsmnetrznych: promie
gwiazdy nieco maleje, wskutek czego abemiu jasnéci towarzyszy wzrost tem-
peratury efektywnej. Skurczenie sie warstw zewnetrianyezrost ich temperatury
zmniejsza wspotczynnik nieprzezroczy®toi przywraca réwnowage promienista.
W punkcie 7 konwekcja warstw zewnetrznych zanika catk@svicW ciagu
do&t krétkiego czasu, na odcinku 7 — 8, gwiazda dostosowujeastojikture do
warunkow réwnowagi promienistej. Wieks&oenergii jest w tym czasie produko-
wana w otoczce palacej wodor; reakcje ®nosza zaledwie kilka procent do ja-
snasci catkowitej. Znaczenie reakcji palenia helu wzrasta asez przechodzenia
gwiazdy od punktu 8 do punktu 9. W punkcie 9 gwiazda przypenkionfiguracje
ciagu gtéwnego, z ta jednakanica,ze obecnie zrédtem energii jest reakcia 3
Dalsza ewolucja jest niejako powt6rzeniem faz poprzednichiedzy 9 i
10 szybkie palenie helu w jadrze konwektywnym powodujeojégntrakcje i
ekspansje otoczki (podobnie jak na odcinku 1 — 2). Wyczgephelu w jadrze
powoduje skurczenie sie calej gwiazdy i przeniesieni&asggadrowych do war-
stwy otaczajacej izotermiczne jadro weglowe (drogagppanktem 10). Gwiazda
przesuwa sie na diagramie HR z prawa na lewo, przy mniegayistatej jasno-
sci. Ekspansja warstwzacych ponad jadrem olza ich temperature, powodujac
dwa efekty: wygasza ostatecznie reakcje palenia wodoru agzoe bedace
pozostat§cia po poprzednich fazach ewolucji, a jednd&ie powoduje powsta-
nie zewnetrznej warstwy konwektywnej. Jej pojawienie sieawia,ze gwiazda
jasnieje i ponownie przesuwa sie w obszar czerwonych olbé&ymStrefa kon-
wektywna, obejmujac coraz giebsze obszary gwiazdy, wor® miesza materie,
wzbogacajac ja w produkty reakcji zachodzacych we vaetv tym przypadku —
w hel. Jedynym zrodtem energii jest w tej fazie palenie helotoczce.
Dalsze etapy ewolucji sa znane znacznie gorzej: po piendktegoze struk-
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tura gwiazdy staje sie bardzo ziona, a po drugie dlategag istotny wptyw na
ewolucje maja niedokladnie jeszcze poznane efekty aeloid materii w wyniku
emisji neutrin. O zjawiskach tych bedzie jeszcze mowa mkgzji omawiania
péznych etapow ewolucii.

W tym miejscu naley jeszcze zwrd€ uwage na nastepujacy wniosek ptynacy
z przedstawionego schematu ewolucji gwiazd ayailn masach: ponievzapod-
czas ewolucji gwiazdy od ciagu gtéwnego do gatezi czeggbnolbrzymow ja-
sn&t absolutna zmienia sie niewiele, czerwone olbrzymy i tadgmy o dwych
masach spetniaja te sama zalest masa — jasri co gorace gwiazdy ciagu gtow-
nego. Wniosek ten jest oczy®dgie nieprawdziwy dla gwiazdz@cych na pionowej
gatezi olbrzyméw. Uwaniejsze poréwnanie czaséw ewolucji podanych w Tabeli
9.2 ujawnia natychmiasze gwiazdy wieksza c&e swegozycia spedzaja albo w
poblizu ciagu gtéwnego, albo w obszarze czerwonych olbrzymdéadotbrzymaéw.
WiasSnie wtedy gdy gwiazda jest czerwonym olbrzymem materigtnzagrzetwo-
rzona w reakcjach jadrowych ulega wymieszaniu z matdrsgovowanych warstw
powierzchniowych. Tak wknie, przynajmniej jakeciowo, mana stara sie wy-
jasnic anomalie sktadu chemicznego stwierdzane u olbrzyméw olbazyméw
péznych typéw widmowych (gwiazdy C, S itp.).

Ewolucja gwiazd o matych masach Zgodnie z przyjeta waej konwencja
podziatu ciagu gtéwnego na c&@egorna i dolna, pod pojeciem gwiazd o matych
masach bedziemy rozumieli te gwiazdy, w ktérych domingjgeakcja na ciagu
gtéwnym jest cykl pp. Do gwiazd takich naig rowniez Stahce.

Poniewa cykl pp przebiega w mszych temperaturach i jego wydafgosta-
biej zalezy od temperatury zidla cyklu CNO, przemiana wodoru w hel zachodzi w
znacznie wiekszym obszarze wnetrzawigwiazdach masywnych; struniiener-
gii wzrasta tagodnie i mze byt przeniesiony na drodze promienistej. Poniewa
ma mieszania materii w obrebie jadra, jego sktad chenyiennienia sie ptynnie od
centrum, gdzie woddor wyczerpuje sie najszybciej, do gramiwnetrznych, gdzie
przechodzi ono stopniowo w obszar nienaruszony przez jeakizas trwania tej
fazy jest bardzo diugi — dla Shea wynosi ok. 710° lat. W ciagu dotychcza-
sowej ewolucji Stéca (ok. 4,5 miliarda lat) zawaio wodoru w jego centrum
zmniejszyta sie od ok. 0,7 do ok. 0,4.

W miare uptywu czasu (chodéabardzo diugiego) wodér wypala sie catkowi-
cie najpierw w samym centrum, a potem w coraz to wiekszynratze wokot
niego. Bardzo powoli wytwarza sie izotermiczne jadrodwed, ktGre kurczac sie
i gestniejac ulega degeneracji. Proces ten przebiegizbavolno i tagodnie. Re-
akcje jadrowe przebiegaja w grubej otoczce wokét jadvaniewa odpowiedzia
na kurczenie sie jadra jest niewielki wzrost temperatwarstw wewnetrznych
i niewielkie zwiekszenie promienia (w celu wytworzeniapogviedniego gra-
dientu temperatury) gwiazda ewoluuje niemal réwnoleglectiigu gtéwnego,
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zwigkszajac nieco jas8o absolutna i rozmiary. Rozbudowa zdegenerowanego
izotermicznego jadra helowego trwa do osiagniecia przez gwiazde punktu 4,
gdy masa jadra osiaga granice Schionberga—Chandrasek{@ranica ta jest dla
gwiazd o matej masie nieco wieksza mila gwiazd masywnych, poniewdegene-
racja materii zwieksza odporeD jadra nasciskanie.) Nastepujacy pOzniej proces
kurczenia sie jadra i ekspansji warstw zewnetrznyclcelz trwa znacznie krocej
niz ewolucja na ciagu gtéwnym, to jednak jest wystarczajaoaolny, by mana
byto obserwowé gwiazdy w tym stadium ewolucyjnym. Przerwa Hertzsprunga
zanika: istnieje ciagte prz&gie miedzy ciagiem gtdéwnym, podolbrzymami i ol-
brzymami. Na odcinku 4 — 5 gwiazda o masie\l, ewoluuje ze stata jasSoia
absolutna przy stale malejacej temperaturze efektywmegnacym promieniu.
Obnizanie sie temperatury warstw zewnetrznych powodujee stalgtebianie sie
zewnetrznej warstwy konwektywnej. W punkcie 5 transpokrgii jest zdomino-
wany przez konwekcje, co oznacza, gwiazda zbla sie do granicy Hayashiego i
nie maze juiz zmniejsza temperatury powierzchniowej. Dalsza ewolucja gwiazdy
zlozonej z izotermicznego jadra, warstwy palacej wodér, bgléej otoczki kon-
wektywnej odbywa sie w przytdeniu rownolegle do granicy Hayashiego — wzdtu
gatezi czerwonych olbrzyméwzalo zapoczatkowania reakcji3v jadrze.

W gwiazdach o malych masach zapalenie helu jest procesenattoguym
przebiegu. Przyczyny tego sa nastepujace. Degeneratjerii w jadrze sprawia,
ze izotermiczne jadro helowe e osiagna stosunkowo dea mase, ok. 0,44,
niezalenie od globalnych parametréw gwiazdy. Zgodnie z réwnani2ré6) lub
(2.67) oznacza t@e w jadrze takim &nienie nie zaley od temperatury. Jeli jed-
nak materia osiagnie tam temperature wystarczajacaagalenia helu, to proces
ten, przynajmniej w fazie poczatkowej bedzie narastainawo: przebieg reak-
cji doprowadzi do podgrzania materii, ale nie zwiekszyuyjanego w niej @nie-
nia. Wzrost temperatury przyspieszy tempo reakcji i zwigkilost wydzielanej
energii, przy braku jakiejkolwiek reakcji ze strony jadeko catcécei. A zatem za-
rowno temperatura, jak i zatae od niej tempo produkcji energii, beda gwattownie
wzrast& a do chwili, gdy temperatura osiagnie wastowystarczajaca do znie-
sienia degeneracji. Zeli to sie stanie, to zacznie obowiazywawnanie stanu
gazu doskonatego i &nienia gwattownie wzignie. Nastapi ekspansja jadra, jego
ochtodzenie i w konsekwencji zahamowanie wzrostu tempkcjeg@drowych.
Opisane zjawisko nosi nazwaysku helowego Doktadne obliczenia modelowe
prowadza do wnioskuze w czasie krétkotrwatego btysku helowego temperatura
w jadrze wzrasta mniej wigcej dwukrotnieé zostaje wydzielona ogromna moc
rzedu 168! L., poréwnywalna z moca promieniowania catej Galaktyki. idoaz
jednak btysk trwa bardzo krétko, cata wydzielona energistagcza co najwaej
do zniesienia degeneracji elektronéw materii jadra i edpdniego zwiekszenia
jego rozmiaréw. Najprawdopodobniej tylko znikoma szenergii btysku helo-
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wego ma szanse wydostaie na powierzchnie i zwigkszyasn&t gwiazdy. Po
btysku helowym gwiazda jest zbudowana z niezdegeneroveakegwektywnego
jadra palacego hel, z otoczki palacej wodor i grubej zgtramej warstwy konwek-
tywnej. Glebokie mieszanie materii w zewnetrznych obseaa gwiazdy spowo-
duje, podobnie jak w przypadku gwiazd masywnych, zmianywoénego sktadu
chemicznego materii, a zwlaszcza ahniv istotny sposéb zawao litu.

Na koniec zauwamy, ze gwiazdy o bardzo matych masach, mniejszych od ok.
0,5 M, ktére sa niemal catkowicie lub catkowicie konwektywnezgz caty czas
ewoluuja praktycznie rownolegle do granicy Hayashiegemijpo ich ewoluciji jest
tak powolne,ze nawet w czasigycia Galaktyki, ok. 15-10' lat, nie zdotaty
opuscic sasiedztwa ciagu gtbwnego wieku zerowego. Ich dalszadumja nie jest
wiec specjalnie interesujaca.

Pdzne fazy ewolucji Budowa gwiazd na ciagu gtdbwnym oraz ich dalsza
ewolucja zalea od masy. Poprzednio dla uproszczenia podAelyi wszystkie
gwiazdy tylko na dwie grupy, o masach wigkszych i mniejszpd ok. 15 M,
biorac za podstawe podziatu rodzaj reakcji przemianyavodv hel dominujacy w
jadrze. Zalenost od masy charakteryzuje rowai@dzniejsze etapy ewolucji. Jest
ona nawet wyrazniejszaniv poprzednich rozwaaniach i wymaga podziatu mas
na wesze przedzialy.

M < 0,8 M.,. Doktadne obliczenia modelowe odnoszace sie do gwiazd-o m
sach mniejszych od,8 M., pokazujaze podczas ich ewolucji wzdhpatezi czer-
wonych olbrzymoéw, powstate we wnetrzu zdegenerowanmjhdlowe jest w sta-
nie utrzym& na sobie pozostata c&egwiazdy i jego kontrakcja zachodzi bardzo
powoli. Poniewa kurczeniu sie jadra towarzyszy wydzielanie sie eneémispan-
sja chlodnej otoczki konwektywnej, gwiazda wspina sie pibwo obszaru czer-
wonych nadolbrzymow. Pecznienie otoczki pociaga zg $epachtadzanie. W
miare jak spadek temperatury obejmuje coraz to glebszstwg, coraz wieksza
cz€st materii przechodzi ze stanu jonizacji do stanu neutraindgekombinacja
wodoru jest jednak zrodtem energii, co oznacze,ekspandujaca i ochtadzajaca
sie otoczka zaczyna wnaésilodatkowy przyczynek do jassad L. Jak pamietamy,
wzrost jasnéci pociaga za soba wzrost gradientu temperatury, co winkach
rownowagi konwektywnej musi spowodo@a/zrost promienia. Promienie mae
jednak rosna nieograniczenie, poniewamateria warstw zewnetrznych mogtaby
utracit kontakt z pozostata c&eia gwiazdy. tatwo jest ocaniwarunki, w jakich
maoze to nastapdi.

Przyjmijmy dla uproszczeniae rekombinacja wodoru nastepuje w warstwie o
temperaturze 50 000 Krednia energia kinetyczna czastki gazu w takiej warstwie
jest réwna% kT. Warstwa ta stanie sie niestabilnazgé Srednia energia kinetyczna
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czastek bedzie wieksza od iskedniej energii potencjalnej, tzn. gdy

3 > GMmH
kTR
2 R ’

czyli

R> GMmH

Podstawiajac state fizyczne i przyjmuj@é€ = 0,8 M, dostajemy promie, przy
ktorym rekombinujaca warstwa o temperaturze 50 000 K tkacitakt z reszta
gwiazdy,

R< 200R..

Mechanizm, ktéry mpe powodowa utrate otoczki wyobmamy sobie
nastepujaco: stale peczniejaca gwiazda osiaga pforaédu 100 — 20®R.; war-
stwa rekombinujaca znajduje sie stosunkowo gteboko iggst&C na tyle dza,
ze energia wydzielana w procesach rekombinacji zaczymewsia istotny przy-
czynek do jasngci catej gwiazdy. Otoczka reaguje na zwiekszenie stroiaie
i gradientu temperatury szybkim zwiekszeniem rozmiaréw,z kolei powoduje
ochtodzenie otoczki, przesunigcie sie warstwy rekorabynej w gtab, ponowne
zwiekszenie strumienia i gradientu temperatury itd. MibBncst narasta lawi-
nowo i otoczka zostaje niejako "zdmuchnieta” przez emepgichodzaca z rekom-
binacji.

Materia powinna opuszczaywiazde z predikecia ucieczkiv = (2GM /R)Y/2,
ktéra dla gwiazdy o masie 0,87 i promieniu 100 — 20(R., jest rowna 50 — 30
km/s.

Powszechnie przypuszcza sie,opisany proces utraty rozrzedzonych otoczek
przez czerwone olbrzymy jest przyczyna powstawania migigéanetarnych. Od-
rzucona materia tworzy wokot gwiazdy ekspandujaca wagdtulista (Rys. 7.2),
charakterystyczny ksztait p&rienia jest wynikiem rzutowania warstwy kulistej na
sfere niebieska. Zmierzone w kilku przypadkach préatkoozszerzania sie mgta-
wic planetarnych zawieraja sie w granicach od 0 do 60 kma@$§rednia wartécia
ok. 20 km/s. Sato warfei zgodne z ocenionymi vizgj predk&ciami ucieczki ma-
terii z czerwonych olbrzymoéw. Typowe rozmiary mgtawic pis@rnych zawieraja
sie w przedziale od ok. 0,08 do 0,5 pc. Przyjmujze predk&E rozszerzania sie
mgtawic niewiele zmienia sie w czasie, m@my ocert ich typowy wiek na

(0,08—0,5)-3-10'6
20-103-3-107

Z drugiej strony, biorac pod uwage obecna g&stgazu w mgtawicach planetar-
nych(0,5—30)-10° m—3 oraz predkét ich ekspansji, catkowity czasycia mgta-

= (4—25)-1C° lat.
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(a) (b) (c)

He+C palenie He
palenie H He+C palenie He
H palenie H He+C
H palenie H

H

Rys. 9.6Zasadnicze elementy budowy gwiazdy (a3 po btysku helowym i zniesieniu
degeneraciji jadra helowego, (b) po rozpoczeciu przeytiatu w wegiel w jadrze gwiazdy
i (c) na krotko przed utrata otoczki nadolbrzyma w postagtawicy planetarnej.

wicy oceniamy na ok. 100 tys. lat; po uptywie tego czasu neataigtawicy roz-
rzedzi sie wskutek ekspansji do gestbmaterii miedzygwiazdowej i mgtawica
przestanie by widoczna.

Z powyzszych ocen wynikaze mgtawice planetarne, te ktére obecnie obser-
wujemy, powstaly stosunkowo niedawno i stosunkowo szylimikna. Faktze
obecnie obserwujemy ich ok. 1000 oznacze,przez te faze przechodzi bardzo
duzo obiektéw gwiazdowych. Oceny statystyczne prowadza dmsku, ze ob-
serwowana w Galaktyce liczba gwiazd o matych masach jesamiestostarczy
obserwowana liczbe mgtawic planetarnych.

Utrata warstw zewnetrznych odstania obszary bliskiggagiviazdy. Ponie-
waz temperatura u podstaw utraconej otoczki byta rzedu 50K)0§wiazda cen-
tralna mgtawicy planetarnej (jadro mgtawicy planetajrgpwinna mi€ wysoka
temperature efektywna i mate rozmiary. Ponievistniejace poprzednio warstwy
zewnetrzne nie wnositgadnego przyczynku do jasem, wiec gwiazdy po odrzu-
ceniu mgtawic planetarnych promieniuja taka sama gk poprzednio. Whnio-
sek ten znajduje potwierdzenie w pa@niu jader mgtawic planetarnych na diagra-
mie HR: najj&niejsze sp&rdd nich lga w obszarze wysokich temperatur, ale ich
jasnaci L sa takie same jak jasgoi czerwonych olbrzymoéw o promieniach rzedu
100R..
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0,8 M, ~ M < 3 M,. Gwiazdy, ktérych zdegenerowane jadra nie sa w sta-
nie utrzym& na sobie pozostatej materii, przechodza przez opisaraejytysk
helowy. Wydzielona w nim energia zostajezgta przede wszystkim na usuniecie
degeneracji elektronow i zwiekszenie rozmiarow jadradnbk ekspansja jadra
obniza jego temperature i zmniejsza tempo reakaji 3

Zmniejszenie wewnetrznej jasém pociaga za soba zmniejszenie gradientu
temperatury, a tym samym réwnrieggradientu d&nienia w catej gwiezdzie. Po-
niewa mniejszy gradient énhienia nie jest w stanie zrownomd sity grawita-
cji, zewnetrzne warstwy gwiazdy kurcza sie. Gwiazdabgnyprzyjmuje nowa
konfiguracje réwnowagi: w niezdegenerowanym jadrze Ipiegaja procesy prze-
miany helu w wegiel, a w kulistej warstwie wokot jadra — pesy przemiany
wodoru w hel (Rys. 9.6). Na diagramie HR gwiazda osiadayalgzi horyzon-
talnej wieku zerowegown miejscu okrélonym przez mase i zawa#o pierwiast-
kow ciezkich. Przedziat temperatur efektywnych, w jakim zawiemgataz ho-
ryzontalna zaley bardzo silnie odZ. Dla gwiazd o sktadzie chemicznym cha-
rakterystycznym dla starej populacji IZ& 10~%), gataz horyzontalna rozciaga
sie & do ciagu gtéwnego. Zwiekszeni& wydatnie skraca gataz horyzontalna;
dla sktadu chemicznego v#eiwego dla populacji dysk, gataz horyzontalna nie
wychodzi praktycznie poza obszar czerwonych olbrzymoéwgraac na diagra-
mach HR gromad gwiazdowych charakterystyczne zageseczpviazd zwane
czerwonym zgrupowanieifang. red clump. Jasné&t poszczegoélnych gwiazd
czerwonego zgrupowania, zwtaszcza w podczerwieni,zgale tyle stabo od
sktadu chemicznego i masye statystycznie ok&tonasrednia jasn& zgrupo-
wania (M, ~ —0,28+0,07) jest wyteczna Swieca standardowa”.

Ewolucja na gafezi horyzontalnej przebiega w jadrowejlistzasu okrélonej
przez widciwasci reakcji przemiany helu w wegiel. Ponieaveempo tej reak-
cji zalezy bardzo silnie od temperatury, reakcje sa silnie skotmoamne w cen-
trum i prowadza do wytworzenia catkowicie weglowego eoticznego jadra,
w ktérym po jakins czasie wygasna reakcje jadrowe. Spowoduje to grawita-
cyjne skurczenie sie warstw otaczajacych jadro i jedesne rozszerzenie warstw
zewnetrznych; powtdrzy sie ten sam proces, ktéry dopdaaagywiazdy palace wo-
dér w cyklu CNO do gatezi nadolbrzymoéw, z ta jednakmica,ze gwiazdy palace
hel przesuwaja sie ku obszarowi czerwonych olbrzymoéwdatiarzymoéw wzdhz
galezi asymptotycznej. W miare dochodzenia gwiazdy ddigtn czerwonego ol-
brzyma jadro weglowe ulega degeneracji, a konwektywioazaia coraz bardziej
zwieksza swoje rozmiary.

W rozwazanym przez nas zakresie mas zdegenerowane jadro jestnie sta
podtrzyma& ciSnienie warstw zewnetrznych, tak temperatura jadra nie wzra-
sta na tyle by mogly zostazapoczatkowane reakcje jadrowe przemiany wegla w
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pierwiastki cigsze. Zostaja natomiast stworzone warunki sprzyjajaceuceniu
otoczki i utworzeniu wokdt goracego jadra ekspandujagtawicy planetarnej.

W odréznieniu od rozwaanego poprzednio przypadku gwiazd o matych masach,
tym razem jadro mgtawicy planetarnej jest zbudowane pmragslzystkim z wegla.
Taka droge ewolucyjna przebedzie miedzy innymifsl®w ciagu nastepnych ok.

5 miliardow lat. Jej zasadnicze etapy sa przedstawioneysa &R7.

3M, ~ M <10 M,. Gwiazdy o masie wiekszej od ok. B, wytwarzaja
zdegenerowane jadra weglowe, ktére nie sa w stanie mazyna sobie cigaru
pozostatych cZgci gwiazdy i wobec tego kurcza sie przy stale wzrastgjgem-
peraturze. Gdy osiagnie ona ok. %K, mazliwe jest zapoczatkowanie reakcji
jadrowych z udzialem wegla. Poniewvavydajn&t tych reakcji charakteryzuje
sie niezwykle silna zalndscia od temperatury~ T129), ich zapoczatkowanie
maoze mi€ charakter gwattownego wybuchu supernowej, albo mniejtgwa
nego bltysku weglowegotwierajacego nastepny etap ewolucji. Teoria ewolucji
gwiazd nie daje w tym wzgledzie jeszcze jednoznacznejwimtzi; przebieg bly-
sku weglowego zaley przede wszystkim od tego, jak ztnenergii jest unoszone z
gwiazdy przez neutrina.

M < 10 M,,. Charakterystyczna cecha ewolucji gwiazd @ytth masach jest
to, ze nigdy nie wytwarzaja w swych wnetrzach jader zbudowhrze zdegene-
rowanej materii. Jak wiemy z oméwienia modeli na ciagu gigm, im wieksza
jest masa gwiazdy, tym mniejsza jest gé&stmaterii w jej centrum. Dla gwiazd
o0 masach wiekszych od ok. ¥, gest& we wnetrzu jest zawsze zbyt mata a
temperatura zbyt wysoka, by gaz elektronowy mégt ulec degaiji. Gwiazdy
te przechodza oczywtie przez stadia palenia kolejnych pierwiastkow, jedrdk o
bywa sie to tagodnie w miare wzrostu temperatury we wnetiPo wyczerpaniu
wodoru w jadrze reakcje przenosza sie do otoczki, nastijadro (o zwiekszonym
ciezarze czasteczkowym) kurczy sie i ogrzewa na koszt eingrgivitacyjnej. Po
osiagnieciu w jadrze odpowiednio wysokiej temperaturgpoczyna sie w nim
przemiana helu w wegiel, natomiast reakcje przemiany wodo hel kontynu-
owane sa w otoczce. Z czasem, gdy hel zostanie wyczergairg, \veglowe skur-
czy sie, ogrzeje i rozpocznie przemiane wegla w tlen,cgad gdy wokot niego
powstanie nowa otoczka palaca hel. Proces ten bedziepmsat a do wytwo-
rzenia w jadrze pierwiastkOw grumelaza. Gwiazda bedzie Zona z koncen-
trycznych warstw materii o @nym skfadzie chemicznym, na ktérych granicach
beda zachodzi odpowiednie dla lokalnej temperatury reakcje syntezirgavej
(Rys. 9.8). Jeeli nawet opisane zjawiska nie beda przebiegatak regularnie,
to i tak do wytworzenia jadraelaznego beda prowadzieakcje fotodezintegracii
jader cigkich, powstatych uprzednio w procesach ris.

Ewolucja gwiazd w gromadach Naturalnym testem dla przedstawionego wy-
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Rys. 9.7Schemat drogi ewolucyjnej gwiazdy od ciagu gidwnego daahsbiatych kar-
tow. Linia przerywana zaznaczone sa fazy przebiegajabardzo krétkiej skali czasowe;j.

zej schematu ewolucyjnego sa diagramy HR obserwowanerdtaayl gwiazdo-
wych. Gromady gwiazd nmna z bardzo dobrym przylakniem uwaat za grupy
obiektéw o tym samym wieku i podobnym skladzie chemicznymzkad gwiazd

na diagramie HR gromady powinien wiec przedstéwirultat ewolucji gwiazd o
roznych masach po uptywie czasu réwnego wiekowi gromady. Witewoluciji
rozktad taki jest opisany za pomo@chrony czyli teoretycznej zalnadsci log-

od logTes dla gwiazd o ranych masach ale takim samym wieku i sktadzie chemicz-
nym. Przyktady dopasowania izochron teoretycznych do mliseanych diagra-
mow barwa — jasr& byly pokazane na Rys. 6.6 i 6.7. Charakterystyczne cechy
izochron sa réwnie przedstawione na Rys. 9.9. Z rysunku tego Wwidgraznie,
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Rys. 9.8Struktura gwiazdy o masie 284, ktérej wnetrze nigdy nie ulagato degene-
racji. Podane sa gtéwne skladniki materii w poszczegdinywarstwach. Na granicach
poszczegOlnych obszaréw przebiegaja reakcje synteazdorcigszych pierwiastkow,
az do pierwiastkow grupyelaza.

ze przebieg linii jednakowego wieku gwiazd na diagramie HiRzy wyraznie
od sktadu chemicznego. Naniesione dwie izochrbeyl,5- 10 lat, odnoszace
sie do dwoch ranych sktadéw chemicznych, sa przesuniete wzgledehiesiea-
rowno w skali jasnéci, jak i wskaznika barwy. tatwo zatem mma zrozumig, ze
poréwnanie obserwowanych wykresow barwa — j&rila gromad z izochronami
obliczonymi teoretycznie pozwala na jednoczesne wyzmaeziwu wanych pa-
rametréw gromady: jej wieku i sktadu chemicznego. Wiarygmsd uzyskanych
wynikéw zalery od poprawnéci teorii ewolucji gwiazd oraz od dokladgdi, z jaka
potrafimy przetransformovezaobserwowane wiell&xiMy i (B—V)q do teoretycz-
nych wielkdsci L i Ter. Jezeli ufamy naszej kalibracji, to dodatkowym wynikiem
dopasowania jest odlegiodo gromady i jej poczerwienie (jak to zostato pokazane
na Rys. 6.9).

Konfiguracje zdegenerowane Sledzac ewolucje gwiazd o malych masach
natrafialsmy na okresy gdy temperatura i gegtav centrum osiagaly warsei
sprzyjajace degeneracji gazu elektronowego. Konfigarsakie odznaczaja sie
niektdrymi cechami wyraznie odmiennymi od cech konfigjirabudowanych z
gazu doskonatego i dlatego zastuguja na bardziej szcaegd@mowienie. O 0so-
bliwosciach materii zdegenerowanej decyduje jej réwnanie stakiuprzypadku
elektronéw nierelatywistycznych jest ono opisane form(@#6), a w przypadku
relatywistycznym — formuta (2.67). Réwnanie stanu i réwiearéwnowagi hydro-
statycznej okrslaja zasadnicze cechy trwatych konfiguracji zbudowareohate-
rii zdegenerowanej. Wynikaja one z nastepujacych gobstozwaah. Zastepujac
pochodne wystepujace w réwnaniu réwnowagi hydrostatgprzez stosunki od-
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Rys. 9.9.Przyktadowe izochrony dla mhych wart&ci wiekut (w latach) i zawartéci
pierwiastkoéw cigkichZ.

powiednich wielk&ci, ma@emy napisaw przyblizeniu

a P
d R g9p-
Poniewa
MM
p = g R’
wiec
2
PNRQpNRMM M

RRE R



317

Z drugiej strony, zgodnie z nierelatywistycznym réwnanistanu

M\ g5/3
Pk~ (5]~

Z poréwnania obu ostatnich wyreh wynika zwiazek miedzy masa i promieniem

1
vz 1
M 2 (9.10)

Znaczy to,ze dla kadej masy zdegenerowanego gazu nierelatywistycznego ist-
nieje konfiguracja rownowagi 0 promieniu zwigzanym z masgapomoca za-
lezndsci (9.10). W odranieniu od konfiguracji zbudowanej ze zwyktej materii,
wiekszym masom odpowiada mniejszy profmie@dwrotnie.

Jezeli spetniona jest zakmcst (9.10), to

M
Wynika stad,ze wraz ze wzrostem masy konfiguracji zdegenerowanej verast
szybko gestst materii. A zatem poczawszy od pewnej masy g&stezrosnie

na tyle, ze elektrony stana sie relatywistyczne i one beda dewgd o postaci
rownania stanu. Biorac pod uwage,

GM

M
p:— oraz QZE,

ATR3

przyjmujac realtywistyczne réwnanie gazu zdegenerogar{g.64)

4/3
()
He

i postepujac jak poprzednio, remy napisa warunek, by sita wynikajaca z gra-
dientu cénienia rownowayta lub przewyszata site cizenia
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Zwrétmy uwageze nierdbwn@ct ta nie zawiera zalmadsci od promienia (ktory
po obu jej stronach wystepuje w takiej samej potedze) zertmt spetniona tylko
wowczas, gdy masa jest mniejsza od masy granicznej

K32 1

Mep<const=——2_ —
(4m) "7 G2 He

(9.11)

Konfiguracja o wiekszej masie nie m® istni€ w sposob trwaty, poniewa
cisnienie relatywistycznych elektronéw nie jest w staniewarowazyc nacisku
warstw zewnetrznych. Graniczna makiy, nosi nazwegranicy Chandrasekhara
Jej wart&t wynikajaca z rownania (9.11) jest bardzo niedoktadnanigwaz zo-
stata uzyskana z bardzo grubej oceny gradierénienia. Celem naszych rozwa-
zah byto bowiem tylko pokazanieze granica taka rzeczy@gie istnieje i zaley
tylko od Sredniego ciearu czasteczkowege:

Mon= 202 a1, (9.12)
He

Zalezncst miedzy masa i promieniem dla gwiazd zdegenerowanych,
wynikajaca z doktadnych oblickemodelowych jest przedstawiona w Tabeli 9.3.
W praktyce, dla zjonizowanej materii zbudowanej z pientké® ciezszych od
wodoru, maemy przyj& pe = 2, czyli Mcp ~ 1,44 M.

Biate karty. Opisane wyej konfiguracje zdegenerowane, zwarnegdeez teo-
retykéw zdegenerowanymi kartami lub zdegenerowanymi gdaani, identyfiku-
jemy przede wszystkim z obiektami, ktére ze wzgledéw mgtenych nazywamy
bialymi kartami. Biale karly zostaly odkryte jako obiekty stosunkowo wyso-
kiej temperaturze powierzchniowej (stad weaie biatej barwy) i matej jasisoi
absolutnej. Na obserwacyjnym diagramie barwa — j&siiate karty zajmuja ob-
szar potaony 10 i wiecej wielk&ci gwiazdowych poriej ciagu gtéwnego. Obec-
nie znane biate karty maja barwy zawarte w przedziale odgdajacym barwom
gwiazd od typu O do M, czyli praktycznie w catym przedzialenperatur barw-
nych gwiazd.

Zaleznie od wygladu widma biate karty dzieli sie na wiele grupadgrup,

z ktérych najwaniejsze sa: grupa oznaczana DA, zawierajaca biate katty
niami wodoru i pokrywajaca caly zakres temperatur gwiawglth oraz grupa
DB wykazujaca w widmie silne linie helu i rowrieobejmujaca szeroki zakres
temperatur. Powsszy symbol dwuliterowy uzupetnia sie niekiedy dodatkowa
litera sygnalizujaca wystepowanie pewnych linii chiderystycznych dla zwy-
ktego ciggu typow widmowych. Na przykiad bialy karzet zngini liniami wo-
doru i stabsza linia Call uzyska symbol DAF (wystepovealmii Call przy wid-
mie helowym oznaczamy symbolem DBF). Symbol DBA oznaczaagdy DB
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ze Sladami linii wodoru. DAO oznacza biate karly z liniami wadaymi i linia
Hell 4686, charakterystyczna dla gwiazd O. Biate karly D¢stgpuja w nisko-
temperaturowym kracu ciagu biatych kartow i wykazuja w widmach silne pasma
czasteczek weglaLC

Tabela 9.3

Teoretyczna zafnast masa — promiedla konfiguracji zdegenerowanych (biatych
kartow)

(M1)/ Mo, | R/R:

5,75 0
5,51 0,0059
5,32 0,0078
4,87 0,0110
4,33 0,0142
3,54 0,0185
2,94 0,0217
2,45 0,0247
2,02 0,0277
1,62 0,0309
0,88 0,0401
0 00

Widma biatych kartéw odznaczaja sie bardzadszerokscia linii absorpcyj-
nych, co uwaa sie za wynik poszerzeniaSaieniowego w ich gestych atmosfe-
rach (Rys. 9.10). To co wiemy o masach i promieniach biatyatokv prowadzi
do wniosku,ze przyspieszenia grawitacyjne na ich powierzchniachzedu 16
cms?2.

Kilka biatych kartbw wchodzi w skiad bliskich uktadow podjmgch, tak
iz ich masy moga ky wyznaczone ze stosunkowo zgudoktadnécia. Wiary-
godne wyniki uzyskane dla Syriusza B, Procjona B i 40 Eri Badajpowiednio
1,053+0,028, 0,63 i 0,43M,. Poniewa odlegi&t do tych uktadéw jest znana,
wyznaczenie temperatur efektywnych (32 000 K dla Syriuszd®900 K dla 40
Eri B) pozwala rownie na wyznaczenie promienia: 0,00R8, dla Syriusza B i
0,0124+0,0005R, dla 40 Eri B (podobne wyznaczenia dla Procjona sa znacznie
mniej doktadne, ze wzgledu nazijasn&ct drugiego sktadnika).

Niezaleznej maliwosci dokonania oceny przyspieszenia grawitacyjnego na
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Rys 9.10Poszerzony &nieniowo profil linii absorpcyjnej ifwodoru w widmie biatego
karta 40 Eridani B.

powierzchni biatych kartbw dostarcza pomipoczerwienienia grawitacyjnego
czyli przesuniecia ku czerwieni diugo fali promieniowania opuszczajacego
silne pole grawitacyjne. Zgodnie z teoria wzgle@lobfoton o diug&ci fali

A, opuszczajacy pole grawitacyjne gwiazdy o magfei promieniu R, doznaje
przesuniecia w kierunku fal dhszych o wielk&t

GM

(9.13)
Na przyktad, zmiana dtugi fali foton6w opuszczajacych powierzchnie ista
jest rownowana przesunieciu dopplerowskiemu 0,64 km/s. Dla biatyan k
low sa to zazwyczaj wiell&ei rzedu kilkudziesigeciu km/s, a wiec w zasadzie
bez trudu dajace sie zmiezywyktymi metodami spektroskopowymi. Jednak
uzyskane wyniki nie zawsze daja sie jednoznacznie preeswa, poniewa o
przesunieciach dopplerowskich linii decyduje jeszczelainnych czynnikéw, ta-
kich jak przesuniecie starkowskie, ruchy orbitalne, guehprzestrzeni itp. Mimo
tych ogranicza, pomiary przesunglinii bialych kartéw daja zgodnie z réwna-
niem (9.13) wartéci stosunkéwM /R niesprzeczne z wynikami innych metod.
Nierozwigazanym do kiaca problemem pozostaje sktad chemiczny atmos-
fer biatych kartdbw. Oceny szyblsoi procesow dyfuzji pierwiastkébw w warun-
kach duzego przyspieszenia grawitacyjnego prowadza do wnios&el i pier-
wiastki ciezkie powinny "tong&” bardzo szybko, w skali czasowej rzedu 100 lat,
pozostawiajac w obserwowanych przez nas goérnych warstatmosferycznych
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praktycznie czysty wodér. Z drugiej strony, materia o tygowsktadzie che-
micznym powinna doptyw@ stale do atmosfery biatego karta w wynilakreciji,
czyli grawitacyjnego wychwytywania rozproszonej matemiedzygwiazdowej. O
ile zatem stosunkowo naturalne wydaje sie istnienie blalyartow o atmosfe-
rach zi@onych z czystego wodoru (ewentualnie z niewielka donkigd®lu lub
pierwiastkdw cigszych), o tyle trudno jest wygaic fakt, ze w atmosferach nie-
ktérych kartbw DB obserwowane sa wytacznie linie helu.eNgst jednak wy-
kluczone,ze obecn&t rozlegtych magnetosfer lub koron wokét niektérych przy-
najmniej biatych kartbw mpe catkowicie zapobiegaprocesom akrecji materii
miedzygwiazdowe;j.

Niezalenie od tego, jakie pierwiastki moga &ypbserwowane w atmosferach
biatych kartéw, ich wnetrza sa zbudowane z helu, weglaawet z pierwiast-
kéw jeszcze cieszych. Z danych przytoczonych w Tabeli 9.3 tatwo oblize
gestécisrednie biatych kartéw zawieraja sie w przedziald @’ — 3- 101%kg m3,
co w przypadku materii czysto helowej odpowiada ggsitozastek miedzy-30%3
i 4-10% m~3. Srednia odlegl&t jader helu jest zatem rzedu

(X v 1 o0t
~\N (100-10%3)%/3 ~ '

Znajdujace sie w tak matych odle@itiach jadra helu dziataja na siebie ogromnymi
sitami odpychania elektrostatycznego

2
Fio=ko (ZIZ) :

Sitly te rébwnowaa sie, jeeli jadra sa uteone w regularng strukture — sie
krystaliczna (Rys. 9.11). Czynnikiem wytracajacynura z pot@eh réwno-
wagi sa drgania termiczne sieci.z&é energia kinetyczna drgecieplnych sieci,
Ex ~ kT, jest wieksza od energii potencjalnej oddziatywalektrostatycznych
miedzy dwoma weztami sieciE, ~ (Ze)?/I, to si€ ulega rozpadowi i jadra
poruszaja sie wzgledem siebie swobodnie, podobniegakd miejsce w przy-
padku czastek cieczy. To czy jadra materii zachowujgakegaz, ciecz czy cialo
state zaley oczywécie od gesteci i temperatury. Natomiast zdegenerowane elek-
trony zachowuja sie zawsze jak gaz, poruszajac sie sdmib miedzy jadrami. W
warunkach silnej degeneraciji, gdy wiekszalozwolonych stanéw energetycznych
jest obsadzona, spotkania z jadrami nie zmieniaja m&adlelektronéw.
Degeneracja elektronéw ma dwie avee konsekwencje dla budowgwiecenia
biatlego karta. Po pierwsze, degeneracja materii jestlima tylko w nieobecno-
Sci reakcji jadrowych; wzrost temperatury w nastepstreiakcji jadrowych bar-
dzo szybko doprowadzitby do zniesienia degeneraciji i progenia materii cech
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1
Fae Py
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Rys. 9.11Siet krystaliczna utworzona z gesto upakowanych jader wetrmebiatego
karta. Sita odpychania miedzy jadrami 1 i 2 jest rGwnamaa przez site odpychania
miedzy jadrami 3i 2.

gazu doskonatego. Po drugie, elektrony w stanie degemneiagjyswiecaja ener-
gii elektromagnetycznej, poniewavystanie kwantu promieniowania wymagatoby
przepcia do stanu o mbzej energii, co w warunkach degeneracji jest niemo
liwe. Mozemy zatem oczekivia ze wnetrze biatego karta bedzie wypetnione w
przyblizeniu izotermicznym, zdegenerowanym i%igéecacym gazem elektrono-
wym. Swiect moga tylko elektrony niezdegenerowane znajdujacevsi@blizu
powierzchni i one t& sa zrédtem promieniowanej energii. Ubytek energii &gk
néw zewnetrznych jest skutecznie uzupetniany przez pdevetwo elektronéw
zdegenerowanych, ktére — jak mowiiny wyzej — przenikaja swobodnie przez
sieC krystaliczna i moga wymientaenergie dopiero z niezdegenerowanymi elek-
tronami na powierzchni.

Opisany proces przenoszenia energii od zdegenerowanefimanhetrza do
niezdegenerowanej materii na powierzchni, a nasteppigjgwiecanie jest réw-
noznaczny ze stygnieciem biatego karta. ¥fte stygniecie jest odpowiedzialne
za jego dalsza ewolucje. W chwili powstania, biaty karzeleznie od masy, przyj-
muje odpowiednia konfiguracje, spetniajaca zatst miedzy masa i jasismia,
podana w Tabeli 9.3. Konfiguracja ta nie zlezupetnie od temperatury, a za-
tem stygniecie biatego karta nie bedzie miato praktyeziaidnego wptywu na jego
strukture. Na diagramie HR bialy karzel o danej masie egrzesuwat sie po
linii statego promienia w kierunku malejacych jaseoabsolutnych i temperatur
efektywnych. Poniewal ~ R?T}, a dla biatych kartowR ~ 4/ ~/3, wiec na dia-
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gramie HR sa one rozkmne wzdhz linii
L~ M 23T,

Skala czasowa stygniecia biatych kartow od temperatupzatkowej do ok. 4000
K (najnizsza temperatura efektywna zaobserwowana u biatego Kagfjéwna
ok. 1@ lat. Pozniej, przez czas praktycznie nieograniczongjeg one w postaci
ciemnych i chtodnych kul zdegenerowanej i skrystalizovyanaterii.

Z tego co méwilsmy poprzednio na temat p6znych faz ewolucji gwiazd wy-
nika, ze zdegenerowane jadra sa wemgch fazach ewolucji wytwarzane przez
gwiazdy o masach mniejszych od ok98,. Gwiazdy te maemy uwaat za natu-
ralne poprzedniczki biatych kartow. Obserwacyjnym potdiEeniem tego wnio-
sku jest wystepowanie biatych kartdbw w gromadach otwdrtye ktérych punkt
odgiecia od ciagu gtéwnego przypada w okolicy mas niecéejsmych od ok. 8
M, oraz ich brak w gromadach mtodszych, w ktérych gwiazdy o mlagego
rzedu nie zdotaly jeszcze ogcic ciagu gtdwnego.

Decydujace znaczenie dla mlwvosci utworzenia biatego karta z gwiazdy o
poczatkowej masie mniejszej odM., ma wielk&t utraty masy w fazie czerwo-
nego olbrzyma. Jeeli procesy utraty masy sa wéwczas wystarczajaco igtens,
by obnzy¢ mase gwiazdy pomej granicy Chandrasekhara, to po w§ggciu re-
akcji jadrowych we wnetrzu i po odrzuceniu warstw zewngych gwiazda prze-
chodzi przez stadium mgtawicy planetarnej, by ostatecasigt na widciwej dla
jej kohcowej masy linii stygniecia biatego karta. zédi z&§ procesy utraty masy
nie sa wystarczajaco efektywne, to detonacyjne zapaletegenerowanego jadra
weglowego (btysk weglowy) najpradwopodobniej powodzggtade gwiazdy, tiy
maze w postaci wybuchu supernowe;.

Supernowe Z obserwacyjnego punktu widzenia zjawisko supernoweggml
na wzracie jasnéci gwiazdy w ciagu niewielu dni o kilkasaie wielkdci gwiaz-
dowych (stad te czesto mywane wyraenie: wybuch supernowej), a nastepnie —
na powolnym jej spadku w skali kilkuset dni lub kilku lat. Sarpowe w maksi-
mum blasku emituja moce porownywalne z moca promieniéaveatych galaktyk.
Moga byt zatem bez trudu wykrywane nawet z bardzaydih odlegt&ci. Ponie-
waz supernowe pojawiaja sie w jednej galaktyce stosunkamaolko, wiekszst
naszych wiadon&zi o ich wybuchach pochodzi z obserwacji wielu galaktyk.

Biorac pod uwage obserwacyjne cechy zjawiska — przede/stism wyglad
i ewolucje widma oraz w mniejszym stopniu ksztalt krzywigdku — supernowe
dzielimy na kilka grup, bedacych rozszerzeniem pienggtm podziatu na super-
nowe typu |, ktérych widma nie wykazuja obed&uo linii wodoru, i typu Il —
majacych w widmach silne linie wodoru (Rys 9.12):

— SN la. Charakterystyczna cecha widm SN la jest zupetak tinii wodoru.
We wczesnych fazach wybuchu, w pablimaksimum jasr&ei, widma zawieraja
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Rys. 9.12Typowe widma supernowychzaych typéw we wczesnych fazach po wybuchu,
bedace zazwyczaj podstawa do wstepnej klasyfikacjeswgwych. Widmo oznaczone
symbolem 93J pochodzi od osobliwej pod wieloma wzgledampésnowej 1993J.

szerokie linie o ksztattach P Cygni, odpowiadajace eksjpanpredkécia rzedu
10 000 km/s. Linie te nal® do neutralnych lub jednokrotnie zjonizowanych
pierwiastkbw o pérednich masach, takich jak Sill, Call, SlI i Ol. Najbardzie
charakterystyczna linia, bedaca czesto podstawgrdypisania supernowej do
typu la, jest blenda linii Si Il okoto 6150 A. Po kilkudziesie dniach od wybuchu
w widmie zaczynaja dominovedinie Fell, rownie wykazujace ksztaity P Cygni,
a po nastepnych kilkuset dniach, w tak zwanej fazie nebajawidmo sktada sie
przede wszystkim z szerokich, czesto naktadajacychaigiebie, emisyjnych linii
wzbronionychzelaza w niszych stopniach jonizacii.

Typowa krzywa zmian jasrézi supernowych typu la jest przedstawiona na
Rys. 9.13. Supernowe la odznaczaja sie uderzajacaiedndcia obserwowa-
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nych wiaciwdsci: wszystkie osiagaja maksymalna jas&nw ciagu ok. 2 tygodni,

a nastepnie w podobnym czasie zmniejszaja swoja gasomk. 3,5 wielk&ci
gwiazdowej. Dalszy spadek jassw nastepuje znacznie wolniej, w tempie ok. 1
magnitudo w ciagu 65 dni. Ich jassw maksimum blasku wykazuje bardzo mata
dyspersje i wedlug nowych wyznadegest rowna

Mg max= — 18,28+ 0,25+ 5logh, (1)

gdzieh jest stata Hubble’a wymona w 100 km st Mpc~t. Tak mata dyspersja
jasndsci absolutnych czyni z SN la najlepsze ze znanych obénmiec standardo-
wych do pomiaru odlegkri kosmologicznych we Wszeglviecie.

SN la wystepuja we wszystkich typach morfologicznychaggatk. W galak-
tykach spiralnych wystepuja w zgrubieniach centralnyehdziej w halo i jeszcze
rzadziej w ramionach spiralnych. Na tej podstawiezma wnioskowd, ze sa to
obiekty naleace do starej populacji dysk, wzglednie déainiej populacii Il.
Ich masy nie moga liyzatem ani wieksze od 2 —®, ani mniejsze od ok. B,
poniewa w czasie charakterystycznym dla wieku tej populacjitf1at) gwiazdy
masywniejsze zdotaty pizakaczyt swoja ewolucje, natomiast gwiazdy o matych
masach nie og&cily jeszcze ciagu gtdéwnego.

Chocia brak jest jeszcze ogo6lnie przyjetego modelu wybuchumsgeeych la,
to jednak powszechnie przyjmuje sigg jego przyczyna jest przekroczenie przez
biatego karta masy Chandrasekhara. 2daie to zdarZy np. w ciasnym uktadzie
podwdjnym, w ktérym drugi sktadnik znajduje sie w fazie szenego olbrzyma
i przekazuje znaczna c&eswej materii bialemu kartowi. Wzrost masy biatego
karta ponad granice Chandrasekhara spowoduje jego @it zapadniecie sie,
w nastepstwie czego w zdegenerowanym jadrze weglowyremastai gwat-
towne zapalenie sie wegla, czyli btysk weglowy. Poniewatkowita masa biatego
karta jest niewielka, energia wyzwolona w btysku recokaza sie wystarczajaca
do zupetnego rozerwania gwiazdy. Poprzednikami superobvig bytyby zatem
stosunkowo stare uktady podwdjne, co jest zgodne z ich pajaam sie tylko w
starszej populacji gwiazd.

— SN Ib pojawiaja sie znacznie rzadziej. Ich typowa krzymasku, jest poka-
zana na Rys. 9.13. W ogdlnych zarysach przypomina ona kr8Nvka, charakte-
ryzuje sie jednak nieco wolniejszym spadkiem jasnpzwitaszcza w poldiu mak-
simum. W maksimum blasku SN Ib sa stabsze i czemgze od SN la. Widma SN
Ib przypominaja widma SN la, z tym jednate w poblzu maksimum wykazuja ce-
chy, ktore w SN la wystepuja dopiero miesiac lub dwa po sirakim. W zwiazku
z tym méwi sie niekiedyze SN Ib "rodza sie stare”. W ich widmach brak jest
wyraznych linii serii Balmera wodoru (z wyjatkiem obsexwanej niekiedy stabej
i szerokiem linii Hy) oraz linii Sill 6150 (bardzo silnej w SN la). Charaktery-
steczne jest natomiast wystepowanie silnych linii absgrych helu neutralnego
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Rys. 9.13Typowe krzywe blasku supernowych typu la, Ib i Ic w filtrze B.

okoto jednego miesiaca po wybuchu. W pozniejszych fatiaghH i He zanikaja,
a widmo nabiera cech widma SN Il. W fazie nebularnej widmo zelominowane
przez silne wzbronione linie emisyjne [Mgl], [Ol], [Call]raz linie Na D i pod-
czerwony tryplet Ca ll.

SN Ib nie wystepuja w galaktykach eliptycznych, a w gatilch spiral-
nych sa wyraznie powiazane z ramionami spiralnymi i aloami HIl, co dowo-
dzi, ze pomimo wielu podobiestw do SN la, sa to obiekty catkowicie od nich
odmienne. Za przyczyne ich wybuchu wmasie nagta implozje jadra masyw-
nego nadolbrzyma o masie wigkszej od ok. 15 —M0. Jak byto wyj&nione
poprzednio, gwiazdy o masach wiekszych od M0 wytwarzaja w kéxcowym
stadium ewolucjizelazne jadro, w ktérym przestaja zach@adeakcje jadrowe.
Brak wewnetrznych zrodet energii w jadrze powoduje jémoczenie sie, czemu
towarzyszy wzrost temperatury. Gdy temperatura \saie powyej 5- 10° — 10'°
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K kwanty promieniowania elektromagnetycznego rozpocpgyfatodezintegracje
jaderzelaza w reakcjach

%Fet+y — 13*He+4n,

‘He+y — 2p+2n. (9.14)

Reakcje te sa endotermiczne i odbieraja otoczeniu cadgge, ktdra poprzed-
nio zostata wydzielona w fcuchu reakcji prowadzacych do wytworzeria-
laza. Pojawienie sie tak wydajneg&cieku” energii powoduje natychmiastowe
zapadniecie sie jadra; poniemvavnetrze traci catkowicie zdoli$o przeciwstawie-
nia sie cénieniu warstw zewnetrznych, proces zapadania sie @galv skali dy-
namicznej, ktéra w tym przypadku jest rzedu 0,1 s.

Gwiazdy o tak daych masach wystepuja wytacznie w mtodej populacjit Jes
prawdopodobneze poprzednikami supernowych Ib sa gwiazdy Wolfa—Rayeta.

— SN Ic. W widmach tej grupy we wszystkich fazach fsnjgenia brak jest za-
rowno linii wodoru jak i helu. W pobfiu maksimum blasku w widmie dominuja
blendy linii zelaza. Widoczna jest réwniez absorpcja Sill "6150", jédnaacz-
nie stabsza ziw SN la. Krzywa blasku przypomina w ogélnych zarysach krzyw
blasku SN la i Ib, z ta jednak edica,ze jej poczatkowy spadek jassw jest zde-
cydowanie bardziej stromy.

Przypuszcza sieze poprzednikami SN Ic sa obiekty stare, ktére utracity
juz swoje zapasy wodoru i helu. Przyczyna wybuchu jest najpopodobniej
zpadniecie sie gwiazdy, jednak nie ma pe@eiao do tego, czy proces ten doty-
czy sktadnika uktadu podwajnego, czy gwiazdy w rodzaju \WeRayeta.

— SN II. Obiekty tej grupy zmieniaja blask odmiennig supernowe typu |. Ze
wzgledu na wyglad krzywej blasku wyzdia sie dwa podtypy: SN IIP i SN IIL.
Ich typowe przykitady sa przedstawione na Rys. 9.14. W obypgadkach zmiany
jasndsci w poblizu maksimum sa stosunkowo powolne, a w typie IIP miedzyask.

i 80 dniem po maksimum pojawia sie &owyrazneplateau W typie IIL jasna&t
przechodzi stosunkowo gtadko w dalszy spadek przebiegajgemal doskonale
liniowo. Krzywe blasku obu rodzajéw SN Il odznaczaja sigal r&znorodnécia
ksztaltow, a wiele z nich ma charakter nieregularny.

Widma supernowych typu Il zawieraja emisyjne linie wodomzbronione li-
nie [Ol] i [Call] oraz absorpcyjne linie helu, azotu, soduagmezu,zelaza itd.
Przesuniecia dopplerowskie tych liffiiviadcza o predi&ciach ekspansji od ok.
10 000 km/s w maksimum do kilku tysiecy km/s w sto dni po wytiucNiekiedy
linie wodoru maja profil P Cygni.

SN Il sa obiektami | populacji; wystepuja przede wszystkv ramionach spi-
ralnych galaktyk typu Sb i Sc. Mase obiektéw bedacychpcprzednikami mena
ocent, poréwnujac np. tempo narodzin gwiazd @amgch masach w ramionach
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Rys. 9.14Typowe krzywe blasku supernowych typu IIL i lIP.

spiralnych z czes&ria pojawiania sie supernowych typu Il. Obie te widlkiosa
poréwnywalne dla gwiazd z przedziatu 5 9&. .

W gwiazdach o masach mniejszych od ok. M0 przyczyna zapadniecia sie
jadra jest opisana w rozdziale 2 neutronizacja zdegerarejymaterii znajdujacej
sie w warunkach bardzo daj gestéci. Poniewa zgodnie w rownaniem (9.12)
graniczna masa trwatej konfiguracji zdegenerowanej jestothie proporcjonalna
do kwadratu masy czasteczkowej liczonej na jeden eleligpneutronizacja ma-
terii zmniejszajaca liczbe elektrondw, a zatem zwighaeza warté e, powoduje
zmniejszenie granicznej masy Chandrasekhara z 1,4 do dk.v0, Jadro o
wiekszej masie utraci wiec stabilsibi zacznie zapadasie pod wplywem wia-
snego cigaru i warstw lgacych wyej. Ruch materii kisrodkowi zostanie za-
trzymany dopiero wtedy, gdy gesfo przekroczy wartst ok. 2- 107 kg m3,
czyli gest&t charakterystyczna dla materii jadrowej, w ktorej atasaycatkowicie



stadium pre-supernowej

supernowa

straty promieniste—/ wybuchowe palenie
/ - wodoru
e+e’—»v+y

: . wybuchowe palenie
straty neutrinowe

tlenu

hamowanie rotacyjne

reakcje endoenergetyczne
i implozja jadra

Rys. 9.15Model wybuchu supernowej typu Il.

pozbawione powitok elektronowych, a ich jadra znajdug@wiodlegt@ciach po-
réwnywalnych z ich rozmiarami. W takich warunkach mategistjzbudowana nie-
mal wylacznie z neutronéw. We wnetrzu zapadajacej siggdy powstaje zatem
gwiazda neutronowa. Charakterystyczna cecha mateartroreowej jest jej nigci-
Sliwost. Pojawienie sie gwiazdy neutronowej we wnetrzu natyielstrspowoduje
wyhamowanie spadku materii warstw zewnetrznych. Na paeteni sztywnego
jadra powstanie skok ge$tti — fala uderzeniowa, ktéra odwréci kierunek ruchu
spadajacej materii. Wyhamowaniu spadkusodkowi sprzyja bedzie rownie
wzrost predkéci obrotu kurczacej sie gwiazdy; na Rys. 9.15, przedsijaesym
schematycznie model wybuchajacej supernowej typu Iktdém jest zaznaczony
jako hamowanie rotacyjne. Efekt rotacji wprowadza ocAgi@ asymetrie miedzy
obszarami rownikowymi i biegunowymi supernowe;j.

Dalszy przebieg zjawiska jest waigeszcze przedmiotem rozwah i szcze-
go6towych rachunkéw hydrodynamicznych. Obecnie istrtiejaceny prowadza do
zgodnego wnioskuze powstajaca na jadrze fala uderzeniowa dysponuje ienerg
mechaniczna rzedu-30* J. Podobna ilgt energii jest zawarta w przecietnym
wybuchu supernowej w postaci energii promienistej i enedigietycznej materii
odrzuconej w wybuchu. Nie jest natomiast jasne, w jaki spaatergia fali ude-
rzeniowej jest przenoszona z takzguwydajnécia do wybuchu pomimo nieunik-
nionych strat, jakie musza nastep@yzdczas rozchodzenia sie fali uderzeniowej
przez zewnetrzne obszary eksplodujacej gwiazdy. ShAtlmegnaczenie moga tu
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mieC straty zwiazane z emisja silnego strumienia neutriesaacego (jak pokazuja
obserwacje supernowej 1987A z Wielkiego Obtoku Magellargyvieksza cz&
energii wybuchu.

Ze wzgledu na charakter widma wymdia sie rownie niekiedy jeszcze trzeci
typ: SN lIn. Jego cecha charakterystyczna jest ob&cmnowidmie we wszystkich
fazach bardzo silnych i bardzo waskich linii emisyjnychdeau, helu i tlenu, oraz
brak wyrazniejszych linii absorpcyjnych. Taki rodzaj wid wydaje sie pochodzi
z materii wokétgwiazdowej utraconej przez poprzednikaesopwej i Gwietlonej
silnym strumieniem promieniowania nadfioletowego wysganpodczas wybuchu.

Supernowa 1987A w Wielkim Obtoku Magellana Wyjatkowa okazje ob-
serwacji zjawisk towarzyszacych eksplozji supernowdp daykrycie we wcze-
snym stadium wybuchu supernowej ppémej w Wielkim Obtoku Magellana. Su-
pernowa ta, zauwana w nocy z 23 na 24 lutego 1987 r., jako pierwszy obiekt tego
rodzaju wykryty w 1987 roku uzyskata zgodnie z przyjetaouwa symbol 1987A.
Silne linie wodoru w widmigswiadczyty o tymze byta to supernowa typu Il, aiich
przesuniecie dopplerowskie wskazywato na prédkekspansiji ok. 40 000 km/s.
P&zniej przesuniecie dopplerowskie linii zmalato, ce musiato jednak oznacza
wyhamowania prediszi, lecz mogto b§ nastepstwem rozrzedzenia warstw naj-
szybszych i zmalenia ich udziatu w tworzeniu widma.

Poréwnanie pozycji supernowej z archiwalnymi zdjeciagsjigamej okolicy
nieba pozwolito na jednoznaczna identyfikacje obiek{ddmego jej poprzedni-
kiem: byt nim niebieski nadolbrzym typu widmowego B3 o kagdwym symbolu
Sk- 69 202. Jego jasr@ absolutna réwna -5,8 mag odpowiada masie ok. 15-20
M. Stosunkowo niewielka odlegdo do Wielkiego Obtoku Magellana (52 kpc,
modut odlegt&ci ok. 18,6 mag, ok. 160 tysiecy &wietinych) pozwolita dokora
po raz pierwszy w historii badaastrofizycznych obserwacji wybuchu superno-
wej we wszystkich dziedzinach widma elektromagnetycznegptyczna krzywa
blasku jest przedstawiona na Rys. 9.16.

Zwracaja uwage dwie jej cechy: po pierwsze, w maksimurskalaupernowa
byta ok. dwie wielk&ci gwiazdowe stabsza od przecietnej jstiosupernowych
II' w maksimum i po drugie, miedzy 150-ym i 650-ym dniem po wgbu ja-
snastc malata niemal doktadnie liniowo. Oba te fakty znajdujagta interpretacje
teoretyczna. Zgodnie z istniejacymi obecnie modelamestowych typu 11, do
ich wybuchu dochodzi na ogét w fazie ewolucyjnej zblej do fazy czerwo-
nego olbrzyma, gdy istotna caematerii warstw zewnetrznych jest odsunieta na
znaczna odlegh od srodka gwiazdy i ich odrzucenie do nieskzon&ci wy-
maga stosunkowo niewiele energii. Niebieski nadolbrzysh patomiast obiektem
0 mniejszych rozmiarach i odrzucenie jego warstw zewmgth jest zwigzane ze
znacznym wydatkiem energii, a zatem mniejsza jepcreaze byt wyswiecona w
postaci promieniowania optycznego.
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Rys. 9.16Krzywa blasku w filtrze B supernowej 1987A w Wielkim Obtoku htdlana.

Prostoliniowa cz& krzywej blasku odpowiada z bardzo zdudoktadnécia
krzywej zaniku promieniotworczego izotopfCo. (Zanik liczby atoméw promie-
niotwdérczych jest opisywany krzywa wyktadnicza typl~ exp(—t); poniewa
jasnat jest wyrazana w skali logarytmicznej, wiec krzywej wyktadniczejpad
wiada linia prostaB ~ logN ~ —t.) Prawdopodobny wydaje sie wiec nastepujacy
model wybuchu. Poprzedniczka supernowej o masie ok Ml5wytworzyta w
trakcie swej stosunkowo szybkiej ewolucji mate i gestigezelazne. Podczas jego
implozji i po odwréceniu kierunku ruchu materii powstateazana il&c, ok. 0,07
M., nietrwatych jadeP®Ni. Nikiel 56 rozpada sie z czasem potowicznego zaniku
6,1 dnia w kobalt 56. Czas potowicznego zaniku kobaltu 5&ojprzemiany w
trwaly izotopzelaza 56 jest rowny 77 dni, co znakomicie zgadza sie z hecteym
prostej na Rys. 9.16. Energia rozpadu, rév@madnio 3,3 MeV na jedno jadro
kobaltu, jest uwalniana przede wszystkim w postaci proioiganiay o energii
847 i 1238 keV. Promieniowanie to, doznajac kolejnych rogpéh Comptona na
czastkach materii ekspandujacej otoczki supernowegkazuje im wigeksza c&€
swej energii, a samo staje sie promieniowaniem rentgekiowsa nastepnie wi-
dzialnym. Mechanizm ten byt najprawdopodobniej odpowigldy zaSwiecenie
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supernowej przez pierwsze 600 dni po wybuchu. Stusztego wniosku potwier-
dza fakt,ze okoto pét roku po wybuchu supernowa stata sie zrodtemrdego
promieniowania rentgenowskiego (o energii od kilkudzesi do kilkuset keV), a
po uptywie ok. roku, gdy rozpraszajaca otoczka ulegta znamu rozrzedzeniu,
pojawito sie réwnie promieniowaniey o energiach odpowiadajacych wspomnia-
nym liniom emisyjnym towarzyszacym rozpadowi kobaltu B6ten sposob zostat
uzyskany niepodwzlny dowdd zachodzenia reakcji jadrowych podczas wybuch
supernowej i tym bardziej prawdopodobne stato sie wysevahdawna przypusz-
czenie,ze wybuchy supernowych sa jedynym zrédtem pierwiastkigzszych od
zelaza.

Po wyczerpaniu sie kobaltu 56 jego role w podgrzewanitesupvej przejat
na kilkaset dni mniej obficie wystepujacy promieniotwdyrdobalt 57. Cztery lata
po wybuchu dominujacym zrédtem energii stat sie rozpaaitu 44; poniewajego
okres potowicznego rozpadu jest rowny 54 lata, krzywa hladlegta znacznemu
sptaszczeniu.

Przelomowym momentem w dziedzinie badastrofizycznych — dotyczacych
nie tylko supernowych — bylo obserwacyjne stwierdzeaie supernowa jest sil-
nym zrédtem neutrin. Istniejace instalacje do wykryvaaneutrin, jedna w Japonii
adruga w Stanach Zjednoczonych, zarejestrowaty prakiggednoczénie, okoto
jednej doby przed wykryciem rozbtysku optycznego, wzomy strumié@ neu-
trin. facznie, w ciagu kilkunastu sekund zarejestrowdBareakcjiSwiadczacych
o obecn@&ci neutrin. Zazwyczaj reakcji takich rejestruje sie nieeej nz jedna
dziennie. Biorac pod uwage wydaftourzadza rejestrujacych mmna ocert, ze
dla wywotania 19 reakcji konieczny byt przeptyw okotoI(eutrin. Poniewa
wydaje sie mato prawdopodobne, by zrodtem zaobserwoetanygastek byto inne
zjawisko nz wybuch supernowej w Wielkim Obtoku Magellana, ktéry miaem
sce praktycznie w tym samym czasie, zemy na tej podstawie océncatkowita
liczbe neutrin wyemitowanych podczas wybuchu na okR81Bleutrina te uniosty
ze soba ok. 1% J energii. Wartét ta jest zgodna co do rzedu wieli@ z prze-
widywaniami modelu zapadajacego sie jadra wegloweggle bowiem energii
grawitacyjnej mae wydzielt sie w wyniku zapadniecia sie mniej wiecej normal-
nej gwiazdy o masie jednej masy 8&a i jej zamiany w gwiazde neutronowa o
promieniu 10 km &redniej gesteci 107 kg m3.

Chocia neutrina oddziatuja bardzo stabo z materig, to jednakasuwkach
duzej gestéci charakterystycznej dla zapadajacej sie gwiazdy paamczéc za-
czyna oddzialywa na materie, przekazujac jej znaczne&doswej energii i pedu,
co maze st& sie istotnym czynnikiem w rozpedzaniu materii odbitelj gestego
jadra i opuszczajacej gwiazde. taczna energia newtrio najmniej dwa rzedy
wielkoSci przewysza taczna energie promienista i kinetyczna traoenezasie
wybuchu, stanowiac tym samym decydujacy sktadnik bilaesergetycznego su-
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Rys. 9.17 Mgtawice bedace pozost@oami po wybuchach supernowych. U gory Mgta-
wica Krab, w ktdrej centrum znajduje sie pulsar.

pernowej. Wybuch supernowej jest przede wszystkim roXidys neutrinowym;
rozbtysk promieniowania elektromagnetycznego oraz wyrnzaterii obserwowa-
nej nastepnie w postaci pozoststo supernowej (Rys. 9.17) sa pod wzgledem
energetycznym zjawiskami drugorzednymi.

Gwiazdy neutronowe i pulsary. Zapadniecie sie weglowego jadra stwarza
warunki sprzyjajace neutronizacji materii, o ktérej byi@wa w rozdziale 2. Mp-
liwo&E istnienia trwatych konfiguracji zbudowanych z materii ttenowej byta
postulowana ja w latach 30-ych, wkrétce po eksperymentalnym stwierdzeni
istnienia neutronéw. Model gwiazdy neutronowej jest karswvany podobnie
jak model zwyktej gwiazdy, z ta jednak zbica, ze gwiazda neutronowa nie ma
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Rys. 9.18.Schemat budowy wewnetrznej gwiazdy neutronowe;j.

w swym wnetrzu obszaréw, w ktérych produkowana bylaby giaer Struktura
gwiazdy neutronowej jest ok&ona w pierwszym rzedzie przez warunek réw-
nowagi miedzy sitami grawitacji i énieniem materii neutronowej, zale zatem
bardzo silnie od réwnania stanu. Zahe od tego jak "sztywne” jest rownanie
stanu, uzyskuje sie tenieco r@ne wart&ci maksymalnej masy gwiazdy neutro-
nowej. Wedtug dzisiejszych modeli zawiera sie ona mietlzyi 2,7 M., przy
gest@ci centralnej 2108 — 10'° kg m3. Poniewa w malych gestsciach neu-
trony przestaja by czastkami trwatymi, istnieje réwrnzeminimalna masa gwiazdy
neutronowej, rowna ok. 0, (gest&t centralna ok. 210 kg m—3). Promie
gwiazdy neutronowej maleje ze wzrostem jej masy i jestuz&@0 — 200 km dla
masy minimalnej i 7 — 10 km dla masy maksymalnej.

Schemat budowy wewnetrznej gwiazdy neutronowej jest dstzaviony na
Rys. 9.18. Powierzchniowe warstwy zbudowane sa z jgedsiza, chromu,
niklu, kobaltu i innych pierwiastkw grupyelaza, tworzacych twarda skorupe
krystaliczna. Ges&t materii warstw powierzchniowych wzrasta bardzo szybko
z gtebokdcia i juz ok. 1 km pod powierzchnia osiaga wastobliska 4- 10
kg m~3, w ktérej materia jadrowa ulega neutronizacji. Wewneérzskorupa roni
sie wiec od skorupy zewnetrznej przede wszystkim zagaig swobodnych neu-
tronéw. Na gtebokéci ok. 5 km zaczyna sie ptynne jadro zbudowane gtéwnie
ze zdegenerowanych, nadciektych neutronoéw z niewielkinlatidem zdegenero-
wanych, nadprzewodzacych protonéw i elektronéw. W bémanim otoczeniu
srodka gwiazdy neutronowej, gdzie gesitonaterii przekracza 28 kg m—3, obok
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nukleonow i elektrondw w sposéb trwaly wystepuja mezdrigerony i ewentu-
alnie rownig inne rodzaje czastek elementarnych. Nie jeztwgkluczone,ze
materia wystepuje w stanie statym.

Jak dotychczas, nie potrafimy wyobrazsobie innego sposobu powstania
gwiazdy neutronowej @i zapadniecie sie zdegenerowanego jadra gwiazdy su-
pernowej. Taki sposéb narodzin gwiazdy neutronowej deeydu jej stanie
poczatkowym, a w szczegllsc o jej temperaturze, polu magnetycznym i
predkaci obrotu. W chwili powstania gwiazdy neutronowe sa bardorace;
temperatura materii przekracza prawdopodobnié® 0. W ciagu pierwszych
10° — 10* lat chtodzenie nastepuje przede wszystkim przez emiagjenputrino
— antyneutrino. Pézniej straty ciepta zachodza na drpdamieniowania termicz-
nego, gtéwnie w dziedzinie rentgenowskiej. Poniewaiazda neutronowa nie ma
wiasnych zrédet energii, stygniecie nastepuje stosuakszybko i prawdopodob-
nie juz po uptywie 16 lat temperatura powierzchniowa obaisie do 16— 10°
K. Obiekt o takiej temperaturze i rozmiarach rzedu 10 kn jgaktycznie niewi-
doczny z odlegtsci charakterystycznych dla obiektow galaktycznych. Wele
gwiazd neutronowych unatiwity zjawiska bedace nastepstwem istnienia silnego
pola magnetycznego i szybkiego obrotu wokot osi.

Gwattowne zapadniecie sie jadra gwiazdowego o rozrofapmréownywalnych
do rozmiaréw Stéca musi prowadzi do znacznego wzrostu na&nia pola ma-
gnetycznego (ze wzgledu na koniecghaachowania strumienia magnetycznego
podczas gwaltownego kurczenia sie powierzchni zapadgf@sie obiektu) oraz do
znacznego przyspieszenia obrotu (zgodnie z zasada zaofmwomentu pedu).
Zaktadajacze w chwili wybuchu gwiazda supernowa ma przecietne polgnea
tyczne i przecietna predko obrotu, maemy oczekiwag, ze wytaniajaca sie z eks-
plozji gwiazda neutronowa bedzie miata pole magnetyczedu 18 T (102 Gs)

i okres obrotu rzedu jednej setnej sekundy.

Szybki obrot silnego, najprawdopodobniej dipolowego palagnetycznego
powoduje powstanie wokét gwiazdy neutronowej magnetgséebardzo ztao-
nej strukturze. Zjawiska, ktére moga przebiega takiej magnetosferze nie zo-
staly jeszcze w pelni poznane. Na uwage zastuguja jedmak dkoliczndci.
Po pierwsze, ze wzgledu na szybki obrot gwiazdy, stosuoknigdaleko od jej
powierzchni istnieje takie miejsce, w ktorym liniowa pkedc linii pola magne-
tycznego obracajacego sie razem z gwiazda powinnaogigredk&E Swiatta.
Odlegtast te obliczymy ze zwiazku

c
R=c/Q=—P~510 P |m
c/ 21 [ml,

gdzieQ jest katowa predi&ria obrotu, & — okresem obrotu w sekundach. tatwo
mazna stad oblicz§, ze przy okresie obrotu 0,01 s predkdwiatta jest osiagana
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juz w odlegtcsci ok. 500 km. Odlegi R wyznacza w przestrzeni powierzchnie
walca réwnoleglego do osi obrotu, zwanego "cylindrémiatta”. Linie pola nie
moga zmienia swego potaenia z predkscia wieksza od predkei Swiatta, co
oznaczaze nie moga rozciagasie na odlegtst od osi obrotu wieksza nipro-
mien cylindraSwiatta; tiz przed jegdsciana ulegaja zatamaniu, tworzac pole to-
roidalne. Na dme odlegt&ci od gwiazdy neutronowej moga wybiégglko linie
pola magnetycznego skierowane w przgbhiu réwnolegle do osi obrotu.

Innym wanym nastepstwem szybkiego obrotu silnie namagnesowanej
gwiazdy neutronowej jest powstanie wokot niej silnego pelaktrycznego.
Przyjmujac,ze gwiazda neutronowa jest cialem o bardzayin przewodnictwie
elektrycznym, a jej pole magnetyczne jest dipolowe,znme ocerit, ze na po-
wierzchni gwiazdy natenie sktadowej pola magnetycznego réwnolegtej do linii
pola magnetycznego jest rzedu

E~6-102P 1 [vm.

Pole to wywiera oczyvéicie dziatanie na natadowane czastki znajdujace sie za-
rowno na powierzchni gwiazdy jak i w jej otoczeniu. 2wy jednak uwageze w
obszarach odlegtych od bieguna magnetycznego, gdziedolee magnetycznego
charakteryzuja sie da krzywizng, czastki obdarzone tadunkiem elektrycamje
bedac w stanie przesutaie w poprzek linii pola magnetycznego, utworza trwata
konfiguracje odpowiadajaca sytuaciji, w ktorej zréwnaome sa wszystkie sity
dziatajace na natadowane czastki materii. Inaczej ieedzobszarach bieguno-
wych: linie pola magnetycznego, wybiegajace niemal pramao powierzchni
gwiazdy i charakteryzujace sie niewielka krzywiznaveaw stosunkowo dzych
odlegicsciach, pozwalaja na swobodne przesuwanie sie tadunkseiumv pola.
Ogromne nateenie pola elektrycznego sprawize pojawienie sie w obszarze bie-
gunowym tadunku elektrycznego bardzo predko wywotujeagtgczne wytado-
wanie elektryczne. Czastki biorgace udziat w wytadowahiégtownie elektrony i
pozytony powstajace w obszarze silnego pola elektryczmegl wpltywem kwan-
tow y) poruszajac sie wzdiizakrzywionych linii pola magnetycznego, wysytaja
intensywne promieniowanie krzywiznowe. Jest to w istogignieniowanie syn-
chrotronowe, tyle tylkoze zwigzane nie z krzywizna toru obiegu wok®ét linii pola,
ale z krzywizna toru biegnacego wzdttlych lini. Zakres widmowy, w ktérym
wysytane jest to promieniowanie zaleoczywscie od krzywizny toru czastki, jak
i od jej energii. Poniewapredk&ci czastek sa relatywistyczne, promieniowanie
jest wysytane wewnatrz cienkiego sk@ wzdhz kierunku linii i maze przypada
w catym zakresie widmowym — od promieniowanjalo promieniowania radio-
wego.

Naszkicowany tutaj model pozwala na witfgenie zasadniczych cech obser-
wacyjnych pulsaréw. Na Rys. 9.19 przedstawiony jest tzwdehgk&nego rota-
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0s obrotu

0$ magnetyczna

Rys. 9.19. Model pulsara jako skinego rotatora. Promieniowanie jest produkowane
w obszarach biegunowych w postaci cienkich wiazek. Obudsgra sprawiaze wiazka
promieniowania zatacza stek wokot osi obrotu. Pulsy widza obserwatorzy metoi na
powierzchni tego stzka.

tora, w ktérym & magnetyczna nie pokrywa sie z osia rotacji. W takim pazijqu
stosunkowo cienka wigzka promieniowania krzywiznowegsytanego przez ob-
szary biegunowe pola dipolowego omiata przestrgedobnie jak reflektor latarni
morskiej. Zewnetrzny obserwator,zgli przypadkowo znajdzie sie w obszarze,
do ktérego wysytane jest promieniowanie, bedzie je odier postaci krotkich
pulséw nastepujacych dokfadnie z okresem obrotu gwisagronowej.

Obiekty tego rodzaju, nazwane pulsarami, zostaty odkrytkohcu lat 60.
(pierwszy zostat wykryty w 1967 r.) w dziedzinie radiowej. aNboczatku lat
1990. znanych byto ponad 400 pulsaréw. Obserwacjezgjdezasowej zdolno-
Sci rozdzielczej bardzo szybko wykazakg poszczegoélne pulsy, powtarzajace sie
bardzo regularnie z okresem ok. 0,01 — 4 s, maja jednak basklamplikowana
i szybko zmieniajaca sie "strukture subtelna”. Uamasie ja za odbicie mikro-
struktury pola magnetycznego w obszarze, w ktorym powstdigerane przez nas
promieniowanie. Ksztatty typowych pulsow radiowych saqaistawione na Rys.
9.20. Kilka pulsarow (Krab, Vela, PSR0540-693 w Wielkim Gk Magellana)
wykazuje pulsy nie tylko radiowe, ale rowaziav dziedzinie widzialnej, a nawet
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Rys. 9.20. Rézne ksztalty radiowych pulséw pulsaréw.

rentgenowskiej.

Bardzo krotki okres pulsaréw sprawite juz po kilkunastu latach obserwacji
ujawnito sie wiele ich cech charakterystycznych. Przedeystkim stwierdzono,
ze okresy wszystkich pulsaréw systematycznie wyadla sie. Jak przypuszczamy,
rodzaca sie podczas wybuchu supernowej gwiazda newteonbraca sie ok. 100
razy na sekunde. W ciagu nastepnych ok. 5 milionéw labkizpoczatkowo
obrot ulega znacznemu wyhamowaniu wskutek utraty pieregagrmomentu pedu.
Nie jest znanyzaden pulsar o okresie diszym od ok. 4 s, co nz@ oznacz@
ze mechanizm promieniowania pulsaréw przestaje dziajdy okres obrotu staje
zbyt dtugi.

Osobliwa z tego punktu widzenia grupe tworza tzw. puylsailisekundowe,
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obracajace sie ok. 1000 razy w ciggu sekundy. Obiektdictiaznanych byto w
poczatkach lat 1990-tych kilkageie, z czego co najmniej potowa zostata zloka-
lizowana w gromadach kulistych, a wiec w obiektach bardaoysh. Najpraw-
dopodobniej pulsary milisekundowe sa starymi gwiazdamitronowymi, ktére
spowolnity niegdg swoj obrét i dopiero niedawno zostalty ponownie rozpedzon

i "pobudzone dazycia” w wyniku przeniesienia momentu pedu od drugiegadkt
nika uktadu podwdéjnego. Hipoteza ta wymaga, by wszystkisgsy milisekun-
dowe byty sktadnikami uktadow podwdjnych. Obserwacje wgdae ja potwier-
dzet.

Wszystkie pulsary wchodzace w skiad uktadéw podwojnyclarsaczegdéine
znaczenie dla fizyki relatywistycznej. Najbardziej znamgtjpulsar radiowy
PSR1913+16. Jego okres pulsacji, rowny 0,059 s, jest maduilyp (tzn. regu-
larnie skraca sie i wydza) z okresem 0,323 dnia, ktéry upaany za okres obiegu
orbitalnego. Wydtaanie sie i skracanie okresu pulséw, traktowane jako wynik
zjawiska Dopplera, odpowiada zmianom presikiaradialnej z amplituda ok. 360
km/s. Analiza obserwowanych zmian okreséw pulséw prowadzivniosku,ze
wzgledna orbita uktadu jest silnie ekscentryczaea; 0,62, a poté wielka uktadu
jest bardzo mata — rzeduR.,! Masa drugiego sktadnika nie jest doktadnie znana,
ale nie jest wykluczoneze mae on by réwniez gwiazda neutronowa o masie
ok. 1,4M;. W tak ciasnym uktadzie dwéch masywnych gwiazd bardzo wyraz
Scie przejawiaja sie wszelkie efekty relatywistyczne prizyktad, wskutek silnego
sptaszczenia orbity szczeg6lniezguwart& ma obrét osi wielkiej w ptaszczyz-
nie orbity (czyliruch linii apsyddw; jest on réwny a 4,23 stopnia na rok i zo-
stat bez trudu wyznaczony w petnej zgo8nbz przewidywaniami ogoélnej teorii
wzgledndci. Dla poréwnania przypomnijmye relatywistyczny obrét osi orbity
Merkurego wynosi zaledwie 43 sekundy tuku na stulecie. @bawane systema-
tyczne skracanie sie okresu obie@,{P = —2,4-10712 jest pérednim dowodem
emisji fal grawitacyjnych przez ten uktad podwaojny.

Oceny mas gwiazd neutronowych w ukfadach podwdéjnych praavald wnio-
sku,ze zawieraja sie one w stosunkowo waskim przedziale 1,841.. Znaczy
to, ze podczas wybuchéw supernowych zapadajaca sie mategia wdbiciu sto-
sunkowo wczénie, gdy masa zneutronizowanego jadra niezyldaprzekroczg
granicznej masy dla gwiazdy neutronowej. Gdy tak sie némist wowczas ci-
Snienie materii neutronowej nie powstrzyma ruchu mateariskodkowi i implo-
zja gwiazdy zamieni sie w relatywistyczny proces zapaalaig materii wczarna
dziure Czarna dziura powstaje wéwczas, gdy magazostajescisSnieta w obsza-
rze kulistym o promieniu mniejszym od promienia Schwarddeh

2GM
2
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Jedynym sposobem jej oddziatywania $wiat zewnetrzny jest oddziatywa-
nie grawitacyjne. Pojedyncza czarna dziura, niezdte od jej masy, jest trudna
do wykrycia. O obecn&ci czarnej dziury moga natomiaStviadczy procesy
przebiegajace w obiektach materialnych znajdujacyetwsjej poblzu. W szcze-
golndsci, czarne dziury w uktadach podwdéjnych zachowuja sig wagledem ki-
nematycznym i dynamicznym jak zwykte gwiazdy. Innym pregasktéry mae
poméc w "ujawnieniu” czarnej dziury jest akrecja materizpooszonej. Uwalniana
przy tym energia potencjalna akreowanych czastek pregbistatecznie posta
promieniowania — zazwyczaj rentgenowskiego \ulPoniewa w ciasnych ukta-
dach podwojnych niemal zawsze spodziewamy sie otfimoaterii rozproszonej,
wiec uktady takie sa naturalnym miejsce poszukiwanid tybiektéw. O mali-
wej obecn&ci czarnej dziury w ukfadzie podwéjnym mogaiadczy nastepujace
okolicznaci: masa niewidocznego sktadnika jest wieksza od masyigmaej dla
gwiazd neutronowych i uktad jest zrodtem silnego pronmoeraEnia rentgenow-
skiego lub promieniowanig. Uktadami, ktére maja te wkasgoi sa np. LMC
X-3, Cyg X-3, Cyg X-1, SS 433, nowa rentgenowska V606 Monotigl inne.
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V. Gwiazdy Zmienne

Gwiazdami zmiennymi nazywamy te obiekty, ktérych cechyembacyjne
ulegaja zmianom w skali czasu znacznie krotszej od skalazrawolucyjnych,
a jednoczeénie wi&gciwej dla obserwacji astronomicznych, tzn. od milisekund
do dziesiatkdw (wyjatkowo setek) lat. Zmierstomaze odnoss sie do dowol-
nej wielkasci fizycznej, cho jasn&t odgrywa tu najwaniejsza role i jej zmianom
zawdzieczamy pierwsze odkrycia gwiazd zmiennych. Naypi@odobniej pierw-
szymi obiektami o zmiennej jasgoi byly mazliwe do zaobserwowania okiem nie-
uzbrojonym gwiazdy nowe i supernowe. Pierwsza zanotowamsyteczna dla
astronomii obserwacja gwiazdy supernowej zostata wykanatChinach w 1054
r. n.e. i dotyczyta wybuchu, ktéry dat poczatek obserwogyabecnie w gwiaz-
dozbiorze Byka mgtawicy Krab i znajdujacemu sie w niejgambwi. Pierwsza
gwiazda zmienna odkryta w czasach nawimych (1639) byta Miradg Ceti). Sys-
tematyczne poszukiwania gwiazd zmiennych rozpoczetwgpetowie XIX w. W
poczatkach XX w. znano ich ponad 4000.

Az do poczatkéw XX w. sadzono (c@giowo stusznie)ze zmiany jasngci
gwiazd sa spowodowane wzajemnyntaewaniem sie skladnikéw w uktadzie
podwdéjnym. Przypuszczenie to znalazto silne poparcie veatacjach spektro-
skopowych ujawniajacych okresowe zmiany prestiioradialnych u wieksZ&zi
gwiazd zmiennych. Przekonaniee zmiennét gwiazd jestwiadectwem ich po-
dwojndsci przetrwato a do pierwszego dziesigciolecia XX w., pominzomiektére
obserwacje wykazywaty powaa i niemaliwa do wyjsénienia sprzeczrso z ta
hipoteza; np. dla niektérych zmiennych zaréwno prédkadialna jak i tempera-
tura zmieniaja sie dokfadnie tak samo jak ja&n@ préby wyznaczenia orbit tych
rzekomych uktadéw podwojnych dawaty rozmiary osi wielkimacznie mniejsze
od przewidywanych warkzi promieni sktadnikbw. Sprzeczead te usuneta do-
piero wysunieta w drugim dziesiecioleciu XX w. hipoteaagaciji gwiazd. Od tej
pory wszystkie gwiazdy zmienne dzielimy na cztery podsiae/grupy o zasadni-
czo odmiennych przyczynach zmiersoa gwiazdypodwadjne ktérych zmienn&t
jest nastepstwem wzajemnego obiegu, gwiagdisujacelub inaczej - gwiazdy
zmienne fizyczné&torych zmiennét jest nastepstwem okresowych zmian rozmia-
row, gwiazdyniestacjonarngktorych zmienné wynika z chwilowych, na ogét
nieregularnych zmian parametréw fizycznych na powierzabmaiz najpézniej wy-
rézniona grupa gwiazdktywnych chromosferyczniewyraznych niejednorodno-
Sciach parametrow fizycznych na powierzchni, ktérych zmdiso jest wynikiem
obrotu wokot osi. Gwiazdy niestacjonarne i chromosferyezaktywne zostaty
oméwione poprzednio, w tej c&ei omoOwione sa podstawowe cechy gwiazd po-
dwajnych i gwiazd pulsujacych.
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10. Gwiazdy podwdjne

Obecnie staje sie coraz bardziej oczywiste i obserwaeyguitwierdzoneze
ponad potowa wszystkich gwiazd w Galaktyce wystepuje vadéth podwojnych
lub wielkokrotnych, krétko- lub dtugookresowych. A zatemiorzenie uktadéw
podwdéjnych powinno by wynikiem proceséw powszechnie przebiegajacych w
Galaktyce, a nie tylko wynikiem szczegdlnych okolicgob Zadowalajaca teo-
ria takich proceséw nie zostala jeszcze opracowana. Biednak pod uwage to
co wiemy o powstawaniu gwiazd pojedynczych w wyniku kurdaesie obtokow
molekularnych, do wyobeenia sa dwie maiwosci: gwiazdy powstaja pojedyn-
€zo, a nastepnie tacza sie w pary w wyniku zjawiska wygtawvalbo podwoéjnét
(lub nawet wielokrotnéc) jest zwiazana z samym procesem gwiazdotworczym.
Pierwsza maliwost wydaje sie mniej prawdopodobna, poniewaychwyt wy-
maga przekazania energii trzeciemu ciatu, a spotkaniehrgwviazd jest na ogét
niezwykle rzadkie, chonie catkowicie wykluczone np. w warunkach zwiekszonej
gesté&ci przestrzennej w obszarach, w ktorych rodza sie gwiazahacznie bar-
dziej prawdopodobna wydaje sie natomiast drugalimmst. Przyblzone modele
hydrodynamiczne swobodnie kurczacego sie obtoku pwiazdowego wskazuja,
ze jego nawet niewielki moment obrotowy sprawza, w kahcowej fazie kurcze-
nia sie obtok przybiera postavirujacego dysku otaczajacego twarde przedgwiaz-
dowe jadro. Dysk taki, zwtaszczazeli zawarta w nim masa jest poréwnywalna z
masa centralnego jadra, jest podatny na nieosiowe dilmeé zaburzenia, ktére
narastajac moga prowadzilo jego fragmentacji. Wedtug niektérych modeli, roz-
pad obtoku na dwie gwiazdy w wyniku coraz to szybszej rotawjze nastajdi
praktycznie tylko przed pojawieniem sie w nim znacznegadgntu gesteci. W
typowych obtokach o masach kilkudziesieciu mashSgradienty pojawiaja sie
woéwczas, gdy stojaca do dyspozycjistomomentu pedu odpowiada kotowej orbi-
cie o potosi wielkiej ok. 50 j.a. Ukladow o takiej separadfisginikow istotnie ob-
serwuje sie stosunkowo da i mechanizm ten nama uzna za odpowiedzialny za
powstawanie szerokich uktadéw podwaojnych. Do véyjeenia pozostaje natomiast
spos6b odprowadzania z uktadu energii i momentu pedu i wnia uktadu o
znacznie mniejszych rozmiarach. Jakoziiwe mechanizmy wymienia sie wyrzut
materii, oddziatywanie uktadu z pozostata materia rospona, czy tehamowanie
w wyniku oddziatywd@ magnetycznych. Ciagle jednak pozostaje do @yjenia
dlaczego mechanizmy te dziataja w jednych przypadkacie dziataja w innych,
pozostawiajac wiele luznych uktadéw podwéjnych.

Powyzsze rozwaania maja jednak wcikacharakter przede wszystkim jako-
Sciowy i wymagaja potwierdzenia przez niezwykle trudnezdealizowania troj-
wymiarowe modele hydrodynamiczne, zdolne do epjania zarbwno niezwy-
ktego zr&nicowania form uktadéw podwadjnych jak i obserwowanejstegei ich
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wystepowania. Odpowiednie badania statystyczne ni@Bogtszcze zakuczone
jednoznacznym i doktadnym wynikiem, niemniej jednak wiadona ten temat
wystarczajaco dzp, by mana byto dokona podsumowania wstepnych rezulta-
tow. Opieraja sie one na wszystkich znanych sposobachymsgnia gwiazd po-
dwojnych i sa obciaone wszystkimi efektami selekcji véaiwymi dla tych me-
tod. Stosunkowo najbardziej kompletny i jednolity matevdserwacyjny ist-
nieje dla normalnych gwiazd ciagu gtéwnego. Na jego patdistanazna wy-
snLE nastepujace wnioski dotyczace czéstavystepowania uktadéw podwadjnych
wsrdd gwiazd ranych typéw widmowych.

Gwiazdy typu O Czest&t wystepowania ukladéw podwojnychévod gwiazd
tego typu widmowego jest normalna, tzn. taka a&dnio dla wszystkich gwiazd.
Cecha charakterystyczna uktadow zawierajacych gwidyou O jest ich stosunek
mas bliski jednéci; uktady z matomasywnymi sktadnikami wtérnymi wystgpu
tylko wyjatkowo. Poniewa gwiazdy O sa obiektami miodymi, moa uwaat
ten fakt za wskazowkeze miode uktady podwodjne rodza sie ze stosunkiem mas
bliskim jedndci.

Gwiazdy typu BGwiazdy typu B wchodza w sktad uktadow podwéjnych z
normalna czesfiria i w szerokim zakresie stosunkéw mas. Za charakterysty
cechy podwaéjnych gwiazd B nzoa uzna szczegélnie dzga, w poréwnaniu z ukta-
dami F — G, liczbe uktadéw o okresach krotszych od ok. 100 dwadwyzka
ta nie ma jednoznacznego w$jaenia, poodobnie jak drugi fakt obserwacyjny,
ze wsréd uktadéw podwojnych, w ktérych sktadnikami pierwotriysa gwiazdy
ciagu gtéwnego typu B, istnieje wyrazna nadkg uktadéw ze sktadnikiem wtor-
nym o masie mniejszej od ok. 0,34.,. Nie jest t& jednoznacznie rozstrzygnieta
kwestia podwojnéci gwiazd Be; niewatpliwe uktady podwojne z gldwnym sktad
nikiem typu Be maja, z nielicznymi wyjatkami, okresy déize od ok. 100 dni.
Biorac pod uwage szybka rotacje tych gwiazd nie nalereszta spodzieveasie
ich wystepowania w ukladach krotkookresowych, gdzie pitgyptywowe mo-
glyby wyhamowa& szybki obr6t i doprowadzi do synchronizacji obrotu z obie-
giem. Niektdre hipotezy dotyczace natury gwiazd Be poguich stuprocentowa
podwdjnat, co jednak nie ma jeszcze potwierdzenia obserwacyjnego.

Gwiazdy typu AWSréd gwiazd tego typu widmowego ok. 32% stanowia
gwiazdy metaliczne Am, ok. 2% — gwiazdy osobliwe Ap a poZestt% —
gwiazdy normalne. Metaliczi$0 jest bardzo silnie skorelowana z podw@&oi:
Normalne gwiazdy A wystepuja tylko w uktadach o okresadlzsizych od ok.
100 dni, natomiast gwiazdy Am, ktére rzadko kiedy sa pojedg, wystepuja
niemal wylacznie w uktadach podwdéjnych o krétkich okrdsé2,5 do 100 dni).
Korelacje te uwaa sie za argument przemawiajacy na k&tzlgipotezy,ze meta-
licznost jest wynikiem proceséw dyfuzji w atmosferach gwiazd typukédrych
poczatkowa szybka rotacja zostata spowolniona poprzeehsgnizacje obrotu z
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obiegiem. Poniewaoddziatywania przyptywowe prowadzace do synchronizacj
sa wystarczajaco wydajne tylko w uktadach stosunkowsrgieh, a co za tym
idzie — o krétkich okresach obiegu, metalicdbaijawnia sie tylko w uktadach
krétkookresowych.

Czestét wystepowania podwoéjnych &w0d gwiazd osobliwych Ap(Hg,Mn)
jest normalna i wynosi okoto 50%, natomiast gwiazdy magreig, Ap(Si) i
Ap(Sr,Cr,Eu), wchodza w sktad uktadéw podwadjnych dwukietrzadziej. Na tej
podstawie mena wysné dwa ogolne wnioski: po pierwsze, podwégzanie ma
wptywu na osobliwgci sktadu chemicznego gwiazd Ap(Hg,Mn) i po drugie, pole
magnetyczne gwiazd magnetycznych wydaje sie utridfdaemowanie uktadow
podwajnych.

Gwiazdy typu Stohca, karty F — GStosunkowo najdoktadniej analizowana
grupa gwiazd, do ktérej odnosi sie zazwyczaj wyniki uzyskala innych typow
gwiazd. Typowy stosunek liczby gwiazd pojedynczych do pdjdwch, potroj-
nych i poczwornych jest 45:46:8:1.

Karty poznych typow widmowycRibserwacje uktadow podwojnych, w kto-
rych sktadnikiem gtéwnym sa karty typéw widmowych K i M, dajvyniki dast
niekompletne, ze wzgledu na niewielka jashabsolutna chtodnych kartéw. Nie
mniej jednak wszystko wskazuje na toe czestsC wystepowania gwiazd tych
typéw w uktadach podwdjnych jest normalna; odstepstwa oanalnych pro-
porcji dotycza tylko sktadnikéw szczegolnych typow gwdgzodwojnych. | tak
np. gwiazdy dMe wystepujace w krétkookresowych uktadpodwéjnych sa w
wiekszaci gwiazdami typu BY Dra, ktére obok wodorowych linii emijsych
w widmie wykazuja réwnie oznaki aktywnéci w postaci ciemnych plam i roz-
btyskow. Pozostate "normalne” gwiazdy dMe wystepujg avimacznie rzadziej
w uktadach podwaéjnych. Oznacza, e o ile emisja wodorowa nie ma bezpo-
Sredniego zwiazku z podwojgoia, to aktywnét typu BY Dra ulega wyraznemu
wzmochieniu w uktadach podwdéjnych.

Podwéjn&t gwiazd spoza ciagu gtéwnego jest niekiedy trudniejszaidier-
pretowania. Na przyktad, gwiazdy OBN, gorace gwiazdy zahditioscia azotu,
ktére wystepuja we wszystkich klasach jasciood | do V, sa w wieksAzi czton-
kami utadéw podwojnych, o okresach 3 — 220 dni, natongasiha z gwiazd OBC
(goracych gwiazd z nadwka wegla), ktore wszystkie sa nadolbrzymami, nie jest
znana jako podwojna. Mniej wiecej potowa gwiazd Wolfa-Biaywystepuje w
uktadach podwaéjnych, co oznacza cecha WR nie jest zwiazana z podwdéicia.
Podobnie jest z btekitnymi maruderami, ktére wbrew wysoyva niekiedy przy-
puszczeniom, nie wszystkie sa uktladami podwojnymi. Zegumé jest natomiast,
ze zdecydowana wieks@mgwiazd uciekajacych to gwiazdy pojedyncze.

Wobec ogromnej rozmaigei typow gwiazd podwdjnych &b istotna sprawa
jest ich klasyfikacja. Przez dtugi czas kryterium podziabawojnych na poszcze-
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golne grupy byly - a w pewnym sensie sa dotychczas - metdupliserwaciji. Z
tego punktu widzenia odmhiamy: podwdéjne wizualnektérych oba sktadniki daja
sie rozdzielt podczas obserwacji teleskopowych i ktérych wzajemne zeutie
na sferze niebieskiej nze byt zmierzone metodami astrometrycznymadwaéjne
spektroskopowew ktérych widmach meemy mierzyg periodyczne przesuniecia
dopplerowskie linii widmowych nafacych do jednego lub obu skfadniképo-
dwdjne zatmieniowektére dzieki odpowiedniemu nachyleniu ptaszczyzny tyrbi
w stosunku do obserwatora ziemskiego wykazuja periodycmniany jasnsci
Swiadczace o wzajemnym przestanianiu sie skladnikowzy@iscie podziat na
te trzy grupy nie jest roztaczny.

Historycznie najwczéniej, bo juz w potowie XVII w., odkryto gwiazdy po-
dwadjne wizualne (Mizar w 1650 r.). Dilugoletnie obserwacgrametryczne
pozwalaja w ich przypadku na wyznaczenie widomych orbit sktadnikow lub
co najmniej ich widomej orbity wzglednej. Dobrze znanymetodami mecha-
niki nieba mana na tej podstawie wyznadzjednoznacznie wszystkie elementy
rzeczywistych orbit w przestrzeni (lub rzeczywistej oybivzglednej). Jak byto
powiedziane w rozdziale 5, uktady podwdjne wizualne o zohnyaralaksach sa
jedynymi obiektami poza Uktadem Stonecznym, dla ktéryctelmee jest wyzna-
czenie mas na drodze be&pedniej. Liczba znanych gwiazd podwojnych wizual-
nych siega 40000, tylko dla ok. 400 znane sa elementy, alitarygodne warteci
mas mana wyznacz§ w mniej niz stu przypadkach. Obserwacje gwiazd podwdj-
nych wizualnych oraz wyznaczanie elementéw ich orbit sgam@m astrometrii
i nie leza w obszarze bezprednich zainteresowiaastrofizyki; z astrofizycznego
punktu widzenia interesujace sa przede wszystkim wydokyczace masy sktadni-
kow. Nalezy jednak pamieta ze wyniki te ograniczaja sie do obiektéw z bliskiego
otoczenia Staca; obserwowana separacja sktadnikéw maleje odwrotrapopy
cjonalnie do odlegfsci od obserwatora.

Gwiazdy podwdjne spektroskopowe Stwierdzenie zmian predkoi radial-
nych obu skfadnikéw (uktady takie oznaczamy symbolem SBRB)dhdby jed-
nego skfadnika (uktady SB1) uktadu podwojnego jest okaliszia bardzo istotna
z punktu widzenia astrofizycznych badgwiazd podwdéjnych. O mabiwosci po-
miarow predkd&ci radialnych decyduje nie odleg@ouktadu, a tylko jego jasrs
obserwowana. W obecnym stanie techniki obserwacyjneglime jest uzyska-
nie widma dla kadego w zasadzie obiektu zmiennego czy podejrzanego o zmien
nost. Fakt,ze nie dla wszystkich dysponujemy obserwacjami wystagczani do
sporzadzenia krzywej pred&oi radialnych jest wynikiem ogranicaeatury prak-
tycznej: dla stabszych obiektéw uzyskanie odpowiednazy widm réwnomier-
nie roztonych w czasie mze okaza sie zadaniem nadmiernie czasochtonnym i
kosztownym.

Na Rys. 10.1 przedstawiona jest orbita jednego ze skiladnikdadu podwoj-
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obserwator

Rys. 10.1 Orbita w uktadzie podwojnymQ jest weztem wstepujacym orbity gwiazdy
G; N wyznacza kierunek periastronu i zarazem kierunek osi géwrbity; w jest argu-
mentem szerol&ei periastronu, czyli katem w ptaszczyznie orbity nzgdinia weztéw

i kierunkiem periastronuy jest anomalia prawdziwa, czyli katem w ptaszczyZznibityr
miedzy kierunkiem osi gtdwnej orbity i promieniem wodyatgwiazdyr.

nego. W wyniku ruchu gwiazdy po orbicie zmianie ulega jejrpieh wodzacy
r oraz anomalia prawdziwa. tatwo zauwayc, ze rzut promienia wodzacego na
kierunek prostopadty do osi weztow (w ptaszczyznie grojest rowny

r' = rcog(w+ o) — 90°] = rsin(w+ o)
Rzut tego rzutu na kierunek widzenia jest rowny
z=rsin(w+v)sini (10.2)
Pochodna wzgledem czasu jest predkma radialna mierzona przez obserwatora
dz dr . . . .do
V= @ +y= & sin(w-+v) sini +r cofw+v) sini—

gdziey jest predk&ciasrodka cigkaosci uktadu wzgledem obserwatora i oma ja
wyznaczy z oczywistego warunkize po uptywie jednego okresu gwiazda musi
powrécic do tego samego miejsca na orbicie, co jest rowrrm@aadaniu by

Pdz

g =0 (10.3)

+y (10.2)
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Korzystajac z réwnania elipsy, o pétosi wielkiaji mimoSrodziee, wyrazo-
nego za pomoca anomalii prawdziwej

a(l-é&)
=— 104
' 1+ecosv’ (10.4)
oraz z catki pdl w ruchu po elipsie
dv 21
200 Ao /o
g~ po 1-¢€? (10.5),

po prostych przeksztatceniach dostajemy

B 2_11 asini
CPV1I-@

Z réwnania tego wynikaze V; osiaga wartéci ekstremalne gdw + v jest
rowne O lubT, tzn. gdy gwiazda przechodzi przez wezly orbity. Rysunek
10.2 przedstawia przyktadowa krzywa preékoradialnej obserwowana dla jed-
nego ze sktadnikow uktadu podwojnego. Punkty B oznaczaja najwieksza
dodatnia i najwieksza ujemna predkaradialna liczona odredniej predksci .
Wprowadzajac oznaczenie

Vi [ecosw+ cofw+v)] +. (10.6)

2masini
K="—"""" 10.7
Pv1—¢e? ( )

z réwnania (10.6) dostajemy predi@ w weztach
A=K(1+ ecosw) (10.8)
B = K(1— ecosw) (10.9)
Wynikaja stad proste zwiazki
A+B _

—— =K 101
. (1010)
A—-B
— = Kecosw (10.11)
A—-B
— = 10.12
ATE ecosw (10.

Z réwnania (10.7) mpemy obliczy rzut pétosi wielkiej orbity na ptaszczyzne kuli

niebieskiej
asini = I§—|1:\/1—e2 (10.13)
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Jezeli P wyrazimy w dobach, & w km/s, wéwczas rzut potosi wielkiej wyrany
w km jest

asini = wKP\/l—eZ: 1,375 10°KPy/1— & (10.14)

Il Prawo Keplera przyjmuje szczeg6lnie prosta pogezeli masy wyrazimy
w masach Stoca, poétosie wielkie w jednostkach astronomicznych i okieiegu
w latach gwiazdowych:

ay +ap)3
M+ My = % (10.15)
Poniewa potosie wielkie sa odwrotnie proporcjonalne do mas,
a M]_
— = 10.16
a M ( )
wiec
My M1+ Mo
= = 10.17:
aata=a+q YA a1 A ( a)
Mo My + Mo
—a,—s —a——= 10.17b
a ar +ap=a at, ( )

Podstawiajac np. (10.17a) do (10.15) i mago obie strony przez sihdosta-
jemy
o LM\ 5
3 1 2\ 3.3
(My+ M) sin’i = 52 <Tz> ajsin’i
Podstawiajac nastepnag sini z (10.14) i wyraajac masy w masach $ica,a; w
km, K1 w km/s i P w dobach otrzymujemy ostatecznie

3cindi
% — 1,038 10 "K3P(1— )32 (10.18)
1 2

fi=
Wielko&t f; nosi nazwefunkciji masi jest wyrazona w masach Shza. Funk-
cja mas jest jedyna informacja jaka memny uzyska o masie sktadnika na
podstawie amplitudy predkai radialnych pierwszego sktadnika — jezeli znana
jest ponadto ekscentryczsoorbity. Jak tatwo mpna wywnioskowa z zaleno-
Sci (10.18) funkcja mas przedstawia dolna granice masyidiocznego sktadnika
przy ustalonej wartsci stosunku mag = M,/ M;.



349

Wiecej informacji o uktadzie uzyskujemy w przypadku, gdywidmie wi-
doczne sa linie pochodzace od obu sktadnikéw i znaneisgkabywe predkéci ra-
dialnych. Piszac rownanie (10.14) dla obu potosi wielkiclizielnie, a nastepnie
dodajac otrzymane réwnania stronami, dostajemy

(ag +ap)sini = 1,375. 10*/1— €2(Ky + K2)P (10.19)

Mnozac obie strony Ill Prawa Keplera (10.15) przez’sinwstawiajac do niego
powyzszy zwiazek dostajemy w tych samych jednostkach co pdpiae

(My+ M) sin’i = 1,038-10 7 (1 — €2)3/?(Ky + Kp)°P (10.20)

Poniewa

% = E—i, czyli M, = Ml% lub M = %E—i
wiec

M+ 9, = M+ A = 96(ZEE) — (LD
co wstawione do (10.20) daje odpowiednio

Mysini = 1,038- 1077 (1 — €2)%/(Ky + K2)?KoP (10.21a)

Mosin®i = 1,038- 1077 (1 — €2)¥/?(Ky + K2)?K1P (10.21b)

A zatem znajac obie amplitudy predi® radialnych maemy wyznacz§ obser-
wacyjnie zaréwno stosunek mas jak i poszczegélne masy proneqrzez sii.

W uzyskanych wyej zalendsciach wystepuje rowneeekscentryczrit e, kto-
rej oczywgcie z gory nie znamy, ale ktéra — wraz z niektérymi innyneireentami
orbity — maemy stosunkowo tatwo wyznadzya podstawie krzywej predkoi
radialnych dowolnego ze sktadnikow. Najéziej stosowana jest w tym celu gra-
ficznametoda Lehmann-FilhésaNa Rys. 10.2 zaznaczone sa dwa obszary pod
krzywa predkéci radialnych o polach powierzchidy i Z,. Pola te sa catkami z
predkdaci radialnej (10.2), wigc ich ward jest rowna ranicy odpowiednich war-
toSci z z réwnania (10.1). Biorac pod uwagee w punkcieA, gdy w-+v = 0,
odpowiednia wartgt z jest rowna zeru, pol€aA jest rowne rzutowiz w punkcie
C. Oznaczajac anomalie prawdziwa odpowiadajaca mwikE przezv,; mozemy
napis&

z; = r1Sin(v1 + w) sini

Z takich samych powodéw

Zp = —r3Sin(v + W) sini
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Rys. 10.2Krzywa predkéci radialnych jednego skladnika i jej analiza.

gdziev, jest anomalia prawdziwa odpowiadajaca punkt@wviPoniewa punktC
lezy na drodze gwiazdy od wezta wstepujacego do zstepgja a punkb na dro-
dze od wezta zstepujacego do wstepujacegm, t@; musza mié znaki przeciwne
(2 jest ujemne). Korzystajac z tych zwiazkéw oraz z réowngdid.4), a take
biorac pod uwageze zgodnie z (10.12)

A-B
A+B
po prostych przeksztatceniach dostajemy dwa rownania

. 2VvAB z1+ 2

esinw=——
A+B zn—27

A-B
A+B
z ktérych wyznaczamy ekscentrycAgce i dtugost periastronuw. W momencie
przepcia przez periastrom anomalia prawdziwa réwna jest zero czyli zgodnie z
(10.6) predkéc radialna jest réwna

cojv1 + W) = coqv2 + W) = —

(10.22)

ecosw = (10.23)

Vi periastr = K(1+ €) cosw (10.24)

Predkdci takiej odpowiadaja na ogét dwa momenty czasu na krzysgjikci
radialnych. Poniewajednak w punktact\ i B wartdsci v + w sa odpowiednio ©
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»

M, X, M, X

Rys. 10.3Potencjat pochodzacy od dwoéch ni#g i M, w uktadzie rotujacym.

i 180°, wiec znajac wartst w mozna jednoznacznie oksBt moment, w ktorym
v=0

Przewidywane warteci predké&ci radialnych dla dowolnych momentéw czasu
t wylicza sie z nastepujacych réwma

2 :
Fn(t—T) —E —esinE (10.25)

v l1+e E
tgé = ‘/1Tetg§ (10.26)
V; = y+ Kecosw+ K cogv + w) (10.27)

Roéwnanie (10.26) daje jednoznaczna zatit miedzy anomalia prawdziwa
i anomalia ekscentryczn@, poniewa v = E dlaE =0 i E = 18@, czyli v jest
zawsze w tej sameajwiartce cok.

Model Roche’a Podstawa dzisiejszej interpretacji zjawisk zachogizaon
uktadach podwdjnych jest odwotanie sie do stosunkéw dycamgch w ukia-
dzie podwdjnym w ramach tzvagraniczonego problemu trzech ci&odstawowa
wielkoScia modelu Roche’a jest potencjat grawitacyjny wokolpauwiazd obie-
gajacych sie wzajemnie po orbitach kotowych. Wybierznidad wspétrzednych,
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taki jak przedstawiony na Rys. 10.3, ktérego poczatekdiejsie wsrodku

ciezkosci sktadnika o wiekszej masieM;, 05 X pokrywa sie z kierunkiem
taczacym oba skladniki a plaszczyzixd¥ pokrywa sie z plaszczyzna orbity.
Oznaczmy ponadto przézodlegtast miedzy gwiazdami i przeX. — wspéirzedna
srodka masy uktadu (w wybranym przez nas uktadzie pozodtaie wspo6trzedne
Srodka masy sa rowne zeru). Dla uproszczenia ograniczenyylio do rozwa-
zenia potencjatu w ptaszczyznie orbity. W dowolnym puekigj ptaszczyzny o
wspétrzednychX,Y potencjat catkowity jest suma trzech sktadnikéw: potahcj
grawitacyjnego pochodzacego od sktadnika glownegdf; /R;, potencjatu gra-
witacyjnego od skfadnika wtérneg@9, /R, oraz potencjatu sity dstodkowej

w uktadzie obracajacym sie wok&todka masy z predkaia katowaw wraz z

obiegajacymi sig gwiazdamiy’[(X — X;)? 4 Y?]/2. Ograniczajac rozvzania do
orbit kotowych, mamy dla predigzi katowej

M+ M
=T

Z definicji srodka masy,
XMy = (A—Xe) Mo

wynika
Mz q
= A:
Xe My + Mo q+1

gdzie symboleng oznaczylsmy stosunek mas

A (10.28)

_9%
q_ Ml
Potencjat w punkci&,Y jest zatem
M My 1_ M+ Mo M ? 2
W=G—=+G==+G— < |(X—=—"—A) +Y?| =
GR1+GR2+ZG A3 My + Mo +

B G( My + M) { My é n M, AL
N A M+M R M+Mo R

11 Mo M\’
= |X24Y2-2X A A? 10.29
2|t T My + M +<M1+9V[2> (1029
Po prostych przeksztalceniach wynika stad
A 1 q 1 1 g 1 1,
W. —= =Q=—"" "4+ —— =+ (X¥+ 10.30
G(Ml—l-Mz) 21+q 1+qr1 14qr2 2( )/2) ( )
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Rys. 10.4Przekroj powierzchni statego potencjatu ptaszczyznigtyvb modelu Roche’a.

gdzier; = Ri/Ar; = Ry /A x=X/Aiy=Y/A. Bezwymiarowy potencjaf) za-
lezy tylko od stosunku mag. Przeciecia tréjwymiarowych powierzchni ekwipo-
tencjalnychQ =const z ptaszczyzna orbity sa przedstawione na Rys. 10.4.

Ich zasadnicze cechy mona wydedukow@z (10.30). W szczegdlisai, tatwo
zauwayc, zeQ moze osiaga bardzo dae wartdci tylko wéwczas, gdy; lubr, sa
bardzo mate, co oznaczze powierzchnia dzego potencjatu maja ksztatt kul o nie-
wielkich promieniach otaczajacych obie masy. Wniosekgshzgodny z intuicja,
poniewa bardzo blisko gwiazdy pole grawitacyjne jest dtome przede wszyst-
kim przez jej mase i grawitacyjny wptyw drugiej gwiazdy je® zaniedbania. Dla
coraz to mniejszych warei potencjatu dozwolone sa coraz to wieksze waaitn
i ry, @ tym samym wptyw "niesymetrycznego” wyrazu, zalego o i y, staje sie
coraz wiekszy: powierzchnie ekwipotencjalne pmne coraz dalej od poszczegdl-
nych sktadnikéw staja sie coraz bardziej owalne. Dla pgwvaytycznej wart§ci
potencjatu owale te stykaja sie ze soba. Powierzchkwgpmtencjalng, dla kto-
rej to nastepuje nazywankrytyczna powierzchnia Roche’aeszcze mniejszym
wartosciom potencjatéw, czyli wiekszym odlegiciom, odpowiadaja powierzch-
nie "hantlowe” otaczajace w sposoéb ciagly obie gwiazdym&niete powierzchnie
ekwipotencjalne o takim ksztalcie istnieja tylko do nastej granicznej wartci
potencjatu, definiujacegwnetrzngrytyczna powierzchnie Roche’a; w wiekszych
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odlegtasciach od uktadu ich ksztatty staja sie coraz bardziggkeul
Z granicznymi wart8ciami potencjatu zwiazane sa charakterystyczne punkty
L1 — Ls zwanepunktami Lagrange’aW punktach tych

Lagrange’al;. Rozmiary powierzchni krytycznych oraz palenia punktowl s,

0Q Q00

x oy ez
czyli znika sita dziatajaca na czastke probna.

Z powodow, ktére zostana wygaione nzej, najwieksze znaczenie dla fizycz-
nego stanu uktadéw podwdéjnych ma krytyczna powierzchniah@@ oraz punkt

L, i L3 sa podane w Tabeli 10.1. Przyjeto przy tym uktad wspd@rgeh taki
jak na Rys. 10.3, tzn. poczatek uktadu wspoétrzednychdujejsie wsrodku

ciezkaosci sktadnika gtéwnegd\fy, oS X jest skierowana odv; do 24, 0SY lezy

w ptaszczyznie orbity (pokrywajacej sie z ptaszczyzysunku), & Z jest prosto-
padta do ptaszczyzny rysunkyy, yi1, 21 i X2,¥2, 2, S@ rozmiarami obu krytycznych

powierzchni Roche’a w trzech wspétrzednych, liczonymi&ddkéw cigkosci

odpowiednich skladnikow.x; 1,X 2,% 3 S@ wspotrzednymi punktow Lagrange’a.
Wszystkie wielk&ci sa wyraone w jednostkach wzglednych, w ktérych odlégto
miedzy sktadnikamA = 1.

Tabela 10.1.
Rozmiary krytycznych powierzchni Roche’a i pakenie punktéw Lagrange’a

q X1 y1 7 X2 Y2 z X1 XL2 XL3

1.0 | -0.40498 0.37420 0.3562[11.40498 0.37420 0.3562{10.50000 1.69841 -0.6984
0.8 | -0.42498 0.39501 0.374911.38532 0.35388 0.337700.52295 1.66147 -0.7341
0.6 | -0.45118 0.42244 0.399091.36061 0.32853 0.3143[10.55234 1.61304 -0.7775
0.4 | -0.48855 0.46189 0.432781.32720 0.29465 0.282600.59295 1.54538 -0.8318
0.2 | -0.54368 0.52983 0.487501.27460 0.24233 0.232940.65865 1.43808 -0.9025
0.1| -0.61414 0.59609 0.5345[11.22831 0.19746 0.189910.71751 1.34699 -0.9469

 —
=

oo o

Wygodna charakterystyka rozmiaréw krytycznej powiénzic Roche'a jest
jej promien Sredni §, zdefiniowany w taki sposobze (4/3)1rs, jest rowne
prawdziwej objetéci strefy Roche’a, czyli obszaru przestrzeni ograniczonego

powierzchnia Roche’a.
doktadnécia ok. 2%

Dla dwoch gwiazd o stosunku mgaszachodzi z

%’“ =0,38+0,2logg dla03<qg< 20

(10.31a)



355

(a) rozdzielone

Py
-

(b) podlrozdzielone

¢

@

(c) kontaktowe (d)

O O=

Rys. 10.5Rodzaje uktadow podwdjnych.

'm q 1z
™y _0,462<m> dla0<qg<0,8 (10.31b)
Zauwamy, ze odwracajac stosunek mas ana z tych przyblkeh otrzyma roz-
miary obu stref Roche’a.

Sktadniki uktadu podwadjnego, ktére z dobrym przygihiem mana w roz-
wazaniach dynamicznych uwat za obiekty punktowe, w rzeczywistc maja
skahczone i to niekiedy bardzo da rozmiary, a ich ksztatt jest oczysdie okre-
Slony przez ksztalt powierzchni ekwipotencjalnych. Wrajg stosunek rozmia-
row gwiazd i krytycznej powierzchni Roche’a jest podstaivisiejszej klasyfika-
cji uktadéw podwojnych. Rysunek 10.5 przedstawia scheozalg trzy maliwe
sytuacje:

(a) Obie gwiazdy sa znacznie mniejsze od otaczajacychjgrdznych po-
wierzchni Roche’a. Ich ksztatlt jest niemal doktadnie kyliOba sktadniki — jéli
poming& oddziatywania grawitacyjne — sa od siebie praktycznisepdrowane i
ich ewolucja przebiega tak jak dla gwiazd pojedynczych.ddigtakie nazywamy
uktadami rozdzielonymi, D

(b) Jedna z gwiazd (mniejsza lub wigksza) ma rozmiary posavalne z roz-
miarami krytycznej powierzchni Roche’a lub wypetnia jgkoavicie. Jej ksztait
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rozni sie wyraznie od kulistego. Krytyczna powierzchniacRe'a stanowi gérna
granice rozmiaréw gwiazdy: materia, ktéra przekroczyptsvierzchnie znajdzie
sie na powierzchni ekwipotencjalnej otaczajacej obigagdy i tym samym utraci
zwiazek z macierzysta gwiazda. Ograniczenie rozmiagivwazdy ma istotny
wplyw na jej ewolucje oraz procesy ewentualnej wymiany ynasedzy skfad-
nikami. Uktady takie nazywamgotrozdzielonymi, SD

(c, d) Obie gwiazdy wypetniaja swoje krytyczne powierziehiRoche’a co
oznacza,ze tworzaca je materia znajduje sie w fizycznym kontakcsad te
nazwa tych uktadéw uktady kontaktowe Mozliwe sa przy tym dwa przypadki:
rozmiary gwiazd sa doktadnie réwne rozmiarom powierzatkivipotencjalnych
(jak w przypadku c), a kontakt nastepuje tylko w punkcie flaage’al, albo
rozmiary obu gwiazd sa nieco wigksze, takmateria wypetnia réwnie obszar
miedzy wewnetrzna i zewnetrzna krytyczna powieriehRoche’a (przypadek d).
Materia ta naley jednoczénie do obu sktadnikéw.

W odniesieniu daiasnych uktadow podwéjnyctv ktérych odlegtéci miedzy
sktadnikami sa porownywalne z ich rozmiarami, stosuje jsgzcze nieco od-
mienny podziat nauktady rozdzielone, DCB, uktady bliskie kontaktu, NGBz
niskotemperaturowe uktady kontaktowe, LTCB

Gwiazdy zacmieniowe Wzajemny obieg sktadnikow powoduje stata zmiane
ich potazenia w stosunku do obserwatora. W wielu przypadkach saim ounc
bitalny i zwigzana z tym zmiana "wygladu” uktadu wystamcdo spowodowania
zmian jasnéci obserwowanej. Zeli z&s kat miedzy kierunkiem do obserwatora
i pfaszczyzna orbity jest wystarczajaco maty (czyli kachyleniai zdefiniowany
na Rys. 10.1 jest bliski 9, wéwczas obserwujemy wzajemnetnsiewanie sie
sktadnikéw.

Przebieg zamienia i odpowiadajace mu zmiany jasaouktadu sa przedsta-
wione schematycznie na Rys. 10.6.

Zatmienie wiekszej gwiazdy przez gwiazde mniejsza (padgk A) nazy-
wamy tranzytem zatmienie to mae by czesciowe lub obraczkowe. Cyframi
oznaczone sa cztery podstawowe fazgragnia, zwandontaktami (1) - pierw-
szy kontakt zewnetrzny, (2) - pierwszy kontakt wewnefrz(8) - drugi kontakt
wewnetrzny i (4) - drugi kontakt zewnetrzny. @aienie, podczas ktérego skiad-
nik 0 mniejszej jasn&ci powierzchniowej zakrywa skfadnik o wiekszej jascio
powierzchniowej nazywamygacmieniem gtownyna odpowiadajace mu minimum
jasnéci nazywamyminimum gtéwnym

Na Rys. 10.6 przyjeto,ze wigksza gwiazda ma wigksza jasno
powierzchniowa; tranzyt A jest zatem zwiazany Zméeniem gtownym. Ruch
obiegowy obu sktadnikéw uktadu sprawie po pewnym czasie obie gwiazdy po-
nownie znajda sie na jednej linii z obserwatorem i nastipgie z&mienie, tym
razem zaéamienie gwiazdy mniejszej przez wieksza, ktére nazywarkyltacja
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Rys. 10.6Geometria zamieh.

Powt6rza sie te same kontakty co poprzednio, tyle tytleoy odwréconej kolejno-
§ci. Z&mienie to nazwiemyvtérnym poniewa odpowiada zemieniu gwiazdy o
mniejszej jasnsci powierzchniowej przez gwiazde o wiekszej jasrigpowierzch-
niowej. Maze ono by czeciowe lub catkowite (dla przyjetej na rysunku warto-
§ci kata nachylenia - jest zaieniem catkowitym). Odpowiadajace muinimum
wtérne jasnaci jest plytsze od minimum gtéwnego. Raca fazy miedzy mini-
mum gtéwnym i wtérnym zaley od ekscentryczriwi orbity. Jeeli orbita jest
kotowa = 0), to odstep w czasie miedzy minimum gtéwnym i wtérnynt jgs-
ktadnie réwny potowie okresu. 2eli orbita jest ekscentryczna, to moment mini-
mum wtérnego mpe wypada w zasadzie w dowolnej fazie, zalte od tego jak
duza jest ekscentryczi8o i w jaki spos6b ustawiona jest p&tavielka orbity w
stosunku do obserwatora.

Na podstawie Rys. 10.6 mpa te zrozumi€ w jaki spos6b obserwacje @a
mieh moga dostarcZyinformacji na temat promieni obu gwiazd. Przgpmy, ze
uktad widzimy doktadnie "z boku”i(= 90°) i ze orbita o p6tosi wielkiep jest do-
ktadnie kotowa. Predi& ruchu orbitalnego jest rownam@/P, gdzieP jest okre-
sem obiegu. Jak fatwo wid#iez rysunku, mniejszy sktadniR przebywa droge
réwna swojejsrednicy w czasie od pierwszego kontaktu zewnetrznegaetovp
szego kontaktu wewnetrznego, czyli w czadie-d)/2). Wynika stadze promié
mniejszego sktadnike; = Ta(D —d)/(2P). Rownie tatwo mana sie przekor@a
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Rys. 10.7Przyktadowe krzywe blasku gwiazd@aieniowych o ranym stopniu kontaktu.
Pod kada krzywa podany jest okres w dniach.

ze droge réwn&rednicy wiekszego sktadnika sktadnik mniejszy przebyweza-
sie od pierwszego kontaktu zewnetrznego do drugiego kantaewnetrznego,
czyliw czasied+ (D—d)/2= (D +d)/2. Na tej podstawie mzmy napisawy-
razenie na wielk&t obu promieni

o= 2P(Dj:d) (10.32)

W rzeczywist&ci obserwowane krzywe zmian jageo (zwane te krzywymi
blask) wynikajace z zémieh i obiegu orbitalnego wykazuja znacznie wigksza
rozmait&t niz mogtby to sugerow@Rys. 10.6. Mana jednak wyrénic w nich
pewne cechy wizace sie bezpvednio z geometrycznymi i fizycznymi charakte-
rystykami uktadu podwojnego. Krzywe blasku gwiazdméeniowych dzielimy
ze wzgledu na ich ksztatt na kilka zasadniczych grup (R9s7)1

Krzywe blaskutypu EA charakteryzuja sie stata lub prawie stata jdsti@
miedzy z&mieniami oraz obecrszia dwoch wyraznych miniméw jaséa o ré-
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nej z reguty gteboksci. Uktady o takich krzywych blasku nazywamy t&lgolami

od prototypu tej grupy - Algola Persei). Charakter zmian jassod i okresy dhz-

sze od kilku dziesiatych dnia, naj&gej kilkadziesiat lub kilkaset dngwiadcza,
ze sa to uktady dobrze rozdzielona, wzglednie pétrodaie (jak sam# Persei).
Typy widmowe skladnikow zawieraja sie w szerokim zakeesd O6 do M1, z
waskim maksimum miedzy Al i A5.

W krzywych blasku typu EBréwniez wystepuja dwa minima o nieréwnej
gtebokaci, a ich okresy sa dhsze od jednego dnia. Jednak w adhi@niu od
Algoli jasncst miedzy zamieniami wykazuje tak die i ciagte zmianyze foto-
metryczne efekty kolejnych kontaktéw sa catkowicie zakomsne. Taki ksztait
krzywej blasku miedzy Zamieniami jest spowodowany z jednej strony silnym od-
ksztatceniem samych gwiazd, a z drugiej - nierbwnomierngekiadem jasngci
na ich powierzchni. Typy widmowe skfadnikéw sa najeziej B lub A. Typowym
przedstawicielem jest ukigélLyrae.

Podobny ksztatt krzywej blasku, ale okresy z reguty krétsdgednego dnia,
maja uktadytypu EW Gilebokaci miniméw moga b§ zaréwno nieco mne jak
i identyczne. Krotki okres orbitalny, od 0,25 do 1 dnia, osline znieksztalce-
nie obu sktadnikéw wskazuja na toe sa to uktady kontaktowe. Typy widmowe
sktadnikbéw zawieraja sie w przedziale F — G. Krzywe p@stk radialnych, czesto
moazliwe do wyznaczenia dla obu sktadnikéw, sa niemal dokkadmusoidalne, co
oznaczagze orbity sa kotowe. Gwiazdy tej grupy nazywamy réven@Emniennymi
typu W UMa.

Oddzielna, cho ddt niejednorodna pod wzgledem parametréw fizycznych,
grupe stanowigmienne elipsoidalnéoznaczane symbolefll). Sa to uktady w
ktérych wskutek oddziatywaptywowych oba sktadniki sa wyraznie odksztatcone
i ktérych kat nachylenia orbity w stosunku do obserwataemskiego jest zbyt
maty, by mana byto obserwowazacmienia. Niewielkie zmiany jasisoi, 0 am-
plitudzie rzedu 0.1 mag, sa spowodowane tyew kolejnych fazach oba sktadniki
sa do nas zwrdcone raz wiekszymi a raz mniejszymi przekmgjdajac w ciagu
jednego okresu obiegu dwa minima i dwa maksima blasku. Natpade samej
tylko krzywej blasku trudno jest jednoznacznie adhié niez&mieniowy ukfad
eliptyczny od gwiazdy zmiennej o sinusoidalnej zmianiegssi z okresem dwu-
krotnie krétszym.

Obserwowane krzywe blasku zafe od geometrycznych i fizycznych para-
metrow uktadu. Do ich poznania stosuje sie obecnigt diczywista procedure
polegajaca na poréwnaniu krzywych teoretycznych obligzh dla konkret-
nego zestawu parametrow z krzywa obserwowana i znaleziakiej krzywej
teoretycznej, ktora w granicach przyjetych kryteriow dwjtadniej odtwarza
krzywa obserwowana. Popularny kod Wilsona — Devinneyawada wyzna-
czy€ nastepujace parametry uktadu: nachylenie orbity, edigk jasnsci mono-
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chromatyczne skladnikéw, ich temperatury efektywne, wspdniki pociemnie-
nia brzegowego i grawitacyjnego, stosunek mas oraz patgnppwierzchniowe
(okreslajace doktadny ksztatt sktadnikéw), one bowiem &lag rozktad jasr&ci
na powierzchni sktadnikow oraz geometri€mdenia. Dodatkowe uwzglednienie
wynikow spektroskopowych obserwacji zmian presigiaadialnych dostarcza pet-
nej wiedzy o parametrach uktadu wyanych w jednostkach absolutnych.

Ewolucja uktadéw podwéjnych. Ewolucja gwiazd podwojnych jest okre-
Slona przede wszystkim przez ich rozmiary. W szerokich dédn, w ktorych
strefy Roche’a sa znacznie wieksze od rozmiaréw posztagch gwiazd, ewolu-
cja kazdego ze sktadnikéw przebiega tak jak dla gwiazdy pojedsnezakiej sa-
mej masie. Inaczej jest siasnych uktadach podwéjnycv ktérych rozmiary stref
Roche’a sa poréwnywalne z rozmiarami gwiazd. Ewolucjadigdtjako catéci jest
zalezna od ewolucji kadego ze sktadnikéw, przede wszystkim sktadnika gtéwnego
0 wiekszej masie. Zazwyczaj wyadia sie trzy podstawowe drogi poczatkowej
ewolucji uktadu, zwiazane z trzema fazami ewolucji, w ltdr gwiazda zwieksza
znacznie swoje rozmiary, tj. z faza palenia wodoru w jadradchodzenia od ciagu
gtownego oraz z fazami kurczenia sie jadra i ekspansgaiioprzed zapaleniem
kolejno helu i wegla.

Przypadek Aodnosi sie do uktadéw na tyle ciasnycte sktadnik pierwotny
dochodzi do powierzchni Roche’azw fazie palenia wodoru w jadrze. Dalszy
wzrost rozmiaréw poza krytyczna powierzchnie ekwipajaina pocigaga za soba
utrate masy przez punkt Lagrange’ai przeniesienie jej do sktadnika wtdrnego.
Jak byto powiedziane w rozdziale 9, wzrost rozmiaréw w tejidajest bardzo
szybki i tak samo szybko przebiega proces transferu masgayisktadnikami.
Trwa on tak diugo dopoki gwiazda tracaca materie niegrggkonfiguraciji row-
nowagi o0 promieniu rownym promieniowi strefy Roche’a. Jaknka z obliczé
modelowych, nastepuje to zazwyczaj po odwrdceniu piemegd stosunku mas:
gwiazda poczatkowo bardziej masywna staje sie mniej magyw dalszym ciagu
pali wodo6r we wnetrzu i wypetnia strefe Roche’a, zachayeujozmiary podol-
brzyma, ktérego jasrsd jest o 1 - 3 wielk8ci gwiazdowe wieksza od jassm
gwiazdy ciagu gtéwnego o takiej samej masie. Uklad stagepgitrozdzielony
i pozostaje w tym stanie przez czas stosunkowo dtugi, 8ny skala jadrowa
ewolucji drugiego sktadnika. Obraz ten pozostaje w doslgremodzie z obser-
wacjami, ktére potwierdzaja (pozornie paradoksalny},fak w uktadach pétroz-
dzielonych sktadnik wiekszy jest zawsze mniej masywny.aksie,ze w takiej
fazie znajduja sie wszystkie uktady podwdjne o krzywejdidu typu EB i okre-
sach dhzszych od ok. 10 dni. Ostatecznie, ewolucja wtérnego, dbdeardziej
masywnego sktadnika, doprowadzi do zwiekszenia jego r@xw, wypetnienia
strefy Roche’a, a tym samym do zamiany uktadu w uktad kootat

Przypadek Bdnosi sie do uktadéw o mniejszych masach lub wiekszyph-se
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racjach, gdy wypetnienie powierzchni Roche’a nastepojgiero po wyczerpaniu
wodoru w jadrze, w czasie ekspansji poprzedzajacej eapahelu. Poczatkowy
przeptyw materii w uktadzie przebiega podobnie jak w prajijpa A, natomiast
dalsza ewolucja uktadu zag od masy sktadnikéw.

Jezeli masa sktadnika gtéwnego jest mniejsza od oR/3, wéwczas kontrak-
cja helowego jadra Kmzy sie degeneracja elektronéw i zatrzymaniem zaréwno
kontrakcji jadra jak i rozszerzania sie otoczki. Paleniedoru w otoczce jest
co najwyzej zrédiem bardzo powolnej utraty masy, zachodzacejdrojaej skalli
czasu. Pozbawiony swej warstwy zewnetrznej skladnikwmény charakteryzuje
sie dea nadwyka jasnéci. Sktadnik wtorny, ktéry po zakwzeniu procesu wy-
miany materii stat sie bardziej masywny, pozostaje gwdazehgu gtéwnego i
ewoluuje w bardzo dtugiej, jadrowej skali czasu. Algolersgprawdopodobniej
uktadami znajdujacymi sie w tej waaie fazie ewolucyjnej. Palenie wodoru w
otoczce pierwotnego sktadnikatkeey sie ostatecznie utworzeniem helowego bia-
tego karta, a uktad staje sie gwiazda podwdjna spekbpswa typu SB1, z wi-
docznymi liniami tylko skfadnika wtérnego, ktéry bedawigzda ciagu gtownego
jest odpowiedzialny za cata jasstouktadu.

Jezeli masa sktadnika gtéwnego przekraczéf3, to pomimo szybkiej utraty
zewnetrznej otoczki w jego jadrze nastepuje zapalerla. hTowarzyszace temu
rozszerzenie sie jadra i skurczenie otoczki zatrzymujeplyw materii i sktad-
nik pierwotny istnieje jako gwiazda helowa. z&#i masa gwiazdy helowej jest
dostatecznie dia, to mae ona po ponownym zwiekszeniu rozmiaréw pszej
przez kolejna faze szybkiej utraty warstw zewnetrznfmiaypadek oznaczany nie-
kiedy jako BB) i zakéiczyc ewolucje w postaci masywnege (LM.) weglowo-
tlenowego biatego karta. W gwiazdach bardzo masywnych, sactawiekszych
od ~ 12 M., zapalenie helu nastepuje bardzo szybko po wyczerpagiuvei
doru w warstwach wewnetrznych; po utracie zewnetrznegzki wodorowej zo-
staje odkryte jasne, palace hel, masywne (ponad.4 jadro, majace cechy ob-
serwacyjne zbfione do gwiazd Wolfa-Rayeta. Masywna gwiazda helowaeno
zapalt wegiel w warunkach braku degeneraciji co jest ro(wnozmna@zwybuchem
supernowej i wytworzeniem gwiazdy neutronowej lub nawetroej dziury. Po-
niewa wybuchajacy sktadnik ma mniejsza mase jEgo towarzysz, uktad ma
wszelkie szanse na pzgie wybuchu. Kacowym produktem tych proceséw jest
najprawdopodobniemasywny uklad rentgenowski ktérym silny wiatr gwiaz-
dowy wiejacy teraz z bardziej masywnego sktadnika wtéoniegpadajacy na mata
gwiazde neutronowa lub czarna dziure jest zrodiemsgmentgenowskiej. Po-
wszechnie przyjmuje sie réwrieze dalsza ewolucja takiego uktadu, bedaca po-
wtdrzeniem przez drugi sktadnik dotychczasowej ewoluginpszego skfadnika,
kohczy sie drugim wybuchem supernowej w tym samym uktadziewmiekto-
rych przypadkach mze prowad#i do powstanigmodwdéjnych pulsaréw radiowych
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czyli uktadéw zt@onych z dwéch gwiazd neutronowych obiegajacych sie [ ek
centrycznych orbitach.

Najmniej opracowany teoretycznie i prawdopodobnie nagnmiazny jest
przypadek Grozpoczecia procesu wymiany masy w poznych stadiach usijipl
przed zapaleniem wegla. Odnosi sie on przede wszystkiswaducji bardzo ma-
sywnych gwiazd w bardzo szerokich uktadach podwaojnych.waiosktadnik po
utracie masy w tym przypadku powiniendgwiazda o daej nadwyce jasnéci i
o zwiekszonej obfitsci helu i azotu, ewoluujaca w kierunku biatych kartow.

Zatmieniowe uktady rozdzielone.lch sktadniki obiegaja sie w odledgioiach
wystarczajaco dzych, by mana byto przyj&, ze na ich stan fizyczny podwéjso
nie mazadnego wptywu; dzieki temu sa one wygodnym i stosunkowatyen
instrumentem do pomiaru odle@a. Przywotujac poznane poprzednio zwiazki
miedzy bolometryczna jasBoia absolutnl, i moca promieniowania,

L
Mol —Mboie = —2.5l0g;—,
©
miedzy jasnécia absolutna, jasBoia obserwowana i odledtoiar wyrazona w
parsekach,
Mpol = Mpol — Slogr + 5,

oraz pamietajage
L =0T 4nR?

po prostych przeksztatceniach ema otrzyma zwiazek

Fv = logTes +0,1BC = const+ 0,1V — 0,5log®” (10.33)

gdzie BC jest poprawka bolometryczny, jest jasn&cia obserowana w pasmie
V, a @” jest wyrazona w sekundach tuksrednica gwiazdy. Wystepujaca w tym
rownaniu stata zalgy tylko od wielkéci odnoszacych sie do $ica,
45,

const= 0, 1My + 1. + 0,25log 5 (10.34)

S, jest stala stoneczna, @ — stata Stefana—Boltzmanna. Obie te widkkiosa
mierzone z coraz to wieksza doktadwig, jednak tradycyjnie przyjmuje sie te ich
wartosci, ktére zostaty zyte w tym kontekcie po raz pierwszy i prowadza do
wartosci const=4,2207. Nie ma to znaczenia dla dalszych raawa

Wielko& F (V) w rownaniu (10.33) ma oczywisty sens jaSnbpowierzch-
niowej w pasmie V (stosunek jassm do powierzchni wyrzonej w jednostkach
katowych) i jest funkcja tylko temperatury efektywnejcrzatem dziwnegoze
jest silnie skorelowana ze wskaznikami barwy. Odpowiadmilencst, uzyskana
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F(V)

35

Rys. 10.8Standardowe zalmadsci miedzy jasngcia powierzchniowd (V) i barwa uzy-
skane na podstawie gwiazd o znangcbdnicach katowych.

pierwotnie dla wskaznika— R) (tzw. zalencst Barnesa—Evansa), rozszerzona
nastepnie na inne wskazniki, jest przedstawiona na Ry8. Krzywe na tym ry-
sunku zostaty wykalibrowane za pomoca gwiazd, dla ktérgttieja bezpérednie
pomiary lub wiarygodne wyznaczenfednic katowych. Oczywtie wszystkie
wskazniki barwy musza liywolne od poczerwienienia miedzygwiazdowego.

Istnienie tak dobrze okg&bonej zalendsci miedzy barwa i jasriwia
powierzchniowa jest podstawa bardzo prostej i doktadmeiody wyznaczania od-
legtosci do podwadjnych spektroskopowych typu SB2 (dla ktérycarmnsa krzywe
predkdaci radialnych obu sktadnikéw). Z rozwiazania krzywejdiotetrycznej
mamy bowiemry/a;ro/a;0v = lv2/lv.1;0r = Ir2/IR1 Oraz nachylenie orbity,
gdzie wskazniki 1 i 2 odnosza sie do gidwnego i wtornegtadiika uktadu,
zasV i R — do filtréw w ktérych prowadzone sa obserwacje. Oznaczpjzez
lv = lv.1+ lv2 taczna moc obserwowana poza&maeniami w filtrze V, oraz przez
Ir — taczna moc w filtrze R, fatwo znajdziemy jaseoi wskazniki barwy obu
sktadnikow

Vp = —2,5Iog<1JrVqV> (10.35)
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Vo = —2,5log<ﬁ;qgv> (10.36)

(V—R)1 = (V—R)1+2—2,5log<ij;gj> (10.37)
1+

V- Rjp= <v—R>1+2—2,5log<%l+gj), (1038)

gdzie (V — R)12 jest wskaznikiem barwy uktadu pozatraieniami. Postugujac
sie zalgndscia z Rys. 10.8 znajdujemy jasstopowierzchniowaR, obu sktadni-
kéw, a z réwnania (10.33) wyznaczamy dla n&dednice katowe. Z rozwiazania
krzywej predké&ci radialnych mamy bezwzgledny rozmiar pétosi wielkiepity
w km

asini = 137511 — )Y?(Ky+Ko)P [km] (10.39)
(jesli Ky i Ko sa wyraone w km/s, a okreB jest wyraony w dniach) i tym samym
rowniez bezwzgledne promienie kdego sktadnika. Wynikaja stad ich odlegho

_ = _ -5
d—q) Tad lub d [pd=1,337-10

r[kmj
®" [milisekundy tuky

(10.40)

Oczywiscie obie odlegigci powinny by identyczne; ich ewentualnaxdica jest
dobra miara doktadrizi procedury.

Opisywana metoda ma réwai®czywiste zastosowanie w przypadku gwiazd
pojedynczych o znanej odleglad. Wowczas, zgodnie z réwnaniem (10.40),
Srednica katowa daje sie prosto przelicaya wielk&t promienia w jednostkach
bezwzglednych.

Uktady kontaktowe W UMa. Szczeg6lnym rodzajem uktadéw podwdéjnych
sa gwiazdy typu W Ursae Majoris, ktérych oba sktadniki aigobardzo bliskie
kontaktu, albo catkowicie wypetniaja swoje krytyczne pexzchnie Roche’a; nie-
kiedy sa nawet od nich wieksze, siegajgadm zewnetrznej powierzchni krytycz-
nej. Mata separacja sktadnikow sprawig sa to na ogét uktady zmieniowe,

a poréwnywalna jasrss sktadnikéw utatwia pomiar obu krzywych predia ra-
dialnej. Okresy obiegu sa krotkie i zawieraja sie w pzeate 0,25 — 1 dzie.
Typy widmowe sktadnikéw rnia sie co najwgej o kilka podtypéw i zawieraja
sie zazwyczaj w przedziale A0 — K5. Typowe krzywe zmian ¢&sn ukladow
tego typu sa przedstawiona na Rys. 10.7. Krzywe prgcik@adialnych sa zawsze
sinusoidalne, co oznaczae orbity sa prawie doktadnie kotowe. Tega tealey
oczekiwa biorac pod uwage blislsd sktadnikéw: w bardzo ciasnym uktadzie sity
przyptywowe beda dayty po pierwsze, do szybkiego wyréwnania okreséw obrotu
sktadnikéw z okresem orbitalnyn i po drugie, do zmniejsaegkscentryczriri
orbity i jej zamiany w orbite kotowa. W uktadach W UMa obrsktadnikéw jest
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synchroniczny (tzn. jego okres jest zrownany z okresemgabie czymswiadcza
stosunkowo szerokie, poszerzone rotacyjnie linie widmolvedajmy nawiasem,
ze obrét gwiazdy typu Sfa z okresem ok. 1 dnia oznaczadypredka&t rotacji;
Stohce, ktére jest umiarkowanie powolnym rotatorem ma okrestobok. 27 dni.

Poréwnanie faz krzywych zmian blasku z fazami krzywych zmpaedkdci
radialnych doprowadzito do wymhienia dwo6ch rodzajéw gwiazd W UMa, ktére
oznaczamy symbolami A i W. W uktadach grupy A gwiazda o maigjh rozmia-
rach ma mniejsza jasib powierzchniowa, a wiec m$za temperature efektywna,
natomiast w grupie W jest odwrotnie: gwiazda o wiekszyckami@mrach ma
mniejsza jasn& powierzchniowa i jest chlodniejsza. We wszystkich ukictd
sktadnik bardziej masywny i fmiejszy jest wiekszy, ale w uktadach A jest nim
gwiazda goretsza, gav uktadach W — gwiazda chtodniejsza. Raai@nie typu
A od W nie zawsze jest tatwe w uktadach o poréwnywalnej gk@Boi minimow.

W poblizu za&mien kolory gwiazd W UMa sa nieco czerwisze od koloréw w
kwadraturach. Fakt ten dowodzi istnienia wyraznpgoiemnienia grawitacyjnego
na powierzchniach obu skladnikéw. Efekt ten jest naste@st odksztatcenia obu
sktadnikéw, co wynika z nastepujacego prostego rozumdavaPrzyp&cmy, ze
do przeptywu promieniowania integralnego w atmosferzesatidconej gwiazdy
mazna zastosowaprzyblizenie dyfuzyjne (8.51)

E_ _4ndB _ 4mdBdd

© 3kdz  3kdo dz

gdzie przezd oznaczylsmy potencjat grawitacyjny gwiazdy. Na powierzchniach
statego potencjatu wszystkie parametry fizyczne materoptajacej w stanie row-
nowagi sa state i przebieg powierzchni potencjalnych vagza ksztalt gwiazdy.
Biorac pod uwageze gradient potencjatu jest réwny przyspieszeniu grawjtac
nemu a strumie integralny promieniowania jest proporcjonalny do czepgpbtegi
temperatury efektywnej, dostajemy

a stad

Widzimy wiec, ze obszaréw powierzchni gwiazdy, w ktérych przyspieszenie
grawitacyjne jest mniejsze, wyplywaztenniejszy strumié promieniowania. tatwo
juz na tej podstawie zrozuniallaczego gwiazda, ktorej ksztattzrd sie od kuli,
ma niejednakowa jas8o na catej powierzchni.

Zetkniecie sie ze soba dwu gwiazd o niecamgch masach i temperaturach
efektywnych pociaga za soba wiele interesujacych Komeacji, ktére jednak
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nie zostaly jeszcze w petni poznane, przede wszystkim zdedagna trudno-
§ci zwiazane z modelowaniem zjawisk w stykajacych sk wspoélnych otocz-
kach dwu ra@nych gwiazd. Problemy te wymagaja tym bardziej rozwigaaze
gwiazdy W UMa sa uktadami najcgeiej obserwowanymi garod gwiazd podwoj-
nych.

Punktem wygcia do rozwaah dotyczacych powstania i ewolucji uktadéw kon-
taktowych typu W UMa jest tzw.paradoks Kuiperastwierdzajacy,ze niema-
liwe jest istnienie w stanie rownowagi konfiguracji zemej z dwu stykajacych
sie gwiazd ciagu gtéwnego ozdych masach. Jednoczesne spetnienieznabei

masa — promie, typu
R (26>
Rz Mz

i wypetnienie krytycznych stref Roche’a, ktérych rozmiapetniaja przybiona
zalencst

R, A

R~ (%) ’

jest maliwe tylko dla stosunku mas réwnego 1, podczas gdy obsgeweskazuja
na jego szeroki zakres od okoto 0.1 do 1. A zatem w konfigutemjitaktowe]
jedna z gwiazd musi przepehdiawoja strefe Roche’a, rozlewajac materie w ob-
szarze miedzy wewnetrzna i zewnetrzna powierzchmdyczna i tworzac tym
samym wspolna otoczke wokot obu skladnikéw. Taki modeiegd W UMa
jest payteczny ze wzgledu na swoja obraz@wotatwost odtwarzania gtéwnych
cech krzywych blasku, pozostaje jednak w sprzeézna innymi faktami obser-
wacyjnymi. W szczegdlr&zi, zaréwno rozktad przestrzenny w Galaktyce jak te
wystepowanie tylko w starych gromadach gwiazdowych daaode uktady W
UMa sa obiektami starymi i najprawdopodobniej odewolulgviiaz od ciagu gtow-
nego. Szczegdtowy obraz ich ewolucji, z uwzglednieniendba prawdopodobnej
wymiany masy miedzy sktadnikami, od poczatkowego uktamzdzielonego do
ostatecznego potaczenia sie obu gwiazd, wymaga jeszpracbwania.

Widowiskowe zjawisko potaczenia sie obu skiadnikow dktdV UMa przed-
stawia Rys. 10.9

Uktady kataklizmiczne. Niezwykle zr&nicowana pod wzgledem obserwo-
wanych wiasnéci grupe uktadéw podwojnych stanowia zmienne katakiizme.
Ich nazwa pochodzi od stowa "kataklizm”, co w sposdb obrazpadkresla gwat-
townast przebiegajacych w nich procesow fizycznych. Ich cechpolmg jest
to, ze jednym ze sktadnikéw (zazwyczaj jest to sktadnik gtowjest gwiazda
znajdujaca sie w kicowym stadium ewolucyjnym, taka jak bialy karzet, gwiazda
neutronowa lub by maze nawet czarna dziura. Wszystkie te obiekty odznaczaja
sie bardzo malymi rozmiarami i co za tym idzie bardza@wartdcia przyspie-
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Rys. 10.9ieloletnia zmiana jasrszi gwiazdy V1309 Sco, zakgczona wybuchem “"czer-
wonej nowej”. W latach poprzedzajacych wybuch gwiazdalagEmieniowym uktadem
kontaktowym o szybko skracajacym sie okresie ok. 1,42 d.z&kamczeniu wybuchu
zatmienia zniknely. (Obserwacje projektu OGLE).

szenia grawitacyjnego na powierzchni. Ten svig fakt jest przyczyna, dla ktérej
uktady te moga by zrodtami wysokoenergetycznego promieniowania elek&o
gnetycznego.

Predk&t ucieczki z powierzchni gwiazdy, a tym samym réwmnieredkat
czastki opadajacej na powierzchnie z nigskapndci, jest rowna

Ve = (GM /R)Y2,

skad tatwo obliczg, ze dla biatego karta o masie ok. A, i promieniu
R=0.01R., predkdt ta jest bliska 4500 km/s, a dla gwiazdy neutronowej o takiej
samej masie i promieniu 30 km - jest réwna okoto 65 000 km/syligpredk&e
taka miaty np. protony (czyli jadra wodoru) i gdyby predk ta stata sie z jakich
powoddw chaotyczna, to porownujac energie kinetyczgstki zeSrednia energia
termiczna

mv2 3

— ™ EkT



368

dostajemy stad dla biatego karta temperature rzeduKlLGa dla gwiazdy neutro-
nowej 101 K. W takich temperaturach gaz jest bardzo wydajnym zrodpeo:
mieniowania. O tymgze tak gteboka "studnia potencjatu” w pahli jednego ze
sktadnikow mae by wykorzystywana do podtrzymywangviecenia uktadu de-
cyduje obecngt drugiego skladnika, ktory jest rezerwuarem koniecznejetm
materii gazowej. W ukladach kataklizmicznych jednym zedkikéw jest zawsze
gwiazda wypetniajaca swoja strefe Roche’a i tracactengna korzgt drugiego
sktadnika.

Utrata materii przez sktadnik o dych rozmiarach nie oznacza jeszcze,
materia ta spada natychmiast na maty sktadnik. Przecihadizsnu stosunkowo
duzy moment pedu, jaki w uktadzie rotujacym ma materia opmaj@ca punkt
Lagrange’al;. Znacznie bardziej prawdopodobne jexst, materia wyptywajaca
z punktulL; bedzie krgyc wokét matej gwiazdy, tworzadysk akrecyjny Me-
chanizm, ktéry do tego prowadzi jest tatwy do zrozumienia.za€lki gazu
wyplywajace z punktiL, poruszaja sie poczatkowo stosunkowo powoli i sa odchy-
lane przez site Coriolisa, istniejaca w obracajacyenditadzie, w kierunku ruchu
orbitalnego, co sprawiae nie trafiaja od razu w powierzchnie drugiego sktad-
nika (dla uproszczenia przyjmijmge jest nim bialy karzet). Poczatkowo, powsta-
nie raczej piescien czastek gazu obiegajacych wokot biatego karta z prgdko
keplerowskav. Znajdziemy ja tatwo z warunku, by sita sdkowa ruchu obiego-
wego byta doktadnie zréwnowana przez site przyciagania grawitacyjnego,

v?/R=GM /R?,

skad maemy wyznacz§ v= (GM/R)Y2. Predk& katowa obiegu,
Q=v/R~R %2 zalezy wiec od odlegiéci, czyli pieécieh obiega wokot
biatego karta w sposéléznicowy Jezeli gaz jest lepki, wzglednie dziataja
jakiekolwiek inne procesy "tarcia” miedzy sasiadujgtyze soba obszarami
pierscienia, to cz& energii zwigazanej z makroskopowym ruchem orbitalnym
ulega dyssypaciji na ciepto. C&euzyskanej w ten sposéb energii termicznej jest
nastepnie wypromieniowana przez podgrzany gaz. Utraggénkinetycznej
sprawia,ze wewnetrzne cBgi piekcienia przechodza na orbity bize biatego
karta, spadajac gtebiej w otaczajaca go studnie mjaéuni zwiekszajac predi&
obiegu. Wozrastajaca szybd® obiegu jest za @ednictwem "tarcia” przeka-
zywana warstwom zewnetrznym piefenia, ktére zwiekszajac w ten sposéb
swéj moment pedu, zwiekszaja réwniswoje rozmiary. Cienki poczatkowo
pierscien bedzie miat zatem tendencje do rozmywania sie w dysgo dezmiar
wewnetrzny bedzie oczystie ograniczony przez rozmiar biatego karta, poniewa
stale kurczace sie warstwy wewnetrzne zetkna siezgieg powierzchnia biatego
karta osadzajac na niej materie pochodzaca z drugiéaisika wraz z catym
pozostalym jeszcze momentem pedu. Warstwy zewnetrzoenga tak diugo
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chtodny sktadnik
widrny biaty karzet

Rys. 10.10Model gwiazdy kataklizmicznej z dyskiem akrecyjnym.

dopodki nie wypetnia ok. 80 — 90% strefy Roche’a. Dalszy vsznmzmiardw
zostanie zahamowany przez oddziatywania przyptywowe idgaysktadnika. W
wyniku tych oddzialywa moment pedu zostanie odebrany z dysku i przeniesiony
ponownie do ruchu orbitalnego.

Opisany proces przebiega w sposéb ciagly, tak jak w sposgfyalostarczana
jest materia z punktli;; ustala sie stan stacjonarny, w ktorym materia dyfunduje
poprzez dysk by ostatecznie &ana powierzchnie biatego karta. Sytuacja taka
jest przedstawiona schematycznie na Rys. 10.10 i stanodlhadgdee modelu
gwiazd kataklizmicznych. Nahy tu podkrélic, ze pochodzenie lepkai, ktéra
odgrywa tak wana role w formowaniu sie dyskéw akrecyjnych, nie zasjakzcze
wyjasnione.

Prosty model ciasnego uktadu podwdjnego z dyskiem akrgoyjwokot jed-
nego ze sktadnikéw pozwala na bardzazduliczbe kombinacji tych trzech ele-
mentow i w konsekwencji prowadzi do zaskakujacego bogadipow gwiazd
kataklizmicznych. Okresy tych uktadéw zawieraja sie weauiziale od kilkunastu
minut do kilkunastu dni, chbzdecydowana wieksso ma okresy od 1 h do 15
h. Skfadnikiem bardziej masywnym jest bialy karzel (lub geda neutronowa).
W tych uktadach, dla ktérych nzemy obserwowa widmo drugiego sktadnika,
jest ono typu G, K lub M. Z reguly jest nim karzet ciagu gtéwgoepalacy wodor
w jadrze. Uklad o najkrotszym znanym okresie orbitalnym di8 minut, AM
Canum Venaticorum, skfada sie najprawdopodobniej z dwdbwych biatych
kartbw. Ogdlnie mowiac, w ukladach o okresach krétszychokd 1 h skiadniki
wtorne nie sa obserwowane i nie ma pewrico do ich stanu ewolucyjnego.

Typowy uktad kataklizmiczny zawiera kilka zrodet jagen Swieci biaty
karzet i (znacznie stabiej) skltadnik wtérngwieci dysk akrecyjny, struga gazu
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wyplywajaca z punktu_; oraz goraca plamapowstajaca w miejscu, w ktérym
struga uderza w dysk akrecyjny. Zatée od grub&ci optycznejwiecacego gazu
wysylane jest promieniowanie ciagte, liniowe, albo ichridminacja. Bialy i czer-
wony karzet wysylaja charakterystyczne dla siebie widrbacapcyjne; dysk i
plama wysytaja z reguty "niebieskie” widmo ciagte, na igdat@one sa mniej
lub bardziej liczne linie emisyjne.

Gwiazdy nowe Najdawniej znane i najbardziej widowiskowemid gwiazd
kataklizmicznych sa nowe, ktére w maksimum blasku stagangekiedy obiek-
tami tatwo dostrzeganymi okiem nieuzbrojonym. Ich obsemje cechy sa
nastepujace. Bardzo staby niebieski obiekt zwamg-nowa (identyfikowany
wstecznie na zdjeciach archiwalnych w miejscu nowej) weiggdnego do dwdch
dni jaSnieje o 7 - 16 wielkéci gwiazdowych, co nosi wszelkie cechy wybuchu.
Amplitudy zmian jasnéci moga ranic sie bardzo znacznie: nowa Cyg 1975 po-
jasniata 0 18,8 mag., podczas gdy nowa Car 1970 - tylko o 3 magteNajacy
po maksimum spadek jasswi odbywa sie w rdny sposéb i w rdnym tempie, co
stanowi kryterium podziatu gwiazd nowych na kilka griyoowe szybkie, N&tore
po ok. trzech miesiacach zmniejszaja swa jg&srmok. 3 mag. powiej jasnéci
maksymalnej (GK Per 1901, V603 Agl 1918, V1500 Cyg 19#&)we powolne,
Nb, ktérych spadek jasrsai jest dzo wolniejszy i ktére 4 - 5 miesiecy po wybu-
chu wykazuja szerokie lokalne minimum jaseoo gtebok&ci kilku magnitudo
a nastepnie ponowny wzrost jagoo (DQ Her 1934)nowe bardzo powolne, Nc
ktére po stosunkowo wolnym poczatkowym w&eie jasnéci pozostaja w polti
maksimum nawet przez 10 lat (RT Ser 191%9we powrotne, Nrczyli nowe, dla
ktérych obserwowano wiecej nijeden wybuch (T Pyx 1890, 1902, 1920, 1944,
1966, U Sco 1863, 1906, 1936, 1979).

Po ponownym spadku jaset mniej wiecej do poczatkowej jasem
gwiazdy nowe istnieja jako tzw. post-nowe z reguly wykazujac zmieno
charakterystyczna dla ktérega typéw gwiazd kataklizmicznych.

Widmo nowych w czasie catlego wybuchu uleg&distotnym zmianom, chio
przez caly czas po maksimum jest zdominowane przez linieowo¢emisyjne i
absorpcyjne) oraz niektére emisyjne linie wzbronione dretike zjonizownego
tlenu i jednokrotnie zjonizowanego azotu. Wszystkie lisgewyraznie przesuniete
dopplerowsko ku fioletowi, wskazujac na pre@&oozszerzania sie materii od kil-
kuset do kilku tysiecy km/s, a wiec znacznie wieksza mypuszczalnej prediazi
ucieczki. Zreszta wyrzucona podczas wybuchu materia stajpo kilku lub kilku-
nastu latach widoczna w postaci ekspandujacej mgtawicen§ spektroskopowe
prowadza do wnioskuze w czasie wybuchu gwiazda nowa traci okoto 1/100 000
swej masy i promieniuje ok. 28J energii. Tak dize ilosci energii moga byuwal-
niane tylko w wybuchu termojadrowym. Poniemeszystkie post-nowe sa ukla-
dami kataklizmicznymi, wiec naturalne jest przypuszégepe wybuch taki moe
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Rys 10.11Typowa krzywa blasku Zanieniowej gwiazdy kataklizmicznej typu U Gem
miedzy wybuchami.

miec miejsce na powierzchni biatego karta w materii obfitej w vipghochodzacej
z drugiego sktadnika. Bialy karzet jestfkcowym etapem ewolucji gwiazdy i jego
sktad chemiczny charakteryzuje sie zwiekszona zaweigohelu, wegla, azotu i
tlenu. Dodanie zatem wodoru m® ponownie uruchoraiktéraes z odmian cyklu
CNO, ktéra przebiegajac w cienkiej warstwie powierzclwepbedzie miata prze-
bieg wybuchowy. Rénice wtasnéci gwiazd nowych mnych typéw mana stara
sie wyjasnic réznicami sktadu chemicznego materii biatego kartaniéami tempa
akrecji itp. Typowa oceniona walo tempa przenoszenia masy w gwiazdach no-
wych jest rzedu 18 g/s lub 15-10~7 A /rok. W modelu tym wiaciwie kada
nowa staje sie nowa powrotnazgi tylko uptynie wystarczajaco o czasu, by
na powierzchni biatego karta wytworzyta sie nastepnasivea wodoru zmiesza-
nego z pierwiastkami CNO. Obecnie obserwowane nowe powroytyby zatem
uktadami o odpowiednio diym tempie przenoszenia materii.

Nowe kartowate (U Gem) Istnieje liczna grupa gwiazd kataklizmicznych,
ktérych wybuchy wygladaja jak miniatura wybuchdéw gwiaravych powrotnych
i to zaréwno pod wzgledem sity wybuchu jak i jego skali czasp Ze wzgledu
na charakter zmian jasso podczas wybuchéw gwiazdy U Gem dzielimy na kilka
mniej lub bardziej wyraznie oketonych podgrup.
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Rys 10.12Przyktadowy wybuch gwiazdy kataklizmicznejtypu SU UMa} gaperwybuch
trwajacy kilkan&cie dni; w maksimum blasku obserwowane sa kwaziperiatlyemiany
jasndsci, (b) zwykty wybuch.

(1) Gwiazdy typu SS Cypwiekszaja swoja jas®o 0 2 — 8 mag. w ciagu 1
— 2 dni, po czym wracaja do poprzedniej jaSaow cigagu kilku dni lub tygo-
dni. Sredni odstep miedzy wybuchami wynosi 10 - Hhi. Podgrupa gwiazd
SS Cyg sgwiazdy typu SU UMaktére oprocz zwyklych wybuchéw, co 3 — 10
cykli doznajasuperwybuchéwSuperwybuch trwa diej niz zwykty wybuch i jest
zwiazany z wiekszym wzrostej jassm. Wszystkie gwiazdy SU UMa maja okresy
krétsze od 2 godzin. Podgrumaviazd typu WZ Sgeharakteryzuje sie natomiast
bardzo dtugim okresem dzielacym wybuchy i redoy¢ odré&niona od nowych po-
wrotnych tylko dzieki brakowi w widmie linii wzbronionychSama WZ Sge, nowa
kartfowata o najdtaszym znanym okresie wybuchéwsjdejesrednio o 9 mag co
ok. 11900 dni, natomiast nowa powrotna o najkrotszym cykjbbwehow, T Pyx,
jasnieje o ok. 7 mag co 6900 dni.

(2) gwiazdy Z Canwybuchaja tak czestae ich krzywa blasku ma niekiedy
charakter ciagtych waliajasn&ci w skali kilkunastu dni, przerywanych jednak
niekiedy dhzszymi okresami, w ktérych jasBo utrzymuje sie n&rednim pozio-
mie.

(3) gwiazdy UX UMazwane te niekiedynowopodobnyminie wykazuja wy-
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buchéw, a tylko szybkie fluktuacje jassm o niewielkiej amplitudzie. Sa to
najczeciej uklady zamieniowe, ktérych widmo jest identyczne z widmem no-
wych kartowatych podczas wybuchu. Niekiedy wassie je za nowe kartowate w
stanie permanentnego wybuchu.

(4) Dot osobliwa grupe stanowi@wiazdy VY Scb ktérych méwi sie te nie-
kiedy "anty-nowe kartowate”, a ktére w przeciviistwie do nowych kartowatych
przez wieksz&t czasu maja stosunkowo zhijasnét i tylko od czasu do czasu
zmniejszaja ja o kilka magnitudo. Krzywa blasku takichestow przypomina
lustrzane odbicie krzywych blasku nowych kartowatych.

Przedstawione tu cechy zmierswd nowych kartowatych, pomimo dej roz-
maitcsci typdw, mana wyjanic, przynajmniej w sposob jakeiowy, a czesto row-
niez ilosciowy, zmianami jasrzi dysku akrecyjnego, ktéry w nowych kartowa-
tych produkuje znaczaca 8o promieniowanej energii. Tempo przeptywu materii
miedzy sktadnikami i jego ewentualne zmiany, jak rovenszczegotowe warunki
fizyczne panujace w dysku, a majace wplyw na jego lefiskdecyduja o budo-
wie, rozmiarach i jasr&xi dysku, a zatem réwrieo jasnéci catego uktadu. Nie-
zaleznie od szczegotowych rozwah ilosciowych dotyczacych trwagai dyskow
akrecyjnych, fatwo sobie nzma wyobrazi mazliwe przyczyny obserwowanych
wzrostéw i spadkéw jasriai.

Nieco inna sytuacja jest w uktadach, w kt6rych biaty karest jobdarzony po-
lem magnetycznym. Zeli pole magnetyczne jest bardzo silne i w przgbfiiu
dipolowe, to uniempliwia ono powstanie dysku akrecyjnego w ptaszczyznie or-
bity; struga zjonizowanego gazu, ktéra neoporusza sie tylko wzdhz linii pola,
jest kierowana bezppednio ku biegunom namagnesowanego biatego karta, gdzie
oddaje swoja energie kinetyczngkelumnie akrecyjnejvytwarzajacej sie nad jed-
nym lub obydwoma biegunami. Kolumna akrecyjnaz&a\c zrodtem r@norod-
nego promieniowania, w tym zaréwno niebieskiego promieaitia widzialnego
jak i promieniowania nadfioletowego i rentgenowskiego. 1@keerystyczna cecha
tego promieniowanie jest wysoki stopipolaryzacji, co dowodzi udziatu pola ma-
gnetycznego w jego powstaniu. Uktady o takich $davcsciach zaliczamy do
grupy zmiennychypu AM Her zwanych te polaramilub niekiedy podwdéjnymi
magnetycznymi. Wykazuja one dwa miizve stanysredniej jasngci, wysoki i
niski, rézniace sie o 1 - 2 wielkeci gwiazdowe. Ich okresy orbitalne sa na ogoét
krotsze od ok. 2 godzin. Gtéwnym zrodieswiatta w tych uktadach jest otoczenie
bialego karta i struga gazu opuszczajacego chlodniejkiadsik. Przeptyw taki
maze byt stacjonarny, ponieveawskutek blisk&ci obu sktadnikéw oraz obecno-
§ci silnego pola magnetycznego obrét zaréwno biatego jaeiveonego karta sa
zsynchronizowane z obiegiem orbitalnym, takwzajemne potpenie biegunéw
biatego karta i punktlL; nie ulegaja zmianie podczas obiegu.

Uktadami, w ktérych biaty karzet jest rowrienamagnesowany, ale znacznie
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Rys. 10.13Przyktadowa krzywa blasku zenieniowej gwiazdy kataklizmicznej typu AM
Her.

stabiej nz w polarach sgolary posrednigzwane te uktadamitypu DQ Her w
ktorych istnieja zaréwno dysk akrecyjny jak i gorace "pggolarne” na biegu-
nach magnetycznych biatego karta. Poniewstady te sa luzniejsze nipolary,
obrot biatego karta nie jest synchroniczny z obiegiem i zZuedz modelem sko-
Snego rotatora, gdySomagnetyczna jest nachylona do osi rotacji, obserwowany
obro6t jasnych czap polarnych wprowadza dodatkowa mogijasnéci, niekiedy

z duza amplituda, z typowym okresem obrotu biatego karta, ikukziesieciu
sekund do kilku minut.

Nieliczna grupe gwiazd kataklizmicznych stanowia aktaypu AM CVin w
ktérych oba sktadniki sa biatymi kartami. Uklady te sadmo ciasne i maja naj-
krotsze znane okresy orbitalne, 46, 25 i 18 minut. Ich krzyslgsku wykazuja
modulacje z okresem orbitalnym oraz nieregularne szykkigany jasnéci, nie
wykazuja natomiastadnych wybuchéw ani znaczniejszych @oj@n. Widmo za-
wiera praktycznie wytacznie linie helu.

Podwojne rentgenowskie Jezeli bardziej masywnym sktadnikiem uktadu jest
gwiazda neutronowa, wéwczas akrecja materii na jego paaietie powoduje wy-
dzielenie tak daych ilosci energii,ze towarzyszace temu promieniowanie jest wy-
sylane przede wszystkim w dziedzinie rentgenowskiegrdl podwaéjnych rentge-
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nowskich wystepuja w zasadzie wszystkie te same typyddkta co wymienione
poprzednio uktady kataklizmiczne. Zreszta w dziedzim&yoznej podwadjne rent-
genowskie sa do nich bardzo podobne (choele proceséw i zjawisk przebiega
znacznie gwattowniej). | tak np. istniejiwe rentgenowskievykrywane na ogoét
w dziedzinie rentgenowskiej, ale widoczne réwnig dziedzinie optycznej. Jak
na razie, nowymi nazywamy tylko nowe powrotne, poniewezne jednorazowo
pojawiajace sie zrédia rentgenowskie, tzvarzejsciowe zrédta rentgenowskie
moga mi€ catkowicie odmienne pochodzenie. W nielicznych przypetik w
ktérych dysponujemy odpowiednimi obserwacjami, np. denpszej nowej rent-
genowskiej wykrytej i obserwowanej jedno&née w dziedzinie optycznej, V616
Monocerotis, stwierdzonae w odr&nieniu od klasycznych nowych, wybuchowi
nie towarzyszy pojawienie sie ekspandujacej otoczkiypuszcza sieze sktadni-
kiem wtérnym w tym ukfadzie jest gwiazda ciagu gtdwnegouypidmowego G
lub K. Przyczyna wzrostu jassoi rentgenowskiej jest najprawdopodobniej nagly
spadek na powierzchnie sktadnika pierwotnego wieksaggi materii np. z dysku,
podczas gdy wzrost jasgoi optycznej jest wynikiem wtérnego podgrzania dysku
(i byc maze sktadnika wtérnego) przez powstate promieniowaniegemwskie.

Wybuchajacymi zrodtami sa rowrdeberstery rentgenowski@ng. bursters).
W ciggu ok. jednej sekundy ich jassiorentgenowska wzrasta o czynnik 5 — 10,
by nastepnie po kilku sekundach powi@cdio poprzedniego poziomu. W niekto-
rych przypadkach wybuchom rentgenowskim towarzyszy wzes&ci optycz-
nej, przy czym z reguly jest on opdzniony o kilka sekund wsatiku do mak-
simum rentgenowskiego. Czas powtarzania sie wybuchoverzaisie od kilku
godzin do kilku dni. W czasie wybuchu widmo ciagte bersietaypomina widmo
ciata doskonale czarnego o temperaturze ok. 30 milionéwnstoObecnie po-
wszechnie przyjmuje sie nastepujacy model bersteréerstery sa uktadami zto-
zonymi z chtodnego karta ciagu gtéwnego i gwiazdy neutwaeioo stosunkowo
stabym jak na gwiazdy neutronowe polu magnetycznyrh TOBogata w wo-
dor materia ptynaca poprzez dysk akrecyjny od drugiegadsiika i opadajaca
na powierzchnie gwiazdy neutronowej tworzy na niej obsaewarstwe, w kto-
rej temperatura i &nienie sa na tyle wysokie by mogly zachadwi niej reakcje
jadrowe przemiany wodoru w hel. W miare pogrubiania s@siwy helowej i
wzrostu w niej cénienia i temperatury nz@ nastai raptowne zapalenie sie helu,
Cco jest przyczyna obserwowanego btysku rentgenowskiego.

Pozostatle zrodta rentgenowskie, co do ktéorych mamy péiyno
ze sa ukladami podwojnymi, dzielimy na dwie zasadnicze pgru
masywne podwadjne uktady rentgenowskie(angielski skrot MXRB i
matomasywne podwadjne zrodia rentgenowsggieot LMXB).

W masywnych zrédtach rentgenowskich, drugim obok gwiaadytronowej
sktadnikiem jest masywna gwiazda typu O lub B, ktérej proriezanie domi-
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nuje w dziedzinie optycznej. Bezwzgledna jasnoentgenowskd x jest diza,
ale ze wzgledu na dia jasn&t sktadnika optycznego, stosunkk/Lop nie jest
duzy. zrédtem emisji rentgenowskiej jest akrecja na gwjanéetronowa ma-
terii opuszczajacej sktadnik optyczny w postaci wiatruiggdowego lub w wy-
niku przekroczenia krytycznej powierzchni Roche’a. Emiggntgenowska ma w
wigkszasci przypadkéw postapulséw, co oznaczae akrecja nastepuje wzatu
linii pola magnetycznego do obszaréw biegunowych gwiazelytronowej, ktére
pojawiaja sie i nikna z pola widzenia w wyniku obrotu. Odpadjndsci tych
uktadoéw swiadcza miedzy innymi Zanienia w dziedzinie rentgenowskiej. Roz-
ktad przestrzenny tych obiektow w Galaktyce jest bardzasg@zony, co wraz z
wystepowaniem w nich gwiazd wczesnych typéw dowodzi ichdaebo wieku.
Matomasywne zrodta rentgenowskie jako drugi sktadnik angyiazde poz-
nego typu widmowego o matej masie. Ich jasnav dziedzinie widzialnej pocho-
dzi prawie w cat§ci od dysku akrecyjnego. Stosunek/Lop jest duzy, znacznie
wiekszy od 1. Do grupy tej zalicza sie wszystkie zrodhatgenowskie o niebie-
skiej barwie w dziedzinie optycznej i stabych liniach enpiszh (zwtaszcza Hell),
niezalenie od tego czy wykazuja one oznaki podw&aip czy te nie. Stosun-
kowo nieliczne spsrod LMXB sa ukladami Zzmieniowymi, modulacja jasisoi
jest na ogot niewielka, co utrudnia pomiar okresu, zwlaazembec znacznych
nieregularnéci w wahaniach blasku. Charakterystyczna cecha tyodetrjest
wystepowanie nieregularnych i silnych rozbtyskéw remtgeskich, trwajacych
zwykle kilka sekund. Rozbtyski te wzgmy z maliwoscia zachodzenia co pe-
wien czas reakcji jadrowych na powierzchni gwiazdy neutrgej. Inna cecha
charakterystyczna jest brak pulséw rentgenowskich, epigacych tak wyraznie
w MXRB. Rozktad przestrzenny sugerujeg zrodta te nalea do starej popula-
cji centralnego zgrubienia Galaktyki. Pochodzenie tyctadéw nie jest jeszcze
wyjasnione, wydaje sie jednak prawdopodobpe pochodza one od uktadéw ka-
taklizmicznych, w ktérych transfer materii z wtornego skiika na biatego karta
spowodowat zwiekszenie jego masy ponad granice Chagkinasa i przemiane w
gwiazde neutronowa. Stosunkowo spokojny proces takiggrpiany jest maliwy
dla biatych kartbw weglowo-tlenowych lub tlenowo-neor@wagnezowych.
Gwiazdy symbiotyczne Interesujaca grupe gwiazd podwdjnych stanowia
gwiazdy symbiotyczne, ktérych widma zawieraja sktadaharakterystyczna dla
olbrzyma typu M jak i sktadowa charakterystyczna dla dgmt karta; w rzad-
szych przypadkach ich widmo jest mieszanina widm olbrzyngpu G lub K i
kartéw ciagu gtobwnego. Obraz widma uzupetniaja mniej hdrdziej liczne li-
nie emisyjne wodoru i zjonizowanych atoméw helu, tlenuglae azotu izelaza,
przypominajace widma mgtawic planetarnych. Jak pokaRye. 10.14 w wid-
mach gwiazd symbiotycznych wspdlistnieja ze soba silasmm TiO gwiazdy
chtodnej z silnymi liniami emisyjnymi o wysokim potencjalezbudzenia. Te
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ostatnie wystepuja szczegolnie licznie w nadfiolecie. s€@Wwacje widmowe w
podczerwieni doprowadzity do podziatu gwiazd symbiotyezn na dwie grupy:
znacznie liczniejsza grupgpu S— o widmach podczerwonych wskazujacych na
istnienie normalnego olbrzyma o temperaturze efektywi@j03— 4000 K, oraz
mniej liczna grupetlypu D — posiadajaca widmo zmiennej typu Mira oraz ciagta
sktadowa emisyjna przypisywana sktadowej pytowej o gematurze rzedu 1000
K.

Uktad podwdjny zdolny pomiic czerwonego olbrzyma lub nadolbrzyma,
a ponadto réwnie duza ilost goracego i rozrzedzonego gazu, musi @nigpo-
wiednio dwze rozmiary, rzedu 1 — 20 j.a. a tym samym réwnidfugie okresy
obiegu sktadnikéw rzedu 200 — 1000 dni. Szczegdlnie rdelegieksze od ok.
20 j.a., i dlugookresowe, o okresach rzedu 50 lat zdltych, powinny by uktady
zawierajace oprécz naolbrzyma dodatkowo otoczke pyla¥ek dotychczas, naj-
dtuzszy znany okres, 44 lat, wyznaczono dla symbiotycznaj NRikgr. Pewna
osobliwdcia gwiazd symbiotycznych jest fakte pomimo znacznej rozlegioi
tych uktadow ich orbity sa w wiekssai przypadkéw kotowe; znaczniejsze eks-
centryczngci maja tylko nieliczne s@péd gwiazd symbiotycznych o okresach
dtuzszych od 1000 d.

Pomimo znacznego oddalenia sktadnikéw uktadéw symbiotycz ich wza-
jemne oddziatywanie jest bardzo silne znbrodne. Powszechnie sadzi sig,
jest to wynikiem jednoczesnego istnienia w uktadzigydin ilosci materii rozpro-
szonej wyptywajacej z chtodnego czerwonego olbrzyma wamsntensywnego
wiatru gwiazdowego, oraz silnegh & 10° L) strumienia wysokoenergetycznego
promieniowania emitowanego przez gorace@o~ 10° K) biatego karta. Cho
szczegbty maliwych w takiej sytuacji preceséw nie zostaly jeszcze \@gjane,
to jako hipoteze przyjmuje sie nastepujacy uproszgauraz uktadu symbiotycz-
nego: strumié chtodnej materii wyptywajacy z czerwonego olbrzyma baal w
wyniku wiatru badz to w wyniku przelania sie materii pzzeunktL, Lagrange’a,
w naturalny sposéb gromadzi sie w postaci goracego dykkecginego wokét
biatlego karta opadajac ostatecznie na jego powierzchiigbogacenie materii
biatego karta w materie bogata w wodér meodoprowads w wyniku mecha-
nizmu podobnego jak w gwiazdach nowych do zainicjowaniaipmghniowych
reakcji termojadrowych. Ich skutkiem rme by¢ zaréwno znaczne podgrzanie po-
wierzchni biatego karta jak i dostarczenie do otoczenianpemiowania krotko-
falowego, podgrzewajacego i jonizujacego otaczajgdad materie rozproszona.
Taki model wyj&nia co najmniej w sposéb jagciowy wiele osobliwéci gwiazd
symbiotycznych takich jak: jednoczesna obetnw widmie sktadnika chtod-
nego (czerwony olbrzym) i goracego (zjonizowane atomyemiiatozproszonej);
obecn&t cieptej materii pytlowej (wystepujacej wokot pojedyych czerwonych
olbrzyméw z utrata masy); szybkie wzrosty jaSobprzypominajace wybuchy
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Rys 10.14Przykiadowe widmo gwiazdy symbiotycznej: wyraznie widoe sa pasma
tlenku tytanu oraz sktadowe czerwona i niebieska w widmagjigim.

gwiazd nowych (reakcje termojadrowe na powierzchni lgjatkarta) czy wreszcie
nieregularne wahania jasem w mniejszej skali (wynik ewentualnych niestabilno-
§ci w dysku akrecyjnym).
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11. Gwiazdy pulsujace

Kazdy uktad dynamiczny pozostawiony sam sobie stara sigairastan row-
nowagi, a hastepnie pozostaje w nim przez czas dowolnigi.dW poprzednich
rozdziatach, w rozwzaniach dotyczacych zaréwno atmosfer jak i wnetrz, przyj
mowaliémy dlatego zatenie,ze gwiazdy spetniaja réwnanie réwnowagi hydro-
statycznej (8.4). Z drugiej strony wiemy réwaieze dowolny uktad dynamiczny
wytracony ze stanu réwnowagi stara sie do tego stanu p@wdykonujac wokot
niego oscylacje. Doskonale znanynayria codziennego przyktadem takiego zja-
wiska sa drgania wahadta. Z prostej teorii ruchu wahadtematycznego wiemy,
ze czest&t drgah wokot potazenia réwnowagi zaley od jego dtugéci i od wielko-
Sci przyspieszenia grawitacyjnego, ktére charakteryzigestarajaca sie przywro-
cic poprzedni stan réwnowagi. Ponadto wierag, ruch kadego rzeczywistego
wahadfa trwa tak dtugo, dopdki nie zostanie mu w §akposéb odebrana ener-
gia doprowadzona w momencie pierwotnego zaburzenia. Glyiaa co prawda
uktadami znacznie bardziej skomplikowanymi, ale ich zaddntie powinno b§

w zasadzie takie samo. Starajac sie wiec w§fazmienndt niektorych gwiazd
jako wynik zmienn&ci ich parametréw fizycznych, musimy odpowiedzie dwa
pytania: po pierwsze, jak zachowuje sie gwiazda wytracoa stanu réwnowagi
hydrostatycznej i po drugie, jaki me byt mechanizm podtrzymujacy oscylacje
wokot potazenia réwnowagi przez czas dostatecznie dtugi, by zmigndanej
gwiazdy mana byto uwaat za jej trwata ceche, przynajmniej w ewolucyjnej skali
czasu. Odpowiedzi na te pytania oczekujemy od teorii pjilgagazd.

Roéwnanie pulsacyjne Podobnie jak zawsze do tej pory przyjmijmge
gwiazda jest obiektem o symetrii sferycznej. W stanie réwangi hydrostatycznej
spetnia ona réwnanie (8.4) stwierdzajaze,sita grawitacji dziatajaca na element
masy w gwiezdzie jest rownowana przez skierowany przeciwnie gradiersinie-
nia. Jeeli rozwaany element masy wytracimy z pania réwnowagi, to zgodnie
z prawami dynamiki Newtona rownanie ruchu bedzie miatag@ns

2
it—?:—g—%g. (111)
Zatézmy tez, ze zmiany wynikajace z zaktécenia stanu rownowagi hydtgst-
nej sa niewielkie. Oznaczajac wiela@ niezaburzone, wynikajace z rozwiazania
rownania rownowagi hydrostatycznej, wskaznikiem zenzyjpmujac,ze parametr
rozwinigciaa jest wielkdcia mata, meemy dokoné nastepujacych przylén:
R=Ry(1+a),
g~R?2=gy(14+a)?

0(1— 28.),
p~R3=po(l+a)3 -

g
Po(1—3a).

~

~
~
~
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Zatzmy ponadto,ze zaburzenie ma charakter procesu adiabatycznego, tzn.
P ~ pY, co w naszym przyhkieniu daje rozwiniecie

P= Po(l — 3a)V = Po(l— 3ya)

Zmiany parametrow fizycznych wynikajace z przesunigigiaszaburzonej gwiez-
dzie o odcinek B znajdziemy ze zmniczkowania powyszych rozwini€ przy sta-
tym a:

dR=dRy(1+a),

dP = dPy(1— 3ya).

Zgodnie z definicja, wielkéci ze wskaznikiem zero spetniaja rownanie réwnowagi
hydrostatycznej
dPy
dRo
skad &Py = —gopodRy. Wstawiajac uzyskane rozwiniecia do réwnania (11.1) i
pozostawiajac tylko wyrazy liniowe wzgledeamamy

= —0oPo;,

?R 1 dPy(1-3ya)
d %) - o e Rt a)
= —90(1—2a)+90%
= —0o(3y—4a

Poniewa R= Ry(1+a), wiec PR/dt? = Ry(d?a/dt?). Mozemy zatem row-
nanie ruchu zapigaw postaci

da  go B
& TR (- 4a=0 (11.2)

Sprawdzmy, czy ma ono rozwiazania periodyczne tgpssinwt. Podstawiajac
do 11.2 mamy

w’sinwt = g3—R2(3y— 4)sinat.

Biorac pod uwageze czestst kotowaw jest zwiazana z okreseR zalezndscia
w = (2m) /P, mazemy ostatni zwigzek zapisgako

418 0o
w7 R4 (11.3)
Poniewa go = GM /R3 i po = 3M /(4TiR®), wiec

G _ GM _ 4n
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Rownanie (11.3) przybiera zatem pdsta

a8 4
7 éT[GPO(3V—4)a
albo
3n
Py/Po = 7(3(3\/_4) =Q. (114)

Prawa strona tej rowrsei, ktora oznaczydimy Q, jest wielk&cia stata dla kon-
figuracji gazowej o danym wyktadniku politropy i nosi nazwestatej pulsaciji
Uzyskane rdwnanie pulsacyjne (11.4) ma prosta interpjetizyczna: sferycznie
symetryczna konfiguracja gazowa posiada w przgsliu liniowym okres wiasny
drgah odwrotnie proporcjonalny do pierwiastka &edniej gestsci.

Zalézmy, ze pulsacje maja charakter adiabatyczrmgeigwiazda jest zbudo-
wana z jednoatomowego gazu doskonatego, @y =5/3. Wyrazajacsrednia
gest@&t gwiazdy wsrednich gestriach St@cap, = 1,411 g/cn? i okresy w do-
bach, otrzymujemy z (11.4)

P
Jezeli ze wzgledu na obecBb w materii gwiazdowej cZ&giowo zjonizowanych
pierwiastkéw cigkich przyjmiemyy = 13/9, to dostaniemy

P

(O]
)

P

—0,12

P

=0,20.
Rownanie pulsacyjne nzemy rownig odni&t do parametrow globalnych
gwiazdy. Wyraajac wszystkie wielkeci fizyczne w jednostkach stonecznych

(eliminujac tym samym wielkéci state) mamy

M . 1 1
9=x czyli logR= EIogﬁM— Elogg,

p= M czyli logp =logM —3logR= —%IogMJrglogg.

RS
Po zlogarytmowaniu rownania (11.4)dostajemy
logP — % logM + i—i logg = logQ. (115)

Biorac z& pod uwage,ze moc promieniowana przez gwiazde— Te“fR2 i
g= M /R?, mazemy wyznacz§ maseM w funkcji parametréw atmosferycznych

Lg
M=—
Tek
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i wstawiajac do réwnania (11.5) otrzyima
logP+0,5logg+ logTes — 0,25logL = logQ.
Poniewa L jest wyraone w jednostkach stonecznych, wiec
—2,5logL = Mpol — Mol
i ostatecznie dostajemy
logP + 0,5logg+ l0gTet + 0, 1(Mpol — Mpois) = 10gQ. (11.6)

Réwnanie to przedstawia zwiazek miedzy okresem, pregzginiem gra-
witacyjnym na powierzchni, temperatura efektywna i Imokiryczna jasr&cia
absolutnag, ktéry musza spetbiavszystkie gwiazdy pulsujace zbudowane z ta-
kiej samej materii. Odwrotnie, geli potrafimy wyznacz§ temperature efektywna,
przyspieszenie na powierzchni i bolometryczna j&rabsolutna gwiazdy, to mo-
zemy wyznacz§ stata pulsacji i uzyskaw ten sposéb informacje o popravémd
naszych zatpeh co do wlasnsci materii tworzacej gwiazde.

Poniewa g i Tes decyduja o rozktadzie widma ciagtego gwiazdy, ktéremu
mazna na ogét jednoznacznie przypisharwe, np. wskaznikB —V)g, obie te
wielkosci mazna zasta|gijednym wyrazenC(B —V )o zawierajacym zatendst od
barwy:

logP +C(B —V)o -+ 0, 1(Mbol — Mbolc) = 10gQ (117)

Zalezncst (11.7) nazywamy w takim przypadkealeznoscia okres-barwa-
jasnost Zaleznost ta maze bye wyznaczona metodami statystycznymi diadej
grupy gwiazd pulsujacych o zlalbnych cechach fizycznych i znanych okresach,
jasndsciach i barwach.

Réwnanie ruchu (11.1) jest oczy®gie nadmiernym uproszczeniem problemu
pulsacji. W rzeczywistsci sa one opisane przez uktad rownayrazajacy za-
sady zachowania masy (réwnanie cidgi), pedu (réwnanie ruchu) i energii (np.
| zasada termodynamiki, przyb&nie dyfuzyjne itp). Dopiero rozwiazanie tego
uktadu réwna dla konkretnego modelu gwiazdy dostarcza nam wystarcyeta
informacji o jego wtasngciach pulsacyjnych. Problem ten jest niezwykle skom-
plikowany pod wzgledem matematycznym i jegazblie oméwienie przekracza-
toby znacznie zakres niniejszych rozzea. Nalezy jednak zwréd uwage na
kilka zasadniczych wynikéw teorii, ktére pozwalaja zrozec charakter pulsacii
wiekszaci znanych gwiazd zmiennych fizycznych.

Po pierwsze, gwiazda, podobnie jak np. strunazendrg& nie tylko w je-
den sposodb, jak w naszych poprzednich uproszczonych mavigch, ale oprocz
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czestdci podstawowej moga Byw niej wzbudzane réwnie czest8ci harmo-
niczne (zwane tez angielska overtonami). Kely overton jest zwiazany z innym
przebiegiem zmian parametrow fizycznych w gwiezdzie. W amgodstawowym
(zwanym te fundamentalnym) cata gwiazda pulsuje w jednej fazie, tzszedzie

w niej materia albo rozszerza sie albo kurczy. W pierwszymrimnie, gdy cz&
gwiazdy sie kurczy, to pozostata &eesie rozszerza i na odwro6t; oba obszary sa
od siebie oddzielone warstwa, ktéra w ogole nie bierze aldziv pulsacji (tak
jak wezet fali nie uczestniczy w jej drganiach). W drganiwgim harmonicz-
nym wezly sa dwa, co znaczye gwiazda jest podzielona na trzy szedrgajace

w przeciwnych fazach itd. Cze$tai odpowiadajace poszczeg6lnym harmonikom
zaleza od parametréw fizycznych gwiazdy.

Po drugie, klasyczne pulsacje wyobasiSmy sobie w postaci kolejnych zmian
promienia gwiazdy , ktéra we wszystkich fazach zachowupngk symetrie
sferyczng. Pulsacje takie nazywamgdialnymi W przypadku ogolnym
rozwiazaniem réwna pulsacyjnych sa rowneepulsacje (oscylacje) nieradialne
tzn. taki ruch materii, w ktérym wektor przesuniecia reamiet oprécz sktadowej
radialnej réwnie sktadowa horyzontalna:

& = & + Endy
Wspomniane wgej réwnania ruchu maja w przykkniu liniowym (mate am-
plitudy) rozwiazanie typu

g
R

aym 1 aym .
= [ an (Ghra+ s Sa ) Jewion s

gdzieA, i A, sa (dowolnymi, ale matymi) amplitudami digav kierunkach radial-
nym i horyzontalnyma,,as i ay sa jednostkowymi wektorami kierunkowyni
jest czestécia drga, za&

(21 +1)(1 —m)!

1/2
4l + m)! ] A m(cosd)exp(imd) (11.9)

Y96 = (-1)|
jest okreslone przez dotaczone funkcje Legendr8'a,
FunkcjeR m sa r@&ne od zera tylko dlégm| <| i w przedziale zmiennej nieza-
leznej od—1 do+1 sa zdefiniowane jako

I+m

R m(cosd) = (—l)m(l—co§8)m/2i

21 d(cosa)'+m(C°§ 5-1)

skad tatwo mana znaleg kilka pierwszych funkcji:
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Po = 1
Pl,O = cosd

P171 = sind

Pz’o = %COS"’& — %
P,1 = 3cosdsind
Py = 3sin219

[ odtwdrzy’: odksztatcenie gwiazdy. Para licklb m okreSlamod oscylacji. Oczy-
wiscie modP, o odpowiada pulsacjom radialnym.

Dla ilustracji, na Rys. 11.1 przedstawione sa odksztédcgwiazdy drgajacej
w modachl = 3, m=0,1,2,3. Efektem takich oscylacji obserwowanych z
zewnatrz jest podziat powierzchni gwiazdy na wiele sektodrgajacych w prze-
ciwnej fazie nz sektory sasiednie i przesuwajacych sie po powierzgiumazdy.

Przesunieciu materii w trzech kierunkach odpowiadajay trskladowe
predkdsci

/. g% @ Ou
at’ P79 T Sing e’

gdziea = GM /(w?R3) jest dla pulsacji gwiazd ciagu gtéwnego w modzie podsta-
wowym rzedu 0,1.

Liczba sektoréw jest tym wieksza im wieksze sa liczhiym. Poniewa za-
rowno obserwowana jasbjak i predk&E radialna gwiazdy jest wynikiemsued-
nienia obserwowanej wiellszi po catej widocznej powierzchni gwiazdy, wiec fa-
two zrozumi&, ze wysokie mody sa znacznie trudniejsze do zaobserwowaria ni
mody o matychl, a i w tym ostatnim przypadku obserwowane amplitudy zmian
zaleza wyraznie od tzw.kata aspektuczyli kata miedzy kierunkiem widzenia i
osia obrotu.

Po trzecie, réwnania pulsacyjne mma rozwaat w dwoch zasadniczych przy-
blizeniach. Najprostszym jest zaknie,ze zaburzenie dotyczy materii przestrzen-
nie jednorodnej, tzn.ze wszelkie gradienty, w tym gradient pola grawitacyj-
nego, znikaja lub sa do pominiecia. Jak wynika z réivpaoblemu, jedyna sita
przywracajaca wéwczas niezaburzony stan stacjonarrgenst tylko ciSnienie
gazu. Oscylacje takie nazywamy wiec modaakustycznymiub modamip (od
angielskiego stowaressure- cisnienie). Nieco bardziej skomplikowany jest przy-
padek oscylacji materii, w ktérej zgodnie z réwnaniem rowagi hydrostatycz-
nej (3.82) istnienie przyspieszenia grawitacyjnego pgaiaa soba istnienie gra-
dientu cénienia. Jeeli gradienty parametréw fizycznych materii nie sa zbyzeju
woéwczas obok opisanych wgj oscylacji akustycznych, natiwe sa rozwiazania
w postaci powolnych oscylacji perturbacji gestowokét pot@enia rownowagi
pod wptywem sity wyporu: jeeli przypadkowa fluktuacja gesiti spowoduje
wzniesienie sie elementu materii i w wyniku przemiany adigicznej jego gestd

Oy =
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(3,0) (3,1) (3.2) (3,3)

Rys. 11.10dksztatcenia gwiazdy drgajacej w moddck 3,m=0,1,2,3. (a) Przekrgj
gwiazdy w ptaszczyznie osi obrotu w umownej fazie pocaa#ly; (b) ten sam przekrdj
po6t okresu pozniej. Strzalka przedstawgaabrotu. (c) Odksztatcenie gwiazdy na réwniku
widziane wzdhz osi obrotu. W ciagu jednego okresu odksztatcenie to przassie po
réwniku zgodnie z wyraeniem sifiwt + mg).

okaze sie wieksza od gesio nowego otoczenia, wéwczas sitazkigsci spowo-
duje jego ruch w dét, ado poziomu, gdy rbnica gestéci spowoduje ponownie
pojawienie sie skierowanej ku gorze sity wyporu, ktora @onie odwroci kie-
runek ruchu. Przypadkowa fluktuacja gestobedzie zatem oscylowavokét
pofozenia rownowagi. Warunki sprzyjajace powstaniu takiegochu panuja na
0got w wewnetrznych obszarach gwiazd, dlatego opisanglarge nosza nazwe
wewnetrznych modoéw grawitacyjnyalbo w skrécie — modévg. Oczywicie w
obszarach niestabilnych konwektywnie, gdzie nie jestrépeé kryterium stabil-
nosci Schwarzschilda (8.63), modynie moga istnié.

W najbardziej zewnetrznych warstwach gwiazd, gdzie gnatdtemperatury
staje sie mniejszy od gradientu adiabatycznegozliwe jest wzbudzenie po-
wierzchniowych modéw grawitacyjnych.

Przedstawione tu (radialne i nieradialne) mody pulsacgjfeeuja bardzo bo-
gaty zbiér maliwych czestSci, co pozwala wyjsnic praktycznie wszystkie ro-
dzaje obserwowanej zmiensm gwiazd.
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Rys. 11.2Przebieg wspotczynnika nieprzezroczystadrosselanda w funkciji temperatury
dla dwoch obfitéci pierwiastkéw ciekich (X,Y,Z2)=(0.35,0.55,0.1) i (0.70,0.29,0.001).
Widoczna jest zalnost wysokdci wszystkich trzech maksiméw od zawdtowodoru,
helu i pierwiastkéw cigkich.

Mechanizm nieprzezroczyst&ci. Pulsacje gwiazd polegaja na kolejnym
zageszczaniu i rozrzedzaniu materii tworzacej gwiazdechanizm, ktéry bytby
zdolny do podtrzymania takiego ruchu powinien tak jakd@amaszyna cieplna do-
prowadzé energie do materii w fazie zageszczenia tak by mogé@azamieniona
na prace w fazie rozpeania. W gwiezdzie zrédtem energii stojacym do dyspozy-
cji jest strumié przeptywajacego przez nia promieniowania. Materizewniego
czerp& tylko za p&rednictwem procesOw zwiazanych z nieprzezrocsgito
Nieprzezroczyste&t materii gwiazdowej najwygodniej jest scharakteryzowa
pomoca wspétczynnika nieprzezroczystoRosselanda (8.53). Zaleost wspot-
czynnika Rosselanda od temperatury dla dwéch sktadéw azeych r&niacych
sie zawart8cia pierwiastkéw ciekich jest przedstawiona na Rys. 11.2.

Tak jak nalgalo oczekiwa na podstawie rozwah z rozdz. 3, wspotczyn-
nik nieprzezroczystci generalnie maleje ze wzrostem temperatury do \8aito
odpowiadajacej rozpraszaniu na swobodnych elektronad¢a.uwage zastuguja
jednak trzy lokalne maksima, wystepujace w przybtiu przy temperaturach ok.
1,1-10%5-10%i 2-10° K, co oznaczaze w obszarach tych nieprzezroczyg&to
materii wzrasta ze wzrostem temperatury. Pierwsze maksimapowiada tempe-
raturze, w ktérej nastepuje jonizacja wodoru i pierwszazgacja helu, drugie mak-
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simum jest zwigazane z druga jonizacja hells #raecie maksimum maksimum nie
ma tak prostej interpretacji i jest zwiazane z nieprzezystscia wywotana przez
sumaryczny efekt wielu linii absorpcyjnych pochodzacgchzjonizowanych ato-
mow pierwiastkéw cigkich.

zeby zrozumié konsekwencje, jakie dla zjawiska pulsacji gwiazdyzemie&
taki przebieg wspétczynnika nieprzezroczystowyobrazmy sobie trzy warstwy
we wnetrzu gwiazdy: warstwe (1), w ktérej materia jeskosficie zjonizowana,
warstwe (2), w ktérej materia jest cagowo zjonizowana i warstwe (3) catkowicie
neutralna. Z wnetrza gwiazdy plynie strumienergii promienistef:

F_>‘ (1) ‘ 2) ‘ (3) ‘

Przypstmy, ze wszystkie trzy warstwy znajduja sie w fazie kontrakdjih
temperatura wzrasta. Wzrost temperatury w warstwach @))sgowoduje zmniej-
szenie sie wspotczynnika nieprzezroczgsiop co zgodnie z réwnaniem dyfuzyj-
nym (8.54) zwiekszy przeptyw przez nie promieniowaniaadrej bedzie w war-
stwie (2). Jeeli jest to warstwa cA&giowej jonizacji, w ktorejy ma znacznie
zredukowana warg, to zgodnie z (2.95) wzrost gest wskutek kontrakcji wy-
wota odpowiednio mniejszy wzrost temperaturg mv warstwach (1) i (3) i od-
powiednio niewielka zmiane wspotczynnika nieprzezy@tasci. Strumid, ktory
swobodniej przeptynie przez warstwe (1) zostanie uvaiggiw warstwie (2). Efekt
ten bedzie jeszcze wyrazniejszyzgdi w warstwie (2) nastepuje odwrédcenie gra-
dientu wspoiczynnika nieprzezroczysto, takie jak na Rys. 11.2: wzrost tempe-
ratury spowoduje nie tylko wzgledny, ale rownieezwzgledny wzrost nieprzezro-
czystaci i odpowiednio wieksza absorpcje strumienia pronueania. Odwrotnie
bedzie w fazie ekspansji i zwiazanego z tym rozrzedzerateri. Nieprzezroczy-
stast w warstwach (1) i (3) wzrsnie, podczas gdy oba wymienione zey efekty
spowoduja zmniejszenie nieprzezroczgsion warstwie (2) i wzmaony wyptyw
strumienia promieniowania.

Efekt zwigzany z obzieniem wartéciy nazywamy mechanizmew za efekt
zwigzany ze zmiana pochodnej wspotczynnika nieprzezsicsci - mechani-
zmemk. Oba mechanizmy obejmujemyztevsp6ina nazwanechanizmu nie-
przezroczystosci Mechanizmy dziata tylko w warstwach cagiowej jonizaciji,
natomiast mechanizm dziata wszedzie tam, gdzie wspotczynnik nieprzezroczy-
stcsci resnie z temperatura. Oba sprawiaj® nasza przyktadowa warstwa (2)
dziata jak “silnik”, gromadzac energie w fazie kontrakcjoddajac ja w fazie
ekspansji. Praca wykonywana przez te warstwe kompersstgty dyssypatywne
zachodzace podczas ruchow pulsacyjnych. O tym, czy kossofm ta jest cal-
kowita decyduja szczegdly budowy wewnetrznej gwiazdyn@wiac dokladniej
- potozenie warstwy warstwy napedzajacej pulsacjezsamianej w praktyce z
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warstwa czéciowej jonizacji.

Strefy czé&ciowej jonizacji istnieja we wszystkich gwiazdach, jednnie
u wszystkich obserwowane sa pulsacje. Dlaczego tak sijediatwo mana
zrozumi€ w sposoéb jaksciowy (ale potwierdzony obliczeniami modelowymi)
biorac pod uwage warunki panujace we wnetrzach gwiardzoej budowie. W
gwiazdach goracych temperatury odpowiadajace warstwngbciowej jonizacji
sa osiagane stosunkowo ptytko pod powierzchnia, gdesd@&t materii jest nie-
wielka. Intuicyjnie wydaje sie oczywistee amplituda zmian wiellszi fizycz-
nych podczas pulsacji zate od odlegtéci od Srodka gwiazdy: jest réwna zeru
w poblizu centrum (ze wzgledu na symetrie kulista) i najwigkse warstwach
zewnetrznych. Z drugiej strony, jak wiemy, gestanaterii résnie kusrodkowi.
Mozemy oczekiwg, ze ilosC energii deponowana w warstwach sezigpwej joni-
zacji i wykorzystywana nastepnie do napedzania pulgeasji proporcjonalna do
gest&ci materii jak i do amplitudy zmian. Zeli zatem warstwa cagiowej jo-
nizacji lezy ptytko pod powierzchnia, to pomimo zdej nawet amplitudy drga
ilo&¢ energii absorbowanej przez rzadka materigenokaza sie niewystarczajaca
dla podtrzymania pulsacji pozostatych warstw, w ktoryclergia ruchu ulega
dyssypacji. Podobnie, warstwa &pgowej jonizacji potaona bardzo gteboko
pod powierzchnig, w obszarze gdzie amplituda zmian tenatyny jest bardzo
mata, pochtania stosunkowo mato energii i jest rownie nigsjya. Warstwy
czesciowej jonizacji wodoru i pierwszej jonizacji heluze stosunkowo ptytko
pod powierzchnia i z punktu widzenia podtrzymania pulsaayrywaja zazwyczaj
niewielka role. Wyjatek stanowia pulsacje chtodnydbroymdw i nadolbrzymoéw
typu widmowego M o rzadkich i rozleglych otoczkach. W ich ypadku war-
stwa czé&ciowej jonizacji ley dast gteboko pod powierzchnia i dzigki temu ze
zrownowayt dyssypacje w rzadkich obszarach otoczki.

Znacznie wigksze znaczenie ma warstwa drugiej jonizastji.nDla wielu mo-
deli gwiazd z przedziatu typéw widmowych A — Gzi¢ ona w takiej gteboksci,
ze mae powodowa pulsacyjna destabilizacje. Z warstwa ta jest zwigzestnie-
nie na diagramie H-Rtdwnego pasa niestabilno&ci pulsacyjneiciagajacego sie
w przedziale widmowym A — G od olbrzymow poprzez ciag gtéwdty biatych
kartébw. Do gtébwnego pasa niestabibw po stronie niskich temperatur przylega
obszar niestabilrei czerwonych olbrzyméw i nadolbrzymoéw. Poza gtéwnym pa-
sem niestabilngci, w obszarze goracych olbrzyméw typéw widmowych B1 — B2,
lezy waski pas niestabildei zwiazany z drugim maksimum nieprzezroczgstp
lezacym na Rys. 11.2 w polali temperatury ok. 210° K.

Oprécz opisanego tu mechanizmu nieprzezrocagstoscylacje moga liy
wzbudzane i podtrzymywane rowaziav nastepstwie oddziatywania powierzch-
niowych warstw gwiazdy z zewnetrzna warstwa konwektgwrlak wyj&niane
bylo w rozdziale 8, w zewnetrznych obszarach gwiazd chjotnistnieja war-
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stwy konwektywne, w ktérych energia przenoszona jest nanatw razem ze
wznoszaca sie materia, ktéra po ochtodzeniu sie ogeateownie do obszarow
goretszych. Ruchy te maja charakter chaotyczriyrbulentny Pomimo braku
dobrej teorii turbulencji, dotychczasowe rozxemia teoretyczne wskazujze ru-
chy turbulentne moga loyw sensie statystycznym zrédtem energii koniecznej do
wzbudzenia i podtrzymywania modow akustycznych w zevamgth obszarach
warstw konwektywnych gwiazd. Proces ten zostat najdok&dipisany w przy-
padku pieciominutowych oscylacji stonecznych i dlategoyacje tego rodzaju
nazywa sie czestoscylacjami typu stonecznego

Obserwacje gwiazd pulsujacych Przedstawiony wgej uproszczony opis
zjawiska pulsacji gwiazd jest w stanie wgEc zasadnicze prawidlovgoi
wystepujace wrod gwiazd zmiennych fizycznych, takie jak ich rozktad regda-
mie H-R, czy zalencst miedzy okresem pulsacji i jasgcia absolutna, wymaga
jednak istotnego uzupetnienia przy prébach interpretalofierwaciji odnoszacych
sie do poszczegobinych typdw zmiennych.

Historycznymi kryteriami podziatu gwiazd pulsujacych paszczegolne typy
sa okres zmienrsei, amplituda oraz ksztatt krzywych blasku i predkbradial-
nych, a take pota@enie na diagramie H-R informujace w przydahiu o fizycznych
cechach gwiazd. Z teoretycznego punktu widzenia podzigzpvpulsujacych na
oddzielne grupy ma znaczenie drugorzedne, poriesi@bra teoria pulsacji po-
winna przewidzié wszystkie wtasngci pulsacyjne dla kalej gwiazdy indywi-
dualnie tylko na podstawie jej struktury wewnetrznej. Mimiej jednak trady-
cyjne rozr@nienie poszczeg6lnych grup gwiazd pulsujacych zawier@aajesz-
cze wystarczajaco do zalet i niesie wystarczajaco zhuinformaciji by warto je
byto zachowa.

Zmienne dtugookresoweNazwa ta obejmujemy obecnie wszystkie zmienne
pulsujace o okresach dtszych od kilkudziesieciu dni, zajmujace na diagramie
H-R gataz czerwonych olbrzyméw i gataz asymptotycz@biekty te r@nia sie
whasndgciami pulsacyjnymi i mpna wsréd nich wyr@nic kilka wyraznych grup.
Historycznie najwczeniej zostaty wyranionemiry, ktérych prototypem jest naj-
starsza znana regularnie zmienna gwiaadaeti, czyli Mira. Sa to czerwone ol-
brzymy i nadoldbrzymy typow widmowych M, Ci S, zajmujacediagramie H-R
prawy kraniec gatezi olbrzyméw. Odznaczaja sie one bardiza, rzedu kilku
magnitudo, amplituda zmian jassm wizualnej, co jest cecha w pewnym sensie
przypadkowa, zalmna od potaenia pasma wizualnego na skali dtggofali ponie-
waz amplitudy bolometryczne sa znacznie mniejsze. Okresgranasci sa bardzo
diugie, co jest w zgodzie z mafaednia gestxia tych gwiazd. Najkrotszy znany
okres wynosi 90,65 d (T Cen), a najdkzy — 1860 d (OGLE-SMC-LPV-08137),
najczeciej wystepuja okresy miedzy 200 i 400 dni, z maksimum @80 dni.
Gwiazdy te pulsuja radialnie w modzie podstawowym. Kadegiykle zmienno-
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Rys. 11.3. (a) Krzywa blasku miry o najdkszym znanym okresie, (b) zmiany jascd
gwiazdy sklasyfikowanej jako zmienna poétregularna. W olmypadkach krzywe zmian
blasku wykazuja mniejsze lub wieksze nieregul&eio

Sci wykazuja z reguty niewielkie, cleazauwaalne r&nice. Pulsacje sa radialne i
zachodza w modzie podstawowym.

Bardzo blisko zwiazane z mirami sa wystepujace w tym ygsanobsza-
rze diagramu H-R zmienngétregularne(SRV, od angSemi-Regular Variablés
Wystepuja one w nieco szerszym zakresie typéw widmowgchF do M, ché
wszystkie sa olbrzymami lub nadolbrzymami. Zmieshgwiazd SRV przypo-
mina pod wieloma wzgledami zmienstomir, z ta jednak rdnica,ze kolejne cykle
roznia sie wyraznie amplituda i ksztattem zmian jasrio Przyktadowe krzywe
zmian blasku mir i gwiazd p6tregularnych sa pokazane nally3.

Trzecia grupe gwiazd zmiennych diugookresowych staa@identyfikowane
dopiero niedawno w przegladzie OGLE, w bardzazejuliczbie tzw. zmienne
OSARG(skrot od angielskiej nazwGLE Small Amplitude Red GiahtsSa to
czerwone olbrzymy o bardzo matej amplitudzie zmian j&snorzedu co najwy-
zej dziesiatych cZ&i magnitudo, i na pierwszy rzut oka — o bardzo nieregularny
charakterze. Analiza fourierowska zmiedeoujawnia jednak zazwyczaj istnienie
wielu okreséw o dtugsci od kilkunastu do kilkuset dni. Na Rys. 11.4 przedsta-
wiona jest typowa obserwowana krzywa blasku oraz krzywaekiezana, bedaca
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Rys11.4. Typowa krzywa blasku zmiennej typu OSARG. Gorna &z@rzedstawia
dziesiecioletni ciag obserwacji. W & dolnej przedstawiony jest fragment poréwna-
nia punktéw obserwacyjnych ze zmianami jasciooczekiwanymi ze zienia okreséw
72.098, 65.976, 34.662, 68,823 i 102,041 dni, wynikajacyanalizy fourierowskiej.

suma wykrytych sktadowych fourierowskich. Mody pulsawyjtych gwiazd iden-
tyfikuje sie z modami akustycznymi typu stonecznego.

Grupe zblzona wisciwosciami do mir i zmiennych pétregularnych (zalicza-
nych te niekiedy do typu zmiennych dtugookresowych) stanowiaenme typu
RV Tau Sa to olbrzymy i nadolbrzymy z przedziatu typow widmowyeh- K,

0 okresach zawierajacych sie w przedziale od 30 do 200 darakterystyczna
cecha ich krzywych blasku jest wystepowanie po sobie mampran giebszych i
ptytszych miniméw (Rys 11.5), cltoz czasem minima plytsze moga stéavsie
gtebszymi i na odwrét. Zmienne tego typu dzielimy na dwatppg RVa w kto-
rych mimo zmian gtebol&ci miniméw jasnéc maksymalna pozostaje praktycz-
nie stata oraRVh w ktérych normalne dla gwiazd RV Tau wahania jasricsa
natazone na zmiany blasku w znacznie zaej skali czasowej, rzedu co najmniej
kilkuset dni. Masy tych gwiazd sa najprawdopodobniejzinie do masy Sfa.
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Rys. 11.5 Typowe zmiany jasr&i obu podgrup gwiazd zmiennych typu RV Tauri

Na ogot ich sktad chemiczny odznacza sie stosunkowo naat@rdcia pierwiast-
kow ciezkich, taka jak w obiektach populacii Il, chmiektére z nich moga natet
rowniez do populacji I. Gwiazdy RV Tau sa silnymi zrédtami promigwvania pod-
czerwonego emitowanegdo z rozlegtych otoczek pytowychpNaydopodobniej sa
to obiekty w fazie ewolucyjnej po opuszczeniu galezi asiotyzznej, ale jeszcze
przed utrata zewnetrznych warstw materii i pe&zggm w faze mgtawicy planetar-
nej.

Cefeidy Nadolbrzymy o regularnie zmiennym blasku, zwaredd prototypu
calej grupy zmiennymtypud Cephej lub jeszcze inaczejefeidami klasycznymi
albo dlugookresowymi Wystepuja w przedziale typéw widmowych F5 - KO,
najczeésciej w klasie jasngci Ib, w zakresie jasrézi absolutnychvly od -2 do -

6 mag. Odznaczaja sie stosunkowagmi amplitudami zmian blasku, rzedu 1 - 2
mag., ch@ zdarzaja sie rowneamplitudy znacznie mniejsze, ok. 0,1 mag. Naj-
krétszy znany okres cefeidy wynosi 1,49 d (V473 Lyr), a najdky 83,1 d (BP
Her), najczé&ciej spotykane okresy zawieraja sie¢ w przedziale od oo 8k. 30

d. Typowe ksztatty krzywych blasku cefeid klasycznych sgedstawione na Rys.
11.6. Wid&, ze zalea one od dtugsci okresu; w szczeg6lgoi, systematyczne
przesuwanie sie garbu z &g opadajacej do c&ei wznoszacej krzywej blasku, w
miare jak okres wyditza sie od ok. 5 do 20 dni, nosi nazpegresji Hertzsprunga.
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Cefeidy spetniaja dobrze ol§wna zalendst okres — jasn& absolutna
My = —2,80logP — 1,43 (11.10)
oraz zalenast okres — jasn& — kolor
My = —3,53logP+2,13(B—V)o— 2,13 (11.11)

gdzie okresP jest wyraony w dniach. Dzigki dzej jasngci absolutnej, stosun-
kowo dwzej amplitudzie zmian blasku, urnlowiajacej odkrycie cefeidy nawet z
bardzo duej odlegtdci, zmienne te odgrywaja kluczowa role w wyznaczaniu od
legtosci do galaktyk, w ktorych jesteny jeszcze w stanie zidentyfiko@vposzcze-
golne cefeidy, czyli w praktyce do ok. 100 Mps. Wystarcza alak tatwego
pomiaru jasnéci obserwowanej oraz okresu zmieBobby uzyska z réwnania
(11.10) lub (11.11) jasrss absolutna, a tym samym réwaienodut odlegt&ci.

Test pulsacyjny Baadego—Wesselinkafeidy wykazuja wyrazne zmiany typu
widmowego, barwy i predi&ei radialnych podczas cyklu zmierse, co mana
wykorzyst& do wyznaczenia bezwzglednej watoich promieni. W klasycznej
metodzie Baadego—Wesselinkayjmuije sie skadinad bliskie prawdy zaémie,ze
w dwoch r&nych fazach, w ktérych wskaznik barwy ma taka sama v@artaw-
niez temperatury efektywne sa takie same, a ewentualm&aé mocy promienio-
wanych w tych fazach sa tylko wynikiemzgicy rozmiaréw. W takim przypadku
jasnaci sa dane réwnaniem

m= —25logL = —2.5logR?

Cco po zr@niczkowaniu daje
Am= —5Ioge%R (1112

Praktyczna realizacje metody ilustruje Rysl1l1.7 zaazety z oryginalnej
pracy A. J. Wesselinka odnoszacej sie do sabr@gphei. Dla dwéchfaz 11i2, dla
ktorych barwa jest taka sama, odczytujemy z krzywej zmianggci dwie warto-
§ci: My i mp. Zmiane rozmiaréw znajdujemy ze scatkowania krzywepguosci ra-
dialnej miedzy faza 1i 2] pvdt = p- D12 = AR, gdzieD jest tzw. przesunigciem
powierzchni gwiazdy. Wspétczynnik uwzglednia fakt,ze obserwowany pro-
fil pulsacyjny, na ktérego podstawie wyznaczamy préakaadialne, jest wyni-
kiem wsrednienia predi&zi wszystkich punktéw na tarczy gwiazdy, co sprawia,
ze efektywnie mierzona pred&oradialna jest mniejsza od rzeczywistej pregtkio
z jaka w stosunku do obserwatora poruszassagek tarczy gwiazdy pulsujacej
radialnie. Powszechnie przyjmuje sie teoretyczna véarp= 1,34. Wartaci D
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Rys11.7. Metoda Wesselinka wyznaczania promienia gwiazdy putjjgadialnie.
Kropki oznaczaja obserwacje barwy, jasobi predkéci radialnej. Krzywa kropkowana
w dolnej czéci rysunku oznaczona symbolelh przedstawia zmiane przesuniecia po-
wierzchni gwiazdy wynikajaca ze scatkowania krzywejgkesci radialnej. Przesuniecie
jest rowne zeru w fazie 0,5, gdy gwiazda ma najmniejsze ragmi

odpowiadajace obu fazom mwa réwnie odczytac bez@ednio z zaznaczonej na
Rys. 11.7 krzywej kropkowanej bedacej wynikiem catkowsakrzywej predk&ci
radialnej w catym okresie zmiengoi. W fazie 0.5, gdy gwiazda ma najmniejsze
rozmiary, przesuniecie jest réwne zeru. Zamdy tez uwage ze przesunieci®, a
zatem iAR, sa wyraone w bezwzglednych jednostkach dtago

Kazde dwie fazy odpowiadajace takiej samej waciowskaznika barwy
dostarczaja jednego réwnania obserwacyjnego

Am= —-5loge—————
¢ <R>/p’

w ktérym niewiadoma jestrednia warteC promienia< R >. Powtarzajac opisana
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procedure dla wielu par punktéw uzyskujemy wiele réwnétore rozwigzane
np. metoda najmniejszych kwadratéw dostarczaja wigllgvedniego promienia
< R> (atakze jego maksymalnej zmiany) w jednostkach bezwzglednytprzy-
toczonej oryginalnej pracy Wesselinka uzyskan® > /p = (18.8+ 1.6) x 10°
km. Na podstawie wielu innych prac na ten temat stwierdzémeniez, ze zmiany
promienia cefeid dochodza do ok. 10%.

Metode Wesselinka nazywa sie rowntestem pulsacyjnym Wesselinkazeli
prowadzi ona do réwrfaobserwacyjnych, z ktérych wynika dobrze oki@na war-
toSC promienia, to jest niemal pewneg gwiazda pulsuje radialnie. W przeciwnym
wypadku, na przyktad gdy pulsacje sa nieradialne, metodasélinka zawodzi.
Nalezy jednak pamieta ze test Wesselinka ma pewne ograniczenie, bowiem jego
powodzenie wymaga odpowiednio zizgo przesuniecia fazowego miedzy krzy-
wymi zmian barwy i predksci radialnych, tak by mmna byto wyraznie rozdzielic
zmiany jasnéci pochodzace od zmian temperatury i promienia.

Cefeidy wielomodalnePrzytoczona wyej zalenost okres — jasn&t absolutna
odnosi sie do modu podstawowego, w ktérym oscyluje przeyeea wiekszat
cefeid. Znane sa jednak réwamignacznie mniej liczne przypadki cefeid dwu- i
wielomodalnych, w ktérych zmiensai mazna wyr&nic dwa lub trzy okresy in-
terpretowane jako oscylacje w pierwszej, drugiej lub tigebarmonice. Rzad
harmonik najtatwiej jest zidentyfikoveapostugujac sigliagramem PetersendNa
diagramie tym, przedstawiajacym stosunek krétszegosokd® okresu dizszego
w funkcji okresu dhzszego, zalendsci odpowiadajace mhym drganiom harmo-
nicznym sa wyraznie odseparowane (Rys. 11.8).

Najdtuzszy okres interpretujemy jako okres odpowiadajacy tadimau drga-
niu podstawowemu, a okresy coraz to krétsze — coraz tesaym drganiom har-
monicznym. Zgodnie z teoria pulsacji stosunki okresoéw izaaya informacje o
masach i promieniach gwiazd pulsujacych. Ocenione w tes@p masy cefeid
(tzw. masy pulsacyjiezawieraja sie w przedziale od 4 do M4..

Rozktad przestrzenny cefeid w Galaktyéwiadczy o ich przynalndsci
do podsystemu ptaskiego, a sklad chemiczny odpowiada nioodigulaciji |.
Wystepuja w gromadach otwartych i asocjacjach. Sa te wigekty miode i ma-
sywne, ktére zdayly przeewoluowa od ciagu gtéwnego do obszaru nadolbrzy-
moéw. W ich wnetrzach wodér ulegt Jucatkowitej przemianie w hel i obecnie
gwiazdy teSwieca kosztem przemiany helu w wegiel.

Cefeidy Il rodzaju.W tym samym obszarze pasa niestatiiciqpulsacyjnej co
opisane wyej cefeidy klasyczne znajduja sie rownigbiekty nalegace do popula-
cji Il i charakteryzujace sie podobnymi wisgtiami pulsacyjnymi. Obejmujemy je
0go6lna nazwa cefeid Il rodzaju (lub niekiedy cefeidampplacii Il). Ze wzgledow
merytorycznych, a cAgiowo historycznych, wynia sie veréd nich nastepujace
podgrupy: zmienne typu BL Herculis o okresach z przedziatu 0,0 < Bg 0,7,
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Rys. 11.8 Diagram Petersena dla Cefeid wielomodalnych w Wielkim ®Rbtblagellana,
przedstawiajacy zakmost stosunku krétszego okresd do okresu dtaszegoP; od lo-
garytmu okresu dizszego. Cyfry oznaczaja rzad harmonkipznacza mod podstawowy
(fundamentalny). Wieks#6 cefeid wielomodalnych pulsuje w modzie podstawowym oraz
w modach pierwszym i drugim.

ewoluujace od gatezi horyzontalnej do gatezi asympmizbej; zmienne typu W Vir-
ginis— o okresach 0,6 < Idg< 1,3, gwiazdy Il populacji, 0 masach ocenianych na
0,5 do 191, przecinajace pas niestabibw pulsacyjnej w trakcie ewolucji wzdiu
gatezi horyzontalnejcefeidy anomalnéwane te zmiennymi typu BL Boodis- o
okresach z przedziatu -0.5 < 1Bg 0.5 i jaéniejsze od gwiazd BL Her o okoto 0,5
do 1 mag. Na diagramie okres — jash@wiazdy BL Her i W Vir tworza jeden
ciag, coSwiadczy o zblonym charakterze ich pulsacji. Ciag krzywych blasku
cefeid Il rodzaju, analogiczny do ciagu krzywych blaskfedt klasycznych, jest
przedstawiony na Rys. 11.9.

W obszarze olbrzyméw gtéwnego pasa niestaliitienajduja sie ponadto
gwiazdytypu RR Lyragzwane te w starszej literaturzeefeidami krétkookreso-
wymi, lub zmiennymi typu gromad\Nazwy te sa zwiazane z niektérymi cechami
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Rys. 11.9Typowe krzywe blasku cefeid typu Il o zd@ych okresach.
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Rys. 11.10Rodzaje krzywych blasku gwiazd RR Lyr

tych zmiennych. Ich rozktad przestrzenny oraz czestamd®on gromadach ku-
listych dowodza przynalmosci do populacji Il. Krzywe blasku i predkoi ra-
dialnych przypominaja swym ksztaltem odpowiednie krzydie cefeid, jednak
roéznia sie od nich wieksza rozmaditia jak i znacznie krétszymi okresami. Okresy
gwiazd RR Lyr sa krotkie i zawieraja sie w przedziale 0,2 &; najdtzszy obser-
wowany okres wynosi 2,4 d (UX Nor). Typ widmowy zmienia si¢ k. A7 w
maksimum do F5 w minimum blasku. Podstawowe typy morfologgckrzywych
blasku, zwane RRa, RRb i RRc, sa przedstawione na Rys..11.10

Symbolem RRd oznacza sie zmienne, w ktérych wzbudzonwvadub wiecej
moddw; sa to oprocz radialnego modu podstawowego jegavpi, a czasem
rowniez druga harmonika. Nie do kea wyj&éniona osobliwscia gwiazd RR Lyr
jestefekt Btaki, przejawiajacy sie w postaci dtugookresowej, perioayganodu-
lacji amplitudy i fazy kolejnych maksiméw jasgci. Okresy tych zmian wynosza
typowo od 20 do 40 d. Przyktad modulacji amplitudy w znacattiezszej skali
czasowej jest przedstawiony na Rys. 11.11.

Gwiazdyd Scutizajmuja dolna cZ& pasa niestabilrszi przylegajaca do ciagu
gtébwnego; ich typy widmowe zawieraja sie w przedziale A,-alklasy jasnéci —
w przedziale V — Ill. Sa to wiec gwiazdy populacji | o masazbdu 1 — 1,5V,

w fazie palenia wodoru na ciagu gtéwnym lub w fazie odchaized ciagu gtow-
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Rys. 11.11Zmiany jasn&ci gwiazdy typu RR Lyr z efektem Btko. Z prawej strony
pokazana jest krzywa blasku sfazowana z okresem 0.52489 dni

nego ku gatezi olbrzymoéw. Okresy zmian sa bardzo krétkid kilkudziesieciu
minut do kilku godzin. Rozklad amplitud zawiera dwa maksinfeano przy war-
toSciach mniejszych od 0.3 mag i drugie dla amplitud wiekbzyblatego te w
starszej literaturze gwiazdySct o amplitudach wiekszych od 0.3 mag traktowano
jako oddzielna podgrupe gwiazd, ktérej nadawano roznadzwy: zmienne
typu Al Velorumcefeidy kartowategwiazdyRRslub ostatnio -HADS(od angiel-
skiegoHigh Amplitude Delta Scyti Gwiazdy HADS sa powolnymi rotatorami, w
ktérych dominuje jeden lub kilka modoéw radialnych. W poabgth gwiazdackd
Sct dtugoletnie kampanie obserwacyjne za pomoca siezskepow roztaonych
wokoét kuli ziemskiej, a ostatnio obserwacje satelitarn@agntujace okresy nie-
przerwanych obserwacji rzedu miesiecy, doprowadzitywgdrycia w zmianach
jasndsci kilkudziesieciu, a nawet ponad stu modow pulsacjiatyich i nieradial-
nych o amplitudach rzedu milimagnitudo. Potwierdzity sigen sposob teore-
tyczne przewidywania co do bogactwa modéw radialnych iad&nych wzbu-
dzanych w tych gwiazdach, a zarazem okazato mewielkdt amplitudy zmian
jasndsci jest okolicznécia przypadkowa, zatea od tego jakie mody i z jakimi
amplitudami sa wzbudzone w konkretnej gwiezdzie. Pragitve krzywe blasku
gwiazdy typud Sct w ciagu dwu kolejnych nocy sa przedstawione na Ry4.211.

Bardzo podobny charakter zmiersw jak gwiazdyd Sct wykazuja leace
w tym samym obszarze diagramu H-R gwiazdy o sktadzie chemwmzwissci-
wym dla populacji 11, takie jak zmiennypu SX Phoeniciszy gwiazdyA Bootis
wzglednie gwiazdy o innych osobligoiach widmowych, jak gwiazdy Am lub
Del.

Na ciagu gtéwnym, w sasiedztwie gwiaddct iy Dor, znajduja sie rownie
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Rys. 11.12Zmiany jasn&ci gwiazdy typw Scuti w ciagu dwu kolejnych nocy.

szybko zmienne (o okresach od kilku do kilkunastu minut) neigczne gwiazdy
osobliwe chemicznie roAp, o ktérych bytazumowa w rozdziale 7. Mechanizm
wzbudzania ich pulsacji nie zostat jeszcze wystarczafmmany, cho na ogoét
wigze sie go ze strefa jonizacji wodoru. Istotna komplikacjodeli teoretycznych
jest konieczn&t uwzglednienia wptywu silnego pola nagnetycznego naadtiar
pulsacji. Wyj&nienia wymaga rowngefakt istnienia niepulsujacych gwiazd Ap,
czyli tak zwanycmoAp(z ang.not pulsating Ap.

Stosunkowo niedawno zidentyfikowana grupa zmiennychrwapszarze dia-
gramu H-R sa zmienng/pu y Daradus Sa to mtode (jak o tym mogawiad-
czyt otoczki pytowe wokét niektérych sgodd nich) gwiazdy typu widmowego
F, zmieniajace sie z jednym lub wieloma okresami o dagjokoto jednego dnia,
a wiec zbyt dhugimi by mana je byto zalicz§ do typud Scuti. Najprawdopo-
dobniejszym wyjanieniem ich zmienrixi sa nieradialne pulsacje modéw grawi-
tacyjnych g o niskich harmonikadh Charakterystyczna i nie do koa wyj&niona
cecha tych zmiennych jest waski przedziat typow widmawftemperatur), w kto-
rych moga one wystepowa

W obszarze matych jasgoi absolutnych diagramu H-R, na ciagu stygniecia
biatych kartéw, znajduja sie gwiazdy zmientygpu ZZ Ceti Sa to biate karty typu
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Rys. 11.13Typowe zmiany jasn&ci gwiazdy typu ZZ Cet

DA, z liniami wodoru w widmie, dlatego feuzywa sie w stosunku do nich réw-
niez nazwyDAV ( ang. Dwarfs A Variabley Amplitudy zmian jasnéci sa bardzo
mate, mniejsze od 0,3 mag, a okresy bardzo krétkie — od 100086 $ekund,
tak ze juiz po stosunkowo krotkich seriach obserwacji zna dokona ich ana-
lizy furierowskiej. Podobnie jak w przypadku gwia2dSct, wieksz6¢ moddéw
jest wzbudzana z bardzo matymi amplitudami, rzedu milimtaglo, i do ich jed-
noznacznej identyfikacji wymagane sa kilkudniowe niepezae ciagi obserwa-
cyjne. Zmienne ZZ Cet byly w tego powodu jednymi z pierwszptliektow ob-
serwowanych przez teleskop globalny WET (akMghole Earth Telescope- czyli
konsorcjum ponad dwudziestu teleskopéw optycznych mmrigch na catej kuli
ziemskiej i prowadzacych co pewien czas skoordynowaneralagje wybranych
obiektow. D& szybko okazato sigze w krzywych blasku gwiazd ZZ Cet daje
sie wyré@nic kilkadziesiat, a w klacowym przypadku nawet ponad sto okresow.
Taki charakter zmienrszi mazna zrozumié tylko przy zata@eniu,ze wzbudzone
oscylacje sa nieradialne. Typowy ciag obserwacji gweagu ZZ Cet jest przed-
stawiony na Rys. 11.13. Chocigwiazdy typu ZZ Cet leg w dolnym kracu
gtébwnego pasa niestabilaad, to jednak standardowy mechaniznmvydaje sie w
ich przypadku mato wydajny, poniewav warstwach zewnetrznych tych gwiazd
energia jest przenoszona przede wszystkim na drodze kdywwedj, a nie pro-
mienistej.

Oddzielna grupe stanowia pulsujace w podobny sposdbaeebiate karty,
czyli gwiazdy zmienndBV.

Z przedstawionym na Rys. 11.2 maksimum wspétczynnika megypczysto-
§ci Rosselanda przy temperaturze ok.12 K zwiazany jest na diagramie H-R
obszar niestabilr&xi pulsacyjnej gwiazd goracych, w ktérym wyrda sie kilka
mniej lub bardziej raniacych sie miedzy soba typéw gwiazd pulsujacych.

Najdawniej znane sa zmienigpu 3 Cephej zwane te niekiedy zmiennymi
typu B Canis Majoris Sa to gwiazdy z waskiego przedziatu typéw widmowych
B0O.5 - B2 i klas jasnsci VIl czyli lezace na diagramie H-R w obszarze miedzy
ZAMS i TAMS. Okresy zmiennsci sa krétkie, zawieraja sie w przedziale 3 — 8
godzin. Niewielkim zmianom jasigi o amplitudach rzedu 0.1 mag towarzysza
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Rys. 11.14Krzywe blasku wielomodalnej gwiazdy tygiCep w r&nych nocach. Ob-
serwacje w filtrze v systemu czterobarwnego, ktory szcaega@obrze nadaje sie do ob-
serwacji gwiazd typu B.

zmiany predkéci radialnych i wyrazne na og6t zmiany ksztattu liniii widwych,
charakterystyczne dla oscylacji nieradialnych. W zmiéngsnéci daje sie na
0g6t wyrénic kilka czestéci, co w przypadku gdy sa one bliskie sobie prowadzi
do charakterystycznych modulacji amplitudy w postaci desiinStosunkowo dza
rozmaitét wzbudzonych modéw pulsacyjnych oraz bogaty materiatokzseyjny
dotyczacy zmienr&ci gwiazd typu3 Cep sprawiajaze sa one wygodnymi obiek-
tami dla bada asterosejsmologicznych. W widmach niektérych zmiennggjo
typu obserwuje sie przggiowo linie emisyjne, co oznacza ich jednoczesna przy-
nalezncst do grupy gwiazd Be. Przyktadowe krzywe blasku wmé noce dla
gwiazdyv Eri pulsujacej w kilku bliskich sobie okresach sa przadsbne na Rys.
11.14.

Nieco nizszy obszar ciagu gtéwnego, w przedziale typéw widmowydB@
do B9, zajmujazmienne SPHz ang. Slowly Pulsating B-stajs Ich okresy
zawieraja sie w przedziale od ok. 0.5 d do 3 dni, co adia je od gwiaz{ Cep i
usprawiedliwia nazwe. Wieksgb z nich jest wielookresowa, co niekiedy pociaga
za soba wystepowanie w krzywej blasku dudnieskali wielu miesiecy. Obserwa-
cje spektroskopowe ujawniaja zmiany ksztattu profili iptetowane jako przejaw
oscylacji nieradialnych. Gwiazdy SPB "wchionely” prakpnie cata wydzielana
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Rys. 11.15Potazenie gléwnych typéw gwiazd pulsujacych na diagramie H-R.

dawniej nieliczna grupe gwiaziypu 53 Perseiidentyfikowanych jako gwiazdy o
wyraznych zmianach ksztattu linii widmowych i jednoéné fotometrycznie nie-
zmienne.

Stosunkowo niedawno wydzielona grupa gwiazd zmiennydym obszarze
diagramu H-R sa gwiazdy zmienmgpu sdBV(zmienne podkarty typu B, z ang.
sub-dwarf B variableszwane te gwiazdamitypu RPHSang. skrét odRapid-
ly Pulsating Hot Subsdwarfs szybko pulsujace gorace podkarty), gwiazdami
typu EC1402§0d pierwszego poznanego obiektu) lub gwiazdgpu V361 Hya
(od najjeéniejszego obiektu). Wzbudzanie oscylacji radialnycheradialnych z
okresami od ok. 100 sekund do kilku minut w podkartach @leg5 — 6) o tem-
peraturach z przedziatu 29000 K — 36000 K i masach oka.5zostato najpierw
przewidziane teoretycznie a nastepnie potwierdzoneralagyjnie. Amplitudy
zmienndci sa niewielkie i z reguty nie przekraczaja 0,01 mag wgasiach i 2
km/s w predk&ciach radialnych. Oscylacje sa podtrzymywane przez arézm
K zwiazany przede wszystkim z absorpcja w liniazaza. Przypuszcza siee
w gwiazdach tych obfitet zelaza w warstwie odwréconego gradientu wspotczyn-
nika nieprzezroczysei jest podwyszona w wyniku wynoszenia jego atomow do
warstw zewnetrznych pod wplywemétiienia promieniowania.

Przyblizone obszary wystepowania omoéwionych rodzajow gwiazsipatych
na diagramie H-R przedstawia Rys. 11.15.
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12. Mikrosoczewkowanie grawitacyjne

Rys. 12.1Soczewka punktowa o masié tworzy dla obserwatora O dwa obrazy pozorne,
I1i I, zrodta Z. Drogi promieni 1 i 2 lea w jednej ptaszczyznie.

Zupetnie nowe i d&€ nieoczekiwane nmiwosci astrofizycznych badeobiek-
tow gwiazdowych otworzyly obserwacje zjawisk soczewkolaagrawitacyjnego.
Zgodnie z Ogélna Teoria Wzgledsa (w przyblizeniu liniowym matych katow)
promieh Swietlny (foton) przebiegajacy w pokli masyM, ulega ugieciu o kat

4GM 1
o= 5=
C r

(121)

gdzie G jest stata grawitacjic — predkd&cia Swiatta, ar — parametrem zderze-
nia, czyli najmniejsza odleghria miedzy masa i droga promiersaietinego. Kat
ugiecia jest zawsze dodatni, tzn. ugiecie nastepujeanukiku ciala masywnego,
ktére dziata zatem jak soczewka skupiajaca. Dlategajawisko nazywamygo-
czewkowaniem grawitacyjnyma w przypadku gdy masy soczewkujace sa rzedu
mas gwiazdowych, ktére w skali mas kosmicznych (np. galdksg masami zni-
komymi, zjawisko nazywamynikrosoczewkowaniem grawitacyjnym

Soczewki pojedynczeNa wstepie rozwamy najprostszy przypadek, gdy cia-
tem soczewkujacym jest pojedyncza masa punktowa. Getgrmdwiska przed-
stawia schematycznie Rys. 12.1. Promiewystany przez zrédto Z mija masgl
w odlegtdscir, i po ugieciu o kati; trafia do obserwatora O, ktory zrédto dostrzega
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Rys. 12.2.Geometria mikrosoczewkowania. Wszystkie elementy rysueka na jedne;j
ptaszczyznie. Strzatka wskazuje kierunek ruchu zrédéezgledem soczewki M.

w kierunkuly. Po przeciwnej stronie masyf w ptaszczyznie przechodzacej przez
zrédto, soczewke i obserwatora istnieje promi ktéry przebiega w takiej odle-
gtoscir, i doznaje takiego ugieciay, ze rownie trafia do obserwatora O i tworzy
dla niego obraz zrodta w kierunky. Innymi stowy, soczewka M tworzy na sferze
niebieskiej obserwatora O dwa pozorne obrazy zrédtagktanaczybmy i |,.
Pozostale promienienie zrédta Z nie dobiegaja do obgeradD.

W celu uzyskania ilsciowych informacji o zjawisku, dokonajmy prostych roz-
wazah geometrycznych w ujeciu zaproponowanym przez BohdarayRskiego.
Rys. 12.2 przedstawia sytuacje, w ktérej promésviatta wystany przez zrédto Z,
potazone w odlegtéci D, od obserwatora O, ulega ugieciu o kaprzez soczewke
0 masieM potozona w odlegtéci Dy i dobiega do obserwatora O. Ta sama sytuacja
widziana od strony obserwatora O jest przedstawiona naRy8. Zaznaczone sa
na nim dwie ptaszczyzny prostopadte do li@ii- B: jedna w odlegtéci soczewki
M i druga w odlegtéci zrédta Z. W punkcie A ptaszczyzny M promie parame-
trze zderzenia i wspotrzednychXy i Yy, ulega ugieciu o kadi. W ogéinym przy-
padku kat ugiecia ma dwie skltadowey, czyli kat pod jakim ugiatby sie promie
0 parametrze zderzenia majacym tylko sktadofg orazay, czyli kat ugiecia
przy parametrze zderzenia rownyrfy. Oba katy skladowe sa zacieniowane na
Rys. 12.3. Zgodnie w rownaniem (12.1) katy te maja nagtge wielké&ci:

XM .
O=0-= 1 Oy=0a-= (12.2)

i w ptaszczyznie zrédta Z okgtaja liniowe skltadowe przesuniecia obrdaw sto-
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Rys. 12.3Zjawisko mikrosoczewkowania z punktu widzenia obserma@r\Wspétrzedne
X"iY’ na ptaszczyznie zrédta Z sa odwzorowaniem odpowiedsiodhrzednyctXy i Yy.

sunku do zrédta Z

Poniewa wszystkie elementy na Rys. 12.2&w jednej ptaszczyznie, zacho-
dzi prosty zwiazek miedzy dtugoiami odcinkOwWZ i r +rg:

r+rs 12
Dy ~ D, (12.4)
Uwzgledniajac réwnanie (1) oraz fakte
|1Z = a(D;— Dqg) (125)
dostajemyréwnanie soczewki grawitacyjnej
o r= AGM (D;— Dgy)Dg (126)

rc2 D,

Wprowadzajac powszechnie stosowane definicje:
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promien grawitacyjnymasy: rg = 2(22M ; (12.7)
efektywna odlegtossoczewki: D = %; (12.8)
liniowy promieh Einsteina rg = ,/2ryD, (12.9)

mazemy réwnanie (12.6) przepisav prostej postaci
r24rgr —r2 =0. (12.10)

Réwnanie to ma dwa rozwiazania:
1
e =lrs% (r2+4r2)v/?), (1211)

odpowiadajace dwdm obrazom, o ktérych byta mowa na wstefpi szczegdlinym
przypadku, gdy zrodto Z znajduje sie w punkcie B, zaznagmo na Rys. 12.2,
czyli gdy rs = 0, co oznaczaze obserwator, soczewka i zrédto znajduja sie do-
ktadnie na jednej linii, wowczas z rownania (12.11) wynika

re=rg (1212

Poniewa w tym przypadku konfiguracja jest osiowo symetryczna, pémazrodta
jest okrag, ktéry w ptaszczyznie soczewki ma rozmiardimy réwny promieniowi
Einsteina i na sferze niebieskiej obserwatora ma prarkaowy

Be = re/Dqd (12.13)

. Z réwnania (12.11) wynika, rownie ze w miare oddalania sie zrodta od linii
OB, gdyrs staje sie dmo wigksze od promienia Einsteina, — 0, co oznacza
zanik jednego obrazu pozornego, natomiast— rg, czyli obraz pozorny pokrywa
sie z rzeczywistym zrodtem. Wynika stazk efekty soczewkowania ujawniaja sie
praktycznie tylko w obrebie promienia Einsteina. Jak tasprawdzi postugujac
sie definicja (12.8), efektywna odle@msoczewki, a zatem i pronmfieEinsteina
przy ustalonej masie soczewki, sa najwieksze Bgy= 2-Dy. Przyjmujac jako
typowa odlegtét w naszej GalaktycBy ~ 8 kpc & 2,5-10%° m) z definicji (12.9)
dostajemy w najkorzystniejszym przypadku rozmiar katgwgmienia Einsteina
dla soczewki o masie M :

O = L (4GM, D)2 ~ 0.001” (12.14)
cDy
Jest wigc oczywistee zjawisko mikrosoczewkowania, wymagajace zitiia
sie na niebie dwdch ciat o wyraznieardych odlegt&ciach od obserwatora na od-
legtost katowa rzedu jednej tysiecznej sekundy tuku, mushedet z bardzo ma-
tym prawdopodobigstwem. Ocenia sige w naszej Galaktyce w danym momen-
cie mikrosoczewkowaniu ulega nie wiecegz igdna gwiazda na milion. Co wiecej,
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Rys. 12.4 Przebieg zjawiska mikrosoczewkowania na ptaszczyzroeesoki M.

poniewa typowa odlegtéc katowa obu obrazéw tworzonych przez soczewke jest
tego samego rzedu, czyli jest znacznie mniejsza od z8olmozdzielczej dzisiej-
szych teleskop6w, oba obrazy zawsze pozostaja nierdadeié¢ jednorazowa ob-
serwacja gwiazdy nie pozwala stwierdzizy ulega ona w tej chwili mikrosoczew-
kowaniu, czy nie. Jedyna mtiwoSt wykrycia omawianego zjawiska jest zwiazana
ze zmiana jasrixi obrazéw w wyniku wzajemnego ruchu zrodta i soczewki.
Jasn&t obrazéw znajdujemy odwotlujac sie do ogoélnej zasady @aaahia
liczby foton6w podczas ogniskowania. Znaczy e, stosunek jasisai obrazu
do jasnéci zrodia, ktéry nazywamwzmocnieniem mikrosoczewjdst okrélony
przez stosunek powierzchni obrazu w ptaszczyznie obgeraanp. ro.dr., do
tej samej powierzchni odwzorowanej w ptaszczyznie so&zewdrs. Wykonujac
proste r@niczkowanie réwnania (12.11) i dokonujac podstawianiars/rg, do-
stajemy
w42
©2u(u2 4 4)1/2
Poniewa oba obrazy widzimy jednoc&aie, faczne wzmocnienie jest rowne

Mt dri

AL=|——
* re drg

+0,5 (12.15)

2
2
A=A A = - v (12.16)

(U2 +4)1/2
tatwo sprawd4i, ze A nigdy nie jest mniejsze od jedsm i dla zrédta punktowego
ma wart& nieskaczona przyu = 0.

W wyniku wzajemnego ruchu zrodta i soczewki watas ulega zmianie, a
tym samym zmienia sie rowriesumaryczna jasiso obu obrazéw. Zalndt tych
zmian od czasu znajdziemy postugujac sie Rys. 12.4. ®igyy, ze w plasz-
czyznie soczewki M zrédto Z (acislej — jego rzut na ptaszczyzne M) porusza sie
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wzdtuz linii oznaczonej strzatka i w chwilly znajdowato sie w najmniejszej odle-
gtosci (parametrze zderzenip)od soczewki. Od tego momentu do obecnej chwili
t przebyto drogdt — To) -V, gdzieV jest wyraona w jednostkach bezwzglednych
skladowa poprzeczna predi@ zrédta wzgledem soczewki. Jego odlégtod so-
czewki jest w tej samej chwili réwnes. Dzielac wszystkie wielkci przezrg i
wprowadzajac oznaczenia na minimalna wstemienneju, odpowiadajacej pa-
rametrowi zderzenig

Umin = P/re (12.17)

orazczas Einsteina
te =rg/V, (12.18)

czyli czas pokonania promienia Einsteina ze stata prgdkd/, dostajemy z
tréjkata prostokatnego

U(t) = /By + (t—To)2/2 (1219)

Przyjmujac czas Einsteina za jednostke czasu i proraimsteina za jednostke
odlegtdci maemy obliczg z réwnania (12.16) przebieg zmian wzmocnienia w
funkcji czasu dla ustalonej wielkoi parametru zderzenip. Przyktadowe prze-
biegi dla kilku wart&ci bezwymiarowego parametru zderzenjg, sa przedsta-
wione na Rys. 12.5.

Dopasowanie teoretycznej funkcji (12.16) do obserwacjegynczego zja-
wiska mikrosoczewkowania (Rys. 12.6) dostarcza trzechke®ei: momentu
najwiekszego wzmocnienidp, minimalnej wart&ci unin oraz czasu Einste-
ina te. Niestety, nie pozwalaja one na jednoznaczne &kree parametréw
bezwzglednych zjawiska. Jak witlZ podanych wyej definicji, przyjety za
jednostke czas Einsteina jest funkcja masy soczewkiefgktywnej odlegtci
oraz poprzecznej sktadowej wzglednej prestiicsoczewki i zrodta:

2V/G VM -D
c vV

co oznaczaze dla pojedynczej mikrosoczewki wyznaczenie ktérejkeknz wiel-
koSci M, D,V jest niemaliwe bez znajomsci dwdch pozostatych.

Obserwacje mikrosoczewkowania grawitacyjnego podjgeowmtnie w celu
stwierdzenia, czy tzw. "brakujaca materia” w Galaktycezamavystepowaw po-
staci stabGwiecacych klasycznych obiektow astronomicznych, najgdinak ma-
sywnych, by méc dziafajako mikrosoczewki grawitacyjne. Celem obserwacji nie
byto jednak wyznaczanie mas czy odlegtoposzczegdinych soczewek, ale zebra-
nie informacji o rozkladzie np. diugai czaséw Einsteina $v6d maliwie duzej
liczby zarejestrowanych zjawisk. W 1992 r. pierwsza mikewka w kierunku

te = (12.20)
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Rys 12.5.Gérny rysunek przedstawia zmiany jasoozrodta w wyniku mikrosoczewko-
wania przy r@nych wart&ciach parametru zderzenia. Wzgledne drogi soczewlidtar
sa zaznaczone na dolnym rysunku w postaci linii prostyekginajacych okrag Einsteina.
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Rys. 12.6. Przyktady soczewek obserwowanych w projekcie OGLE. Podarasci pa-
rametru zderzeniamin wynikaja z dopasowania krzywych teoretycznych (12.163egd-
stawionych linia ciagtg, do punktéw obserwacyjnych.)

centrum naszej Galaktyki zostata zaobserwowana przekipmspot OGLE, a w
kierunku Wielkiego Obtoku Magellana — przez australijgioerykaski zesp6t
MACHO. Ze wzgledu na bardzo mate prawdopodéistavo wystapienia zjawiska
obserwacje podjeto w kierunkachzkj gest&ci gwiazd. W ciagu ponad 20 lat ob-
serwacji obszaréw centralnego zgrubienia Galaktyki Ze€BLE zarejestrowat
blisko 10 000 tysiecy zjawisk. Ich analiza statystyczn&hgzyta istnienie w Ga-
laktyce znaczacej populacji "niewidocznych” obiektowstrafizycznych masach,
natomiast fakt uzyskania precyzyjnych krzywych zmian ¢&snzostat wykorzy-
stany z powodzeniem w kilku obszarach astrofizyki gwiazd. preyktad, samo
zjawisko znacznego wzmocnienia jasnobzrodet okazato sie korzystne: w na-
szej Galaktyce zrodtami dla mikrosoczewek bywaja olyiddardzo odlegte, o bar-
dzo matej jasnsci absolutnej, ktére normalnie pozostaja poza zasiggispot-
czesnych, nawet najwiekszych teleskopow i ujawniajajewstnienie tylko w
wyniku zjawisk mikrosoczewkowania o bardzozym wzmocnieniu. W maksi-
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Rys. 12.7 Geometria podwojnej soczewki grawitacyjnej.

mum wzmocnienia moga Byna tyle jasneze maliwe jest uzyskanie ich widm w
dyspersji wystarczajacej do dokonania analizy skladumitienego.W ten sposob
udato sie stwierdzi znacznie wieksza, niwyznaczana dotychczas, metalicgno
gwiazd centralnego zgrubienia Galaktyki.

Soczewki podwojne Nieco bardziej skomplikowany jest przypadek soczewki
podwajnej, tzn. sytuacja gdy, tak jak to przedstawia Rys7 1@oga fotonu prze-
biega w poblzu uktadu dwéch mas. W przykkniu liniowym kada z mas dziata
na foton niezalenie i wypadkowy kat ugiecia jest wektorowa suma dwéakbkv
opisanych zatendscia (12.1):

4GMy E— @y Jr4G9V[2 E—p,

aE) = o Sl
¢ Eop2 ¢ [E-p?

(12.21)
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Spetnione sa rownienastepujace zwiazki:
D,
Dqg
Warunkiem, by zaznaczony na rysunku prom@obiegt do obserwatora jest spet-
nienie réwnania soczewki

T=22.% P=Dg d() (1222)
=~ o Dpz -
nE)=T-P= D—dE—Ddza(E). (12.23)

Oznaczajac catkowita mase soczewki pra¢z= M, + Mo, mozemy zdefinio-
wat dlugast

1/2

c? D,

ktéra jest rowna promieniowi Einsteina pojedynczej soddew masie M.
Definiujac wektor potaenia na ptaszczyznie soczewki:

i wektor potazenia na ptaszczyznie zrodta:

X = (Da/Dz) -1i/po, (12.250)
oraz oznaczajac
Wo=M/M, Yo=M/M, (12.25¢c)
nadajemy réwnaniu soczewki (12.23) prostsza posta
X=TF—d(r), (12.26)
gdzie
G(F) = -~ o (1227)

[EALAR o
Na ptaszczyznie soczewki zostat przy tym wybrany uklad é@tzigdnych
prostokatnychr(,ry), ktérego poczatek znajduje sie w réwnej odlégiood obu
mas i obie masy & na osi odcietych. Ich wspétrzedne wynoszg,

_1pi—p2
rO - 2 po - Xa
gdzie X jest odlegt&cia miedzy masami, wyrana w jednostkach,, a wektory,

ma sktadowe (X,0). Bezwymiarowe réwnanie soczewki (12226¢zy wiec tylko
od dwoch parametrow, od stosunku npagil, oraz ich wzajemnej odlegsai.
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Podobnie jak w przypadku soczewki pojedynczej spodziewsigyze efekty
soczewkowania beda istotne tylko w niewielkim obszarzeoomiarach rzedu
Po/D, a wigec porzej zdolnéci rozdzielczej dzisiejszych teleskopdw, i beda sie
manifestowa wylacznie poprzez zmiany jassm wynikajace z wzglednego ruchu
soczewki i zrodia.

Biorac pod uwageze liczba fotonéw podczas soczewkowania zostaje zacho-
wana, wzmochienie jasBoi zrodla jest zwiazane ze zmiana przekroju wiazki
Swiatta wywotana dziataniem soczewki. W naszym przypagisat ono opi-
sane réwnaniem soczewki (12.26), czyli transformacja dggpdnych x do
wspotrzednychr. Wzmocnienie jasrri zrodia jest dane przez stosunek elementu
powierzchni na ptaszczyznie zrddta do odpowiadajaceg@lementu powierzchni
na ptaszczyznie soczewki. zZii przezJ oznaczymy macierz jakobianu zamiany
wspotrzednych (12.26) = 0%/0r, to wzmocnienie bedzie rowne odwro&od wy-
znacznika macierzy jakobiang,= |J| 1.

Nie wdajac sie w szczegdtowe i siozmudne rozwaania analityczné wystar-
czy w tym miejscu przytocZytylko ich najwaniejsze wyniki. Zr@niczkowanie
wyrazeh (12.26) i (12.27) daje wyznacznik jakobianu

2
=1 M n Ko 16 X %r3
F—rol? [P+l |7 — |47+ rof*

(12.28)

Poniewa wzmocnienie soczewki jest odwrowa tego wyraenia, to z naszego
punktu widzenia interesujace jest znalezienie wszystiianktow osobliwych,
w ktérych wyznacznik ma warf@ zerowa, a wzmaocnienie jest niesikaenie
duze. Dla uproszczenia ograniczmy sie do przypadku jedngk&bwnas, czyli
M = ke = 1/2. We wspotrzednych biegunowyah, = r cosg, r = sing, znikanie
wyznacznika jest rownovzae réwnaniu

[(r? +X2)2 — 4r2X? cog @) + 4X2r2sirf @— (r> +X?)2 =0 (12.29)

Rownanie to jest kwadratowe wzgledem £@s$ ma proste rozwiazanie

1 1
o (r2 X2 - 7 T2 +x4

codp= 5

e (12.30)

Rozwiazanie z "+" przed pierwiastkiem nake pomin& ze wzgledu na warunek
cog @< 1. Réwnanie (12.30) opisuije linie niedkczonego wzmocnienia, zwana
kaustyka na ptaszczyznie zrodta. Jest ona przedstawiona na Ry8(a). Row-
nanie kaustyki na ptaszczyznie soczewki (Rys. 12.8(b)hikey bezpérednio z

SMozna je znale& np. w artykule P. Schneider i A. Weiss (198%tronomy and Astrophysics
tom 164, str. 237)
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Rys. 12.8 Kaustyki podwojnej mikrosoczewki grawitacyjne;.

réwnania soczewki (12.26):

% —1CO 1 I cosp 1 r cosp+ X
1=Trcosp 2r2 4 X2 2rXcosp 2r2+ X2+ 2rX cosp

(12.31)

> — rsin 1 rsing 1 rsing
2 =rsing 2124 X2 - 2rXcosp 212+ X2+ 2rX cosp

Linia przerywana na Rys. 12.8(b) zaznaczona jest przgea wzgledna
droga soczewki i zrodta. Wzmocniersgviatta w kadym punkcie drogi nastepuje
zgodnie z wartécia odwrotnéci jakobianu (12.28). Poniewav omawianym
przypadku droga przecina kaustyke w dwoch punktach, zajasn&ci podczas
soczewkowania bedzie zawiérdwa maxima. Patrzac na rysunek tatwo jest sobie
wyobrazt ogromna rozmaif innych drég i zwiazanych z nimi obserwowanych
zmian jasnéci. Rysunek 12.9 przedstawia kilka typowych przyktadévdvpo6j-
nych mikrosoczewek zaczerpnietych z bazy danych proj€@®LE. W lewej ko-
lumnie pokazane sa przyjete modele drdg zrédet wzglekizustyk. Podane sa
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Rys. 12.9 Przyktady soczewek podwojnych obserwowanych w projekds B.



418

stosunki magy i wyrazone w jednostkaclp, odlegtdésci obu masd. Prawa ko-
lumna przedstawia poréwnanie obserwacji ze zmianami fEsneynikajacymi z
przyjetych modeli (linia ciagta).

Warto przy tym zwrddi uwage na przypadek soczewki o matej waciosto-
sunku masg = 0.001, przedstawiony na samym dole Rys. 12.9. Typowa zmiana
jasndsci zrodta ma ogolny ksztalt taki jak soczewka pojedyn@zayyraznie wi-
docznym, krétkotrwatym zaburzeniem w postaci dodatkowegksimum. Dzi-
siejsze obserwacje mikrosoczewkowania potencjalnie ptagana wykrycie i wy-
znaczenie bardzo malych stosunkéw mas, rzed® 1i8o jak tatwo zrozumie na-
wet bardzo mata masa jest zdolna wywoismuwaalny efekt podwojnsci, o ile
tylko przejdzie odpowiednio blisko kaustyki. Stwarza tojatikcowe warunki do
wykrywania planet pozaziemskich niemlisvych do wykrycia innymi powszech-
nie stosowanymi metodami. W szczeg@ob mazliwe jest wykrywanie planet na
odlegtych orbitach, wywotujacych praktycznie niemidreazmiany predkéci ra-
dialnych; maliwe jest wykrywanie planet o bardzo matych masachzlme jest
wykrywanie uktadéw wielu planet; planety rama wykrywa w dowolnej odlegto-
§ci od nas, jgli tylko jest&smy w stanie zaobserwowajawisko mikrosoczewko-
wania. W ciagu okoto 20 lat dziatalBoi projektu OGLE udato sie zidentyfikowa
kilkanascie planet pozaziemskich.
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