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Nadwẏzka ultrafioletowa 137
Czterobarwny system uvby Strømgrena 139
System SDSS – Sloan Digital Sky Survey 143
Fotometryczne systemy satelitarne w nadfiolecie 144

5. Klasyfikacja widmowa 145

System klasyfikacji widmowej MK 146
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6. Diagram Hertzsprunga–Russella 166

Diagram barwa – jasność dla gromad 168
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Gwiazdy ciągu głównego 293
Modele gwiazd ciągu głównego 297
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I. Promieniowanie i materia

Zasadnicza czȩ́sć informacji o obiektach niebieskich pochodzi z analizy wy-
syłanego przez nie promieniowania elektromagnetycznego.Wszelka materia
znajduja̧ca siȩ w temperaturze wiȩkszej od zera bezwzgle¸dnego oraz kȧzdy pro-
ces, w którym przejawiaja̧ siȩ oddziaływania elektromagnetyczne, sa̧ źródłem no-
wego promieniowania, wzglȩdnie modyfikuja̧ cechy fizycznepromieniowania ju̇z
istnieja̧cego.

Najogólniej mówia̧c, w astrofizyce możemy miéc do czynienia z dwoma
krańcowymi przypadkami: interesuje nas materia bȩda̧ca bezpośrednim źródłem
promieniowania i wówczas na podstawie tego promieniowaniawnioskujemy o
stanie fizycznym materii wysyłaja̧cej to promieniowanie (np. materii tworza̧cej
gwiazdȩ, galaktykȩ, Słónce), albo tėz pierwotne źródło jest dla nas nieistotne,
natomiast interesuje nas wynik przetworzenia tego promieniowania w innym
obiekcie kosmicznym (np. przejście światła gwiazd przez rozproszona̧ materiȩ
miȩdzygwiazdowa̧, przetwarzanie promieniowania rentgenowskiego w ciasnych
układach podwójnych itp.). Sytuacje takie prawie nigdy niewystȩpuja̧ w stanie
czystym: włásciwósci promieniowania sa̧ zawsze określone zarówno przez
warunki fizyczne w źródle, jak i w materii, z która̧ promieniowanie to mogło
oddziaływác na swej drodze do obserwatora.

1. Promieniowanie

Przy opisie cech promieniowania elektromagnetycznego wygodne jest odwoły-
wanie siȩ do któregós z dwóch jego obrazów: do klasycznego obrazu falowego
albo do kwantowego obrazu fotonów. Oba podejścia, chóc wyraźnie ró̇zne, w
rzeczywistósci wzajemnie siȩ dopełniaja̧, a doraźne posłużenie siȩ jednym z nich
jest zazwyczaj kwestia̧ wygody lub szczególnego kontekstufizycznego.

W podej́sciu klasycznym promieniowanie elektromagnetyczne wyobrażamy
sobie w postaci poprzecznych drgań pola elektrycznego i magnetycznego. Drga-
nia te rozchodza̧ siȩ w próżni po liniach prostych ze stała̧ prȩdkościa̧, która̧ nazy-
wamy prȩdkóscia̧ światła. Miȩdzy długóscia̧ fali świetlnejλ, czȩstóscia̧ drgán ν i
prȩdkóscia̧światłac zachodzi znany z teorii ruchu falowego zwia̧zek

λν = c. (1.1)

W przypadku promieniowania rozchodza̧cego siȩ w ośrodku materialnym za-
miast stałejc nalėzy wstawíc prȩdkósć rozchodzenia siȩ́swiatła w tym ósrodku,
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równa̧ zgodnie z prawem Snellac/n, gdzien jest współczynnikiem załamaniaświa-
tła w tym ósrodku wzglȩdem pró̇zni. Teoria falowa pozwala na pogla̧dowe i zgodne
z intuicja̧ wyjásnienie wszystkich zjawisk ugiȩcia i załamaniaświatła znanych z
optyki geometrycznej. Do obrazu falowego odwołuje siȩ również klasyczna teoria
oddziaływania promieniowania z materia̧ wynikaja̧ca z równán Maxwella. Kla-
syczne podejście falowe zawodzi jednak całkowicie przy próbach wyjaśnienia, w
jaki sposób wraz z promieniowaniem przenoszona jest energia. Zgodnie z fizyka̧
klasyczna̧ energia przenoszona przez fale jest proporcjonalna do kwadratu ampli-
tudy drgán. Zastosowanie tej zasady do drgań elektromagnetycznych pocia̧gałoby
za soba̧ wniosek,̇ze ilósć energii przenoszonej przez promieniowanie może zmie-
niać siȩ w sposób cia̧gły od zera do dowolnie dużej wartósci, zalėznie od tego
jak du̇za̧ amplitudȩ maja̧ drgania generowane przez źródło. W skali makrosko-
powej obraz klasyczny jest zgodny z doświadczeniem – mȯzemy np. zmieniác
dowolnie jasnósć świeca̧cej̇zarówki – staje siȩ on jednak całkowicie zawodny w
odniesieniu do zjawisk zachodza̧cych w skali atomowej. Typowym przykładem
może tu býc efekt fotoelektryczny. Polega on na emisji swobodnych elektronów
z powierzchni niektórych substancji metalicznych lub półprzewodnikowych pod
wpływem padaja̧cego promieniowania elektromagnetycznego. Charakterystyczna̧
(i mówia̧c nawiasem, najczȩściej wykorzystywana̧ w praktyce) cecha̧ zjawiska jest
istnienie progowej czȩstości promieniowania, powẏzej której dopiero mȯzliwa jest
emisja elektronów. Promieniowanie o czȩstości mniejszej od progowej, niezależ-
nie od tego jak du̇ze byłoby jego natȩ̇zenie, nie powoduje wysłania elektronów.
Natomiast dla czȩstości wiȩkszych od czȩstości progowej liczba uwalnianych elek-
tronów jest wprost proporcjonalna do natȩżenia promieniowania. Zjawisko foto-
elektryczne, a zwłaszcza istnienie czȩstości progowej, staje siȩ zrozumiałe dopiero
w obrazie kwantowym, zgodnie z którym promieniowanie elektromagnetyczne jest
strumieniem kwantów, zwanych w tym przypadku fotonami, z których kȧzdy nie-
sie włásciwa̧ sobie energiȩEhν. W dóswiadczeniu ujawniaja̧cym falowe własności
promieniowania elektromagnetycznego kwant o energiiEhν zachowa siȩ jak fala o
czȩstósci ν zwia̧zanej z energia̧ kwantu za pomoca̧ zależnósci

Ehν = hν, (1.2)

gdzieh jest uniwersalna̧ stała̧ Plancka. Całkowita energia niesiona przez promie-
niowanie elektromagnetyczne jest prosta̧ suma̧ energii poszczególnych fotonów.

Natȩżenie promieniowania. Ilościowy opis pola promieniowania nie zależy
jednak od tego, czy posłużymy siȩ obrazem falowym czy kwantowym. Pojȩciem
pierwotnym dla tego opisu jest bowiem w obu przypadkach energia przenoszo-
na przez promieniowanie. Codzienne doświadczenie poucza nas ponadto,że w
ośrodkach o jednorodnych właściwósciach optycznych́swiatło porusza siȩ wzdłuż
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Rys. 1.1. Definicja natȩ̇zenia promieniowania. Wia̧zka promieniowania biegnie w kie-
runku (ϑ,ϕ) prostopadle do elementu powierzchni∆s= ∆S·cosθ.

linii prostych. Fakt ten wykorzystuje siȩ przy definiowaniu podstawowej wielkósci
charakteryzuja̧cej pole promieniowania, jaka̧ jest jegonatȩ̇zenie.

Wyobraźmy sobie jasno oświetlona̧ przestrzén, która̧ we wszystkich kierun-
kach przenikaja̧ promieniéswietlne (radiowe, podczerwone, rentgenowskie itp.).
W przestrzeni tej umieszczamy mały płaski element o polu powierzchni∆S, usta-
wiony w taki sposób,̇ze kierunek prostopadły do powierzchni elementu jest okre-
ślony przez wektor normalny~n (Rys. 1.1). Wybór takiego elementu jest jedno-
znaczny z wyborem układu współrzȩdnych, którego oś podstawowa pokrywa siȩ
z kierunkiem normalnym~n, zás pozostałe dwie osie leża̧ w płaszczyźnie elementu
powierzchni∆S.

Do okréslenia kȧzdego innego kierunku w tym układzie wystarczy podanie
ka̧tów ϑ,ϕ, okréslonych tak jak na Rys. 1.1. Ka̧tϑ może przyjmowác wartósci
od 0 doπ, zás ka̧tϕ – od 0 do 2π. Spósród wszystkich promieni przecinaja̧cych
element powierzchni∆S wybierzmy te, które lėza̧ wewna̧trz ka̧ta bryłowegoδω
wokół wybranego kierunku (ϑ,ϕ) czyli biegna̧ prawie prostopadle do elementu
powierzchni∆s= ∆S·cosϑ.

Przyjmijmy ponadto,że promieniowanie jest monochromatyczne, tzn. jego
czȩstósć zawiera siȩ w przedzialeν,ν + dν. Oznaczmy przez∆Eν energiȩ
przenoszona̧ przez to promieniowanie w czasie∆t.

Dokonuja̧c przej́scia od skónczonych (i daja̧cych siȩ zmierzyć) przyrostów∆
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do nieskónczenie małych przyrostów poszczególnych wielkości, mȯzemy napisác
nastȩpuja̧ce równanie bȩda̧ce definicja̧ natȩżenia promieniowania:

Iν =
dEν

dS cosϑ dν dω dt
(1.3)

Definicjȩ tȩ mȯzna wyrazíc słownie w nastȩpuja̧cy sposób:

Natȩ̇zenie promieniowania monochromatycznego jest równe energii
zawartej w jednostkowym przedziale czȩstości, przepływaja̧cej w jed-
nostce czasu wewna̧trz jednostkowego ka̧ta bryłowego wokół kie-
runku (ϑ,ϕ) przez jednostkowa̧ powierzchniȩ prostopadła̧ do tego kie-
runku.

Natȩ̇zenie promieniowania zwia̧zane z energia̧ przenoszona̧ wewszystkich
czȩstósciach nazywamynatȩ̇zeniem integralnymi oznaczamy symbolemI (bez
wskaźnikaν). Oczywíscie

I =
Z ∞

0
Iν dν. (1.4)

W układzie SI jednostka̧ natȩżenia monochromatycznego jest W m−2 sr−1 Hz−1,
zás natȩ̇zenia integralnego – W m−2 sr−1. W układzie cgs odpowiednimi jednost-
kami sa̧: erg s−1 cm−2 sr−1 Hz−1 oraz erg s−1 cm−2 sr−1.

Zwróćmy uwagȩ,̇ze tak zdefiniowane natȩżenie jest okréslone dla wszystkich
kierunków w przestrzeni, również dla promieni ”́slizgaja̧cych” siȩ po powierzchni
∆S; chociȧz objȩtósć stȯzka zawieraja̧cego promieniowanie jest wówczas równa
zeru – a tym samym równa zeru jest również zawarta w nim energia – to nie
jest tȯzsamósciowo równy zeru stosunek∆E/cosϑ, który w granicy mȯze przybie-
rać wartósci skónczone. łatwo jest również zauwȧzyć, że po dokonaniu przejścia
do wielkósci nieskónczenie małych, natȩżenie okréslone w danym punkcie prze-
strzeni i w ustalonym kierunku jest takie samo we wszystkichinnych punktach
przestrzeni lėza̧cych na tym samym kierunku, o ile tylko punkty te nie emituja̧ ani
nie absorbuja̧ energii promienistej. Oznacza to w szczególnósci, że w przypadku
ciał niebieskich, których obserwowane tarcześwieca̧ce maja̧ skończone rozmiary
ka̧towe (jak np. Słónce), natȩ̇zenie promieniowania pochodza̧ce z małego wycinka
powierzchniświeca̧cej zmierzone na Ziemi ma taka̧ sama̧ wartość, jaka̧ zmierzy-
libyśmy znajduja̧c siȩ przy samej powierzchniświeca̧cej. Dziȩki temu obserwacje
wykonywane z powierzchni Ziemi pozwalaja̧ np. na określenie kierunkowego roz-
kładu promieniowania wysyłanego z powierzchni Słońca.

Zgodnie z przyjȩta̧ wẏzej definicja̧ natȩ̇zenia promieniowania może ono býc
funkcja̧ czȩstósci, połȯzenia i kierunku. Zalėznósć od czȩstósci, która charak-
teryzuje przede wszystkim fizyczne cechy samego promieniowania, zaznaczamy
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zazwyczaj za pomoca̧ wskaźnikaν, pozostawiaja̧c w zależnósci funkcyjnej tylko
wielkości bezpósrednio zwia̧zane z polem, tzn. położenier oraz kierunki(ϑ,ϕ):

Iν = Iν(r,ϑ,ϕ). (1.5)

Pole promieniowania, w którym natȩżenie nie zalėzy od połȯzenia, to zna-
czy Iν = Iν(ϑ,ϕ), nazywamyjednorodnym, zás pole promieniowania, którego
natȩ̇zenie nie zalėzy od kierunku,Iν = Iν(r), nazywamyizotropowym.

Natȩ̇zenie promieniowania jest pojȩciem niezwykle użytecznym przy teore-
tycznym opisie zjawisk przenoszenia promieniowania i chociaż mȯze wydawác siȩ
pojȩciem nieco abstrakcyjnym, to jednak posiada prosty zwia̧zek z wielkósciami
maja̧cymi naturalny sens fizyczny, takimi jak strumień, císnienie i gȩstósć promie-
niowania.

Oczywisty sens fizyczny ma również natȩ̇zenie średnie

Jν(r) =
1
4π

Z

4π
Iν(r,ω)dω, (1.6)

gdzie całkowanie odnosi siȩ do wszystkich kierunków w przestrzeni. W szcze-
gólnym przypadku izotropowego pola promieniowania natȩżenieśrednieJν(r) jest
równe natȩ̇zeniuIν(r).

Strumień promieniowania. Zgodnie z równaniem (1.3) ilósć monochroma-
tycznej energii promienistej przepływaja̧cej przez powierzchniȩ dSwewna̧trz ka̧ta
bryłowego dω w czasie dt jest równa

dEν = Iν cosϑ dSdν dω dt (1.7)

Całkowita̧ energiȩ przepływaja̧ca̧ przez ten element powierzchni otrzymamy
sumuja̧c przyczynki pochodza̧ce od wszystkich możliwych wia̧zek, czyli całkuja̧c
powyższe wyrȧzenie po wszystkich kierunkachω,

dE′ν =
Z

4π
Iν cosϑ dSdν dω dt (1.8)

Równanie to mȯzemy napisác w postaci

Fν ≡
dE′ν

dSdνdt
=

Z

4π
Iν cosϑdω =

Z 2π

0

Z π

0
Iν cosϑsinϑdϑdϕ (1.9)

i uznác je za równanie definiuja̧ce strumień:

Strumieniem monochromatycznym promieniowanianazywamy ilósć
energii promienistej zawarta̧ w jednostkowym przedziale czȩstósci
przepływaja̧ca̧ w jednostce czasu we wszystkich kierunkach przez
jednostkowa̧ powierzchniȩ umieszczona̧ w polu promieniowania.
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Tak zdefiniowany strumién zalėzy od ustawienia powierzchni próbnej, lub mówia̧c
inaczej – zalėzy od wyboru kierunku normalnegon.

Ze strumieniem monochromatycznym zwia̧zany jest strumień integralny

F =

Z ∞

0
Fνdν. (1.10)

Jednostka̧ strumienia monochromatycznego w układzie SI jest W m−2 Hz−1 (lub w
układzie cgs: erg s−1 cm−2 Hz−1). Jednostka̧ strumienia integralnego jest W m−2

(erg s−1 cm−2). W radioastronomii powszechnie używana̧ jednostka̧ strumienia
jest jansky, 1 Jy = 10−26 W m−2 Hz−1.

Zauwȧzmy,że wyrȧzenie podcałkowe w równaniu (1.9) zmienia znak przyϑ =
π/2. Dlatego tėz niekiedy jest wygodne podzielenie całego strumienia na dwie
czȩ́sci, strumién dodatni płyna̧cy ”w górȩ”

F+
ν =

Z 2π

0

Z π/2

0
Iν cosϑsinϑdϑdϕ (1.11)

i strumién ujemny płyna̧cy ”w dół”

F−ν =

Z 2π

0

Z π

π/2
Iν cosϑsinϑdϑdϕ. (1.12)

Zdarza siȩ niekiedy,̇ze kierunki ”w górȩ” i ”w dół” sa̧ wyró̇znione w sposób
naturalny, np. gdy z powierzchni pojedynczej gwiazdy promieniowanie wypływa
na zewna̧trz (wzdłu̇z promienia), natomiasṫzadne promieniowanie nie wpływa z
zewna̧trz pod jej powierzchniȩ. Najczȩściej interesuje nas tylko dodatnia czȩść
strumienia,F+

ν , płyna̧ca w stronȩ obserwatora.
Pojȩcie strumienia znajduje naturalna̧ ilustracjȩ w przypadku gwiazd, gdy

ka̧towa zdolnósć rozdzielcza przyrza̧dów obserwacyjnych nie pozwala na rozróż-
nienie poszczególnych punktów na ich powierzchni. W sytuacji przedstawionej na
Rys. 1.2 obserwator znajduje siȩ w tak dużej odległósci r od gwiazdy,̇ze wszystkie
odbierane od niej promienie sa̧ w przybliżeniu równoległe.

Element dS na powierzchni gwiazdy wysyła w kierunku obserwatora wia̧zkȩ
promieniowania o natȩ̇zeniu Iν(Θ,Φ), która padaja̧c na odbiornik wnosi do po-
miaru strumienia przyczynek dfν = Iν(Θ,Φ)cosϑdω, gdzie dω jest ka̧tem bryło-
wym, pod jakim z odległósci obserwatora widác element powierzchni gwiazdy dS,
a ϑ jest ka̧tem miȩdzy normalna̧ do powierzchni odbiornika i kierunkiem padania
wia̧zki. Poniewȧz z załȯzenia wszystkie promienie dobiegaja̧ce do obserwatora od
gwiazdy sa̧ do siebie równoległe i padaja̧ prostopadle na odbiornik, dla wszystkich
wia̧zek mȯzemy przyjá̧c cosϑ = 1. Element dSna powierzchni gwiazdy jest usta-
wiony w stosunku do kierunku widzenia pod ka̧temΘ, a zatem jest widziany przez
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R
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r

Rys. 1.2. Strumién promieniowania dobiegaja̧cy od odległej gwiazdy. Promieniowanie
wysyłane przez element powierzchni gwiazdy dSw kierunkuϑ jest odbierane przez odle-
głego obserwatora w ka̧cie bryłowym dω wokół kierunkuϑ. W miarȩ wzrostu odległósci
r miȩdzy obserwatorem i gwiazda̧, wszystkie ka̧tyϑ dȧ̧za̧ do zera.

obserwatora pod ka̧tem bryłowym dω = dScosΘ/r2. Z drugiej strony, w układzie
współrzȩdnych zwia̧zanym z gwiazda̧ dS= R2dΩ. Korzystaja̧c z tych zalėznósci,
możemy napisác

d fν = Iν(Θ,Φ) dω = Iν(Θ,Φ) dScosΘ/r2 = Iν(Θ,Φ)R2dΩcosΘ/r2. (1.13)

Widzimy wiȩc, że sumowanie wszystkich przyczynków dfν, które wymaga
scałkowania lewej strony równości (1.13) po ka̧cie bryłowymω, pod którym
tarcza gwiazdy jest widoczna z odległości obserwatora, jest równoważne scał-
kowaniu prawej strony równósci (1.13) po wszystkich ka̧tach bryłowychΩ
odpowiadaja̧cych widocznej dla obserwatora czȩści powierzchni gwiazdy:

fν =

Z

ω
d fν =

R2

r2

Z 2π

0

Z π/2

0
Iν(Θ,Φ)cosΘsinΘ dΘ dΦ. (1.14)

Jėzeli ka̧towy rozkład natȩ̇zenia promieniowania na powierzchni gwiazdy jest
taki sam we wszystkich punktach jej powierzchni, wówczas podwójna całka w po-
wyższym wyrȧzeniu przedstawia zgodnie z definicja̧ (1.11) strumień wypływaja̧cy
w kierunku normalnym do powierzchni gwiazdy, czyli

fν =
R2

r2 F+
ν . (1.15)

Zwróćmy uwagȩ,̇ze w zalėznósci tej wystȩpuje tylko stosunek promienia do
odległósci, czyli ka̧towy rozmiar gwiazdy. Oznaczaja̧cśrednicȩ ka̧towa̧ gwiazdy
przezα, gdzieα = 2R/r, mȯzemy (1.15) przepisác w postaci

fν =
1
4

α2F+
ν . (1.16)
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Zwia̧zek ten pozwala wyznaczyć wielkósć strumienia promieniowania
opuszczaja̧cego gwiazdȩ, jeżeli znany jest strumién obserwowany i ka̧towásred-
nica gwiazdy. Tȩ ostatnia̧ wielkość mȯzna w wielu przypadkach mierzyć w sposób
bezpósredni dla gwiazd, dla których nie jest znany ani promień, ani odległósć. Jest
to podstawa̧ metody wyznaczania temperatur efektywnych gwiazd o nieznanych
odległósciach, ale o znanych́srednicach ka̧towych i jasnościach obserwowanych.

Ważnym przypadkiem szczególnym jest powierzchniaświeca̧ca w sposób izo-
tropowy i jednorodny, tzn. gdy natȩżenie,Iν(ϑ,ϕ) = Bν, nie zalėzy ani od miej-
sca na powierzchni, ani od kierunku. Zgodnie z równaniem (1.11), strumién
wypływaja̧cy jest wówczas równy

F+
ν =

Z

4π
Bν cosϑ dω = Bν

Z 2π

0

Z π/2

0
cosϑsinϑ dϑ dϕ =

= 2πBν

Z π/2

0
d(sin2 ϑ) = πBν (1.17)

Strumién wypływaja̧cy jest zatem liczbowo równy natȩżeniu promieniowania
pomnȯzonemu przezπ steradianów. W zwia̧zku z tym w rozważaniach astrofi-
zycznych wprowadza siȩ czȩsto tzw.strumień astrofizyczny Fastr,ν zwia̧zany ze
strumieniem fizycznym Fν zalėznóscia̧:

πFastr,ν = Fν. (1.18)

W przypadku powierzchni jednorodnej iświeca̧cej izotropowo strumień astrofi-
zyczny jest liczbowo równy natȩżeniu,

Fastr,ν = Bν. (1.19)

Ciśnienie promieniowania. Z punktu widzenia fizyki statystycznej ciśnie-
nie mȯzna interpretowác jako ilósć pȩdu, która̧ w jednostce czasu cza̧stki gazu
udzielaja̧ jednostce powierzchni zamykaja̧cego je naczynia. Definicjȩ tȩ mȯzna
zastosowác do gazu złȯzonego z fotonów poruszaja̧cych siȩ z prȩdkościa̧ c i
niosa̧cych pȩdp = hν/c.

Wyobraźmy sobie doskonale odbijaja̧ca̧ściankȩ zwierciadlana̧, na która̧ w jed-
nostce czasu z ka̧ta bryłowego dω wokół kierunku(ϑ,ϕ) spływa energia dEν =
Iν cosϑdω. Fotony w tej wia̧zce maja̧ pȩd dEν/c. Składowa pȩdu normalna do
powierzchni odbijaja̧cej jest równa dEν cosϑ/c. Fotony odbijaja̧ce siȩ od po-
wierzchni przekazuja̧ jej pȩd równy 2dEν cosϑ/c. (Po odbiciu od́scianki doskonale
odbijaja̧cej składowa normalna fotonu zmienia kierunek naprzeciwny; a zatem,
żeby całkowity pȩd był zachowany,ścianka musi przejá̧c podwójna̧ wartósć skła-
dowej normalnej pȩdu cza̧stki.) Fotony zawarte w rozpatrywanej wia̧zce wywieraja̧
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dl
dS

Rys. 1.3.Definicja gȩstósci promieniowania.

wiȩc císnienie

dPν = 2dEν cosϑ/c =
2
c

Iν cos2ϑ dω. (1.20)

Ciśnienie całkowite jest suma̧ przyczynków pochodza̧cych odwia̧zek
nadbiegaja̧cych ze wszystkich kierunków po jednej stroniezwierciadła, czyli jest
całka̧ po połowie pełnego ka̧ta bryłowego

Pν =
2
c

Z

2π
Iν cos2 ϑ dω (1.21).

Dla szczególnego przypadku pola izotropowego, gdyIν nie zalėzy od ka̧tówϑ i ϕ

Pν =
2
c

Iν

Z 2π

0

Z π/2

0
cos2 ϑsinϑdϑdϕ =−2

c
2πIν

Z π/2

0

1
3

d(cos3 ϑ) =
4π
3c

Iν (1.22).

Całkuja̧c powẏzsze wyrȧzenie wzglȩdemν, otrzymuje siȩ zwia̧zek dla wielkości
integralnych,

P = (4π/3c)I . (1.23)

Gȩstósć promieniowania. Wielkość tȩ definiujemy w dósć oczywisty sposób
jako

ilość energii promienistej zawartej w każdej chwili w jednostce
objȩtósci.
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Weźmy pod uwagȩ niewielki cylinder o wymiarach takich jakna Rys. 1.3. Ós
cylindra ma kierunek (ϑ,ϕ), a jego objȩtósć jest równa dV = dScosϑ dl . Zgod-
nie z definicja̧ natȩ̇zenia promieniowania energia promienista przepływaja̧caprzez
cylinder w czasie dt = dl /c jest równa dEν = Iν cosϑ dS dt = Iν cosϑdS(dl/c) =
(Iν/c)dV . Całkuja̧c po wszystkich możliwych kierunkach(ϑ,ϕ) i pamiȩtaja̧c,̇ze
zgodnie z nasza̧ definicja̧uν = dEν/dV, mamy

uν =
1
c

Z

4π
Iν dω. (1.24)

W szczególnym przypadku promieniowania izotropowego

uν =
4π
c

Iν. (1.25)

Całkowanie po czȩstościach daje zwia̧zek miȩdzy wielkościami integralnymi

u =
4π
c

I . (1.26)

Porównuja̧c ze soba̧ równania (1.22) i (1.25), dostajemy

Pν =
1
3

uν (1.27)

lub dla wielkósci integralnych

P =
1
3

u. (1.28)

Ten ostatni zwia̧zek mȯzna uwȧzác zarównanie stanu gazu fotonowego.
Równanie transportu promieniowania. Dotychczas nasze rozważania do-

tyczyły wielkósci opisuja̧cych pole promieniowania w sposób lokalny, tzn.
odnosza̧cych siȩ do jego cech w wybranym punkcie przestrzeni, niezalėznie od
tego, czy przestrzén ta jest pusta, czy też wypełnia ja̧ materia. Jednak promie-
niowania nigdy nie znajduje siȩ w spoczynku: fotony moga̧ istniéc tylko w stanie
ruchu przemieszczaja̧c siȩ z prȩdkościa̧ światła. Na swej drodze wcześniej czy
później natkna̧ siȩ na materiȩ. Skutki wynikaja̧ce z takiego spotkania materii z
promieniowaniem sa̧ przedmiotem szczególnego zainteresowania astrofizyki.

Codzienne dóswiadczenie pokazuje,̇ze wia̧zka promieniowania napotykaja̧c
materiȩ mȯze ulegác wyraźnemu osłabieniu. Przyczyny tego osłabienia moga̧ być
dwojakie: albo materia pochłania czȩść fotonów wia̧zki – co nazywamyabsorpcja̧,
albo czȩ́sć fotonów zostaje z wia̧zki usuniȩta wskutek zmiany kierunku ruchu – co
nazywamyrozpraszaniem. Wynik obu procesów jest taki sam: z wia̧zki ubywa fo-
tonów biegna̧cych w danym kierunku, czyli energia płyna̧caw tym kierunku ulega
zmniejszeniu. Jėzeli nie potrafimy lub nie chcemy wskazać, które z tych dwóch
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Rys. 1.4. Równanie transportu promieniowania opisuje zmianȩ energii promienistej za-
wartej w ka̧cie bryłowym dω po przej́sciu w ósrodku materialnym drogi dl .

zjawisk jest odpowiedzialne za osłabienie promieniowania, mówimy oekstynkcji
(wygaszaniu)promieniowania. W celu uzyskania ilościowego opisu zjawiska eks-
tynkcji oznaczmy przezEν energiȩ padaja̧ca̧ prostopadle na element powierzchni
dSw czasie dt z ka̧ta bryłowego dω. Jėzeli za elementem powierzchni znajduje siȩ
materia absorbuja̧ca lub rozpraszaja̧ca, to po przebyciu drogi dl (Rys. 1.4) energia
płyna̧ca w tym samym kierunku co poprzednio w czasie dt i w ka̧cie bryłowym dω
zmniejszy siȩ o dEν. Zdefiniujmywspółczynnik ekstynkcji kν w taki sposób, by

dEν =−kν Eν dl . (1.29)

Znak minus oznacza,̇ze mamy do czynienia z ubytkiem energii. Współczynnik
ekstynkcji mȯze býc funkcja̧ czȩstósci, co podkréslamy przez u̇zycie wskaźnika
ν. Współczynnik ekstynkcji jest określony lokalnie, tzn. w ogólnym przypadku
jest funkcja̧ połȯzenia. Charakteryzuje on tylko właściwósci wygaszaja̧ce materii
i nie zalėzy w sposób bezpośredni od pola promieniowania. Jego jednostka̧ jest
(długósć)−1.

Tak zdefiniowany makroskopowy współczynnik ekstynkcji ma bliski zwia̧zek
ze znacznie ogólniejszym, mikroskopowym pojȩciemprzekroju czynnego, którego
sens łatwo zrozumiéc na przykładzie nastȩpuja̧cego doświadczenia. Niech w jed-
nostce objȩtósci znajduje siȩN cza̧stek (tarcz) które moga̧ wywoływać jakiés
interesuja̧ce nas zjawisko lub proces fizyczny, np. pochłaniać, rozpraszác lub prze-
kształcác padaja̧ce cza̧stki (np. fotony) w cza̧stki innego rodzaju. Niech j ozna-
cza strumién cza̧stek padaja̧cych (czyli liczbȩ tych cza̧stek przechodza̧cych w jed-
nostce czasu przez jednostkȩ powierzchni), aX – liczbȩ procesów zachodza̧cych
miȩdzy cza̧stkami obu rodzajów w jednostce objȩtości w jednostce czasu. Przekrój
czynnyσ dla dowolnego procesu definiujemy za pomoca̧ równania

j N σ = X (1.30)

Wyrażaja̧c j w m−2 s−1, N w m−3 i X w m−3 s−1 łatwo mȯzna stwierdzíc, że
jednostka̧σ jest m2.
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Przypúsćmy nastȩpnie,̇ze interesuja̧cym nas procesem jest usuniȩcie z wia̧zki
promieniowania fotonu o energiihν. Strumién j fotonów padaja̧cych jest oczywi-
ście równyEν/hν. Na drodze dl z wia̧zki zostaje usuniȩtychX = dEν/hν fotonów.
Za jednostka̧ powierzchni w warstwie o grubości dl znajduje siȩN dl cza̧stek.
Równanie (1.30) mȯzna wiȩc w tym przypadku zapisać (mnȯza̧c obie strony przez
hν) w postaci

Eν N dl σ =−dEν. (1.31)

Równanie to stanie siȩ identyczne z równaniem (1.29), jeżeli przyjmiemy

kν = Nσν. (1.32)

Przekrój czynny jest zatem pojȩciowo tożsamy ze współczynnikiem ekstynkcji li-
czonym na jeden atom.

W podobny sposób możemy okréslić współczynnik ekstynkcji (lub inaczej -
przekrój czynny) liczony na jeden gram materiiκν, jeżeli podstawimykν = ρκν.
Jednostka̧κν jest m2g−1.

Wynikiem oddziaływania materii z promieniowaniem może býc nie tylko jego
osłabienie; sama materia jest zawsze w mniejszym lub wiȩkszym stopniu źródłem
promieniowania, które mȯze dodawác siȩ do promieniowania płyna̧cego w wy-
różnionym przez nas kierunku. Dla scharakteryzowania emisyjnych włásciwósci
materii wprowadzamywspółczynnik emisji jν zdefiniowany jako

ilość energii wysyłanej przez jednostkȩ objȩtości w jednostce czasu w
jednostkowym ka̧cie bryłowym.

Współczynnik emisji jest w ogólnym przypadku funkcja̧ czȩstósci, połȯzenia i
kierunku. Charakteryzuje on przede wszystkim własności materii, ale mȯze rów-
nież zalėzéc w sposób jawny od pola promieniowania.

Uwzglȩdniaja̧c zarówno procesy ekstynkcji, jak i emisji bez trudu mȯzna spo-
rza̧dzíc bilans energii w wia̧zce promieniowania biegna̧cego w określonym kie-
runku. Po przej́sciu niewielkiej drogi dl (Rys. 1.4) całkowita zmiana energii jest
równa

dEν =−kν Eν dl + jν dV dt dω (1.33)

Drugi wyraz po prawej stronie tego równania przedstawia energiȩ promieniowana̧
w czasie dt z objȩtósci dV = dS·dl w ka̧cie bryłowym dω. Równanie to mȯzna tėz
zapisác w postaci

d
dl

(

Eν

dSdtdω

)

=−kν
Eν

dSdtdω
+ jν. (1.34)

Biora̧c pod uwagȩ definicjȩ natȩżenia (1.3) oraz fakt,̇ze tym razem rozwa-
żamy tylko wia̧zki prostopadłe do elementu powierzchni dS, tzn. takie dla których
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cosϑ = 1, dostajemy
dIν

dl
=−kνIν + jν. (1.35)

Równanie to nosi nazwȩrównania transportu(lub transferu) promieniowania.
Opisuje ono zmianȩ natȩżenia promieniowania wzdłuż kierunku jego rozchodzenia
siȩ.

Z punktu widzenia zmian zachodza̧cych w natȩżeniu wia̧zki nie ma znaczenia
na jakiej drodze, wyrȧzonej w bezwzglȩdnych jednostkach długości, zachodzi ob-
serwowana zmiana. W warunkach astrofizycznychświatło mȯze doznawác ledwo
dostrzegalnych zmian dopiero po przebyciu wielu setek lub tysiȩcy parseków w
przestrzeni miȩdzygwiazdowej, a może tėz ulegác wyraźnym zmianom ju̇z na dro-
dze niewielu metrów w gȩstych warstwach atmosfer gwiazdowych. Dla unikniȩcia
tak ogromnych ró̇znic pochodnej stoja̧cej po lewej stronie równania (1.35) wy-
godne jest przyjȩcie w charakterze zmiennej niezależnej takiej wielkósci, która
byłaby bezpósrednio zwia̧zana ze zmianami natȩżenia. Dziela̧c obie strony równa-
nia transportu przezkν i wprowadzaja̧c oznaczenie

dτν = kνdl , (1.36)

mamy
dIν

dτν
=−Iν +

jν
kν

. (1.37)

Wielkość

τν(l) =
Z l

0
kν(l

′)dl ′ (1.38)

nazywamydroga̧ (lub grubościa̧, głȩbokościa̧ ) optyczna̧. Sens tej wielkósci sta-
nie siȩ bardziej zrozumiały, jeżeli ograniczymy siȩ tytułem przykładu do materii
wyła̧cznie pochłaniaja̧cej, tzn. takiej, dla którejjν = 0. Równanie transportu (1.37)
ma wówczas bardzo prosta̧ postać

dIν =−Iνdτν (1.39)

i równie proste rozwia̧zanie

Iν = Iν,0exp(−τν), (1.40)

gdzieIν,0 oznacza natȩ̇zenie pocza̧tkowe, odpowiadaja̧ceτν = 0. Natȩ̇zenieIν(τν)
jest równowȧzne strumieniowi fotonówN(τν) = Iν(τν)/hν. Równanie (1.40)
można zatem napisać dla liczby fotonów

N(τν)

N(0)
= exp(−τν)
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i interpretowác jako prawdopodobiénstwo zdarzenia,̇ze foton przebiegnie bez ab-
sorpcji drogȩ optyczna̧ co najmniejτν. średnia̧ drogȩ optyczna̧ znajdziemy zatem
jako

< τν >=

Z ∞

0
τν exp(−τν) dτν = 1. (1.41)

Wynika sta̧d,̇ze w jednorodnym ósrodku absorbuja̧cyḿsrednia droga optyczna
fotonów jest równa 1. (Zwró́cmy uwagȩ,że droga optyczna jest wielkościa̧
niemianowana̧.) Ósrodek, dla któregoτν < 1 nazywamyoptycznie cienkim, a ósro-
dek oτν > 1 nazywamyoptycznie grubym. Zgodnie z definicja̧ grubósci optycznej,
średnia droga optyczna< τν > jest zwia̧zana zésrednia̧ droga̧ geometryczna̧< lν >
równaniem

< τν >= kν < lν >= 1, (1.42)

ska̧d wynika

< lν >=
1
kν

. (1.43)

Inaczej mówia̧c,

średnia droga swobodna fotonu w ośrodku jednorodnym jest równa
odwrotnósci współczynnika ekstynkcji.

W ośrodkach niejednorodnych, o zmiennym współczynniku ekstynkcji, śred-
nia droga swobodna ma sens lokalny i charakteryzuje właściwósci absorpcyjne
ośrodka tylko w danym miejscu.

Drugi wyraz po prawej stronie równania (1.37) nazywamyfunkcja̧ źródłowa̧i
oznaczamy zazwyczaj symbolemSν,

Sν =
jν
kν

. (1.44)

Przy tych oznaczeniach równanie transportu przybiera ostatecznie postác

dIν

dτν
=−Iν +Sν. (1.45)

Równanie to mȯzna łatwo rozwia̧zác, jėzeli załȯzymy, że funkcja źródłowa jest
znana̧ funkcja̧ głȩbokości optycznejS= S(τ). Dla uproszczenia pominiemy nie-
istotny w tej chwili wskaźnikν, pamiȩtaja̧c jednak,̇ze dalsze rozwȧzania odnosza̧
siȩ równiėz do promieniowania monochromatycznego.

Mnoża̧c obie strony równania (1.45) przez exp(τ) i korzystaja̧c z tȯzsamósci

d[Iexp(τ)]
dτ

=
dI
dτ

exp(τ)+ Iexp(τ), (1.46)
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można równanie transportu przedstawić w postaci

d[I exp(τ)]
dτ

= Sexp(τ). (1.47)

Jest to równanie typu
d f (x)

dx
= g(x), (1.48)

którego rozwia̧zaniem jest

f (x)− f (0) =
Z x

0
g(x′)dx′. (1.49)

Dobieraja̧c warunki brzegowe w taki sposób, by dlaτ = 0 natȩ̇zenie promieniowa-
nia miało wartósć I(0), dostajemy rozwia̧zanie równania transportu

I(τ)exp(τ)− I(0) =
Z τ

0
S(τ′)exp(τ′)dτ′ (1.50)

lub po pomnȯzeniu obu stron przez exp(-τ)

I(τ) = I(0)exp(−τ)+

Z τ

0
S(τ′)exp[−(τ− τ′)]dτ′. (1.51)

Fizyczny sens otrzymanego rozwia̧zania jest jasny: pierwszy wyraz przedsta-
wia wkład, jaki do natȩ̇zenia w danym miejscu wnosi promieniowanie padaja̧ce
na materiȩ (które oznaczyliśmy I(0)) i osłabione wskutek ekstynkcji na drodze od
τ′ = 0 doτ. Równie prosty jest sens fizyczny drugiego wyrazu: materia wkażdej
głȩbokósci optycznejτ′, zawartej miȩdzy 0 iτ, jest źródłem promieniowania opi-
sanego funkcja̧ źródłowa̧S(τ′); promieniowanie to dociera do punktuτ osłabione
przez ekstynkcjȩ o czynnik exp[−(τ−τ′)]. O natȩ̇zeniu w punkcieτ decyduje suma
przyczynków od wszystkich punktów bieża̧cychτ′.

Dla uproszczenia przyjmijmy,̇ze funkcja źródłowa jest taka sama we wszyst-
kich punktach materii, tzn. jest niezależna odτ. Z równania (1.51) wynika wtedy

I(τ) = I(0)exp(−τ)+Sexp(−τ)
Z τ

0
exp(τ′)dτ′ =

= I(0)exp(−τ)+Sexp(−τ)[exp(τ)−1] =

= S+exp(−τ)[I(0)−S]. (1.52)

Gdy grubósć optycznaτ jest bardzo du̇za (przypadekmaterii grubej optycz-
nie), wówczas drugi wyraz w (1.52) da̧ży do zera i natȩ̇zenieI(τ) dȧ̧zy do funkcji
źródłowej S. Oznacza to,̇ze po przej́sciu przez warstwȩ materii o bardzo dużej
grubósci optycznej promieniowanie traci swój pierwotny charakter: jego natȩ̇zenie
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przestaje zalėzéc od natȩ̇zenia pocza̧tkowegoI(0) i jest całkowicie okréslone przez
emisyjne własnósci materii.

W przypadkumaterii cienkiej optycznie, gdy grubósć optycznaτ jest na tyle
mała,że mȯzna dokonác przybli̇zenia exp(−τ)≈ 1− τ, równanie (1.52) przybiera
przybliżona̧ postác

I(τ) = I(0)+ τ[S− I(0)].

Wynikaja̧ sta̧d dwa proste wnioski:
Jėzeli na materiȩ nie padȧzadne promieniowanie, tzn.I(0) = 0 i promienio-

wanie pochodzi tylko z samej materii, to jego natȩżenie jest proporcjonalne do
τ. Oznacza to,̇ze promieniowanie wysyłane jest głównie w tych czȩstościach,
dla których głȩbokósć optycznaτν (wskaźnikν opúsciliśmy tylko dla wygody za-
pisu) jest du̇za, lub inaczej – du̇zy jest współczynnik ekstynkcjikν. Wniosek ten
jest zgodny z dóswiadczeniem, wiemy bowiem,że gora̧cy rzadki gaz promieniuje
przede wszystkim w liniach widmowych, w których współczynnik ekstynkcji jest
szczególnie du̇zy.

Jėzeli zás na materiȩ pada promieniowanie o natȩżeniu I(0), to po przej́sciu
przez stosunkowo cienka̧ warstwȩ, w czȩstościach o szczególnie dużej ekstynkcji
możemy obserwowác zarówno linie emisyjne – gdyS> I(0) – jak i linie absorp-
cyjne – gdyS< I(0).

Promieniowanie ciała doskonale czarnego.Ważna̧ rolȩ w zastosowaniach
astrofizycznych odgrywa promieniowanie ciała doskonale czarnego. Proste roz-
ważania wystarcza̧ do poznania jego najważniejszych cech fizycznych.

Ciałem doskonale czarnym nazywamy takie ciało materialne,które
pochłania całe padaja̧ce nań promieniowanie.

Wyobraźmy sobie,̇ze w polu promieniowania scharakteryzowanym przez natȩ-
żenieI znajduja̧ siȩ próbki ciał materialnych o różnych włásciwósciach pochłania-
nia i emisji. Scharakteryzujmy te właściwósci w sposób ilósciowy podaja̧c dla kȧz-
dej próbki współczynniki absorpcji i emisji powierzchniowej. Niech współczynnik
absorpcjii-tego ciałaai bȩdzie okréslony jako stosunek energii pochłoniȩtej przez
jednostkȩ powierzchni do energii padaja̧cej na tȩ powierzchniȩ, a współczynnik
emisji ei – jako ilósć energii wysyłanej przez jednostkȩ powierzchni tego ciała w
jednostce czasu.

Jėzeli całósć zostawimy w izolacji od otoczenia przez czas dostateczniedługi,
to mȯzemy oczekiwác ustalenia siȩ stanu równowagi termicznej, w której poszcze-
gólne ciała osia̧gna̧ stałe, choć niekoniecznie takie same temperatury. Dla każdego
ciała bȩdzie wówczas spełnione równanie

ai I = ei (1.53)
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stwierdzaja̧ce równósć energii pochłoniȩtej ,ai I , i wyemitowanej,ei . Poniewȧz
natȩ̇zenie zewnȩtrznego pola promieniowania jest dla wszystkich ciał takie samo,
wiȩc

I =
ei

ai
=

e1

a1
=

e2

a2
= · · ·= eb

ab
. (1.54)

Wskaźnikiemb wyróżniliśmy ciało doskonale czarne, dla któregoab = 1. Z po-
wyższego układu równán wynikaja̧ dwa wȧzne wnioski. Pierwszy z nich nosi
nazwȩprawa Kirchhoffa:

W stanie równowagi termicznej materii z promieniowaniem stosu-
nek współczynnika emisji do współczynnika absorpcji jest równy
natȩ̇zeniu promieniowania.

Drugi wniosek dotyczy włásciwósci ciała doskonale czarnego. Ponieważ w
równósci

ei

ai
=

eb

1
(1.55)

ai jest zawsze mniejsze od jedności i osia̧ga wartósć 1 tylko dla ciała doskonale
czarnego, warunkiem spełnienia tej równości jest, byeb było wiȩksze od kȧzdego
ei . Innymi słowy,

w warunkach równowagi termicznej ciało doskonale czarne promie-
niuje wiȩcej ni̇z jakiekolwiek inne ciało.

Chociȧz definicja ciała doskonale czarnego może wydawác siȩ dósć abstrak-
cyjna, to jednak realizacja praktyczna takiego ciała jest stosunkowo prosta. Wy-
obraźmy sobie wnȩkȩ wykonana̧ z dowolnego materiału, zanurzona̧ w otoczeniu
o stałej temperaturzeT (Rys. 1.5). Promieniowanie we wnȩce oddziałuje z jej
ściankami.

Przésledźmy losy wia̧zki wysłanej z natȩżenieme1 ze ścianki 1 w kierunku
ścianki 2. Po pierwszym odbiciu od́scianki 2 energia zawarta w wia̧zce bȩdzie
równae1(1− a2), poniewȧz czȩ́sć e1a2 zostanie pochłoniȩta przezściankȩ 2. Po
powrocie do pierwszej́scianki i po odbiciu siȩ od niej energia w wia̧zce bȩdzie
równa e1(1− a2)(1− a1) itd. Kolejne kierunki biegu wia̧zek i ich natȩżenia sa̧
zaznaczone na Rys. 1.5. Suma natȩżén wszystkich wia̧zek biegna̧cych z lewa na
prawo jest równa

er = e1 +e1(1−a2)(1−a1)+ · · ·+e1(1−a2)
n(1−a1)

n + · · ·+

+e2(1−a1)+e2(1−a1)
2(1−a2)+ · · ·+e2(1−a1)

n(1−a2)
n−1 + · · · .

Oznaczaja̧c dla uproszczenia zapisux = (1−a1)(1−a2) mamy

er = e1(1+x+x2 + · · ·+xn + · · ·)+e2(1−a1)(1+x+x2 + · · ·+xn + · · ·)
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T

Rys. 1.5.Wnȩka z promieniowaniem utrzymywana w stałej temperaturze T. Własnósci
ścianek sa̧ opisane współczynnikami emisjie1, e2 i współczynnikami absorpcjia1,a2. Po-
dane sa̧ natȩ̇zenia wia̧zek biegna̧cych po kolejnych odbiciach w kierunkach wskazywanych
przez strzałki.

Suma szeregu 1+ x+ x2 + · · ·+ xn + · · · jest równa(1− x)−1 czyli (a1 + a2−
a1a2)

−1. Możemy zatem napisać

er =
e1

a1 +a2−a1a2
+

e2(1−a1)

a1 +a2−a1a2
.

Poniewȧz zgodnie z (1.54)e1 = a1eb i e2 = a2eb, wiȩc

er =
a1eb +eba2(1−a1)

a1 +a2−a1a2
=

eb(a1 +a2−a1a2)

a1 +a2−a1a2
= eb. (1.56)

Identyczny wynik mȯzna bez trudu uzyskać, biora̧c pod uwagȩ wia̧zki biegna̧ce z
prawa na lewo.

Udowodnilísmy zatem,̇ze po odpowiednio du̇zej liczbie odbíc od ścianek o
dowolnych własnósciach absorpcyjnych i emisyjnych promieniowanie we wnȩce
staje siȩ promieniowaniem ciała doskonale czarnego.



19

Wynika sta̧d prosty sposób praktycznej realizacji ciała doskonale czarnego:
ciałem takim jest np. niewielki otwór ẃsciance wnȩki utrzymywanej w stałej
temperaturze. Natȩżenie promieniowania wybiegaja̧cego z otworu nie zależy od
tego, z jakiego materiału wykonana jest wnȩka i jest tylko funkcja̧ temperatury
wnȩki. By to udowodníc wyobraźmy sobie,̇ze nasza̧ wnȩkȩ ła̧czymy z inna̧ wnȩka̧
o takiej samej temperaturze i przeprowadzamy nastȩpuja̧cy eksperyment: w miej-
scu poła̧czenia wnȩk umieszczamy filtr przepuszczaja̧cy tylko promieniowanie o
okréslonej długósci fali. Gdyby natȩ̇zenia promieniowania o tej długości fali były
różne w obu wnȩkach, wówczas przez filtr płyna̧łby strumień energii, która̧ ewen-
tualnie mȯzna by wykorzystác do wykonania pracy. Mȯzliwość ta byłaby jed-
nak sprzeczna z druga̧ zasada̧ termodynamiki, ponieważ obie wnȩki po poła̧czeniu
ze soba̧ stanowia̧ jeden układ termodynamiczny o takiej samej wszȩdzie tempe-
raturze. Oczywíscie równósć natȩ̇zén musi zachodzić dla kȧzdej długósci fali, co
oznacza,̇ze widmowy rozkład promieniowania równowagowego musi być funkcja̧
uniwersalna̧, tzn. taka̧ sama̧ dla wszystkich wnȩk o temperaturzeT.

W podobny sposób można udowodníc, że promieniownie wnȩkowe nie może
być spolaryzowane i wewna̧trz wnȩki musi być jednorodne i izotropowe. Wynika
sta̧d wȧzny wniosek,że natȩ̇zenie promieniowania ciała doskonale czarnego jest
uniwersalna̧ funkcja̧ czȩstości (długósci fali) i temperatury

Ic.cz. = Bν(T). (1.57)

Wyobraźmy sobie jeszcze,że w otworze wnȩki umieszczamy dowolne ciało
o temperaturzeT, którego włásciwósci absorpcyjne i emisyjne sa̧ scharakteryzo-
wane przez współczynnikikν i jν. Obecnósć tego ciała nie mȯze zmieníc natȩ̇zenia
wychodza̧cego z otworu, gdyż jak włásnie wykazalísmy, natȩ̇zenie promieniowa-
nia opuszczaja̧cego wnȩkȩ nie zależy od tego, jak jest ona zbudowana. Do promie-
niowania przechodza̧cego przez dodatkowe ciało musi jednak stosowác siȩ równa-
nie transportu

dBν

dτ
=−Bν +Sν. (1.58)

Poniewȧz przej́scie promieniowania przez ciało w otworze nie może wywołác żad-
nych zmian w jego natȩ̇zeniu, wiȩc

dBν

dτ
= 0, (1.59)

czyli jak wynika z równania (1.58)

Sν =
jν
kν

= Bν. (1.60)
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Zwia̧zek ten, bȩda̧cy inna̧ postacia̧ poznanego już prawa Kirchhoffa (1.54),
uzyskalísmy nie czynia̧ċzadnych załȯzén odnósnie rodzaju materii, z której zbu-
dowane jest absorbuja̧ce i emituja̧ce ciało; obowia̧zuje on zatem dla wszystkich
ciał znajduja̧cych siȩ w równowadze termicznej.

Podsumowuja̧c te rozważania, podkréslmy ró̇znicȩ miȩdzy promieniowaniem
ciała doskonale czarnego, dla któregoIν = Bν a promieniowaniem termicznym, dla
któregoSν = Bν. Promieniowanie termiczne nabiera cech promieniowania ciała
doskonale czarnego dla dużych grubósci optycznych, gdyIν→ Bν.

Prawo Plancka. Kształt funkcjiBν(T) opisuja̧cej widmowy rozkład natȩżenia
promieniowania ciała doskonale czarnego można uzyskác na podstawie rozważán
dotycza̧cych statystycznych własności gazu fotonowego wypełniaja̧cego wnȩkȩ
utrzymywana̧ w temperaturzeT. Pomijaja̧c szczegóły tego rozumowania, ogra-
niczymy siȩ do podania jego wyniku (otrzymanego po raz pierwszy przez Maxa
Plancka) i jego krótkiej dyskusji. Tak zwane prawo lub funkcja Plancka ma postać

Bν(T) =
2hν3

c2

1
exp(hν/kT)−1

, (1.61)

gdzie ν jest czȩstóscia̧,h – stała̧ Plancka,k – stała̧ Boltzmanna ic – prȩdkóscia̧
światła. Prawo Plancka łatwo można wyrazíc w funkcji długósci fali λ ża̧daja̧c, by
energia zawarta w przedziale dν była równa energii zawartej w odpowiadaja̧cym
mu przedziale długósci fali dλ, tzn. byBν(T)dν = Bλ(T)dλ. Biora̧c pod uwagȩ,
że |dν/dλ| = c/λ2 mamy

Bλ(T) = Bν(T)
dν
dλ

=
2hc2

λ5

1

exp hc

λkT −1
. (1.62)

Funkcja Plancka wyrȧzona jest w takich samych jednostkach jak natȩżenie pro-
mieniowania monochromatycznego. Na Rys. 1.6 przedstawione sa̧ wykresy funk-
cji Bλ(T) dla kilku wartósci temperatur z zakresu 102 – 107 K.

W różnych ograniczonych zakresach energii fotonów prawu Plancka mȯzna
nadác wygodne postacie przybliżone. Przybli̇zenie Rayleigha–Jeansaodnosi siȩ
do przypadku, gdy energie kwantów sa̧ znacznie mniejsze odkT. Jėzeli hν≪ kT,
to funkcjȩ wykładnicza̧ w równaniu (1.62) można rozwiná̧c w szereg

exp
hν
kT
≈ 1+

hν
kT

. (1.63)

Podstawiaja̧c to rozwiniȩcie do (1.61), dostajemy

BR−J
ν (T) =

2hν3

c2

kT
hν

=
2ν2

c2 kT. (1.64)
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Rys. 1.6. Widmowy rozkład natȩ̇zenia promieniowania ciała doskonale czarnego dla
kilku wartości temperatur z przedziału 102−107 K. Bλ(T) jest wyrȧzone w jednostkach
W·m−2·m−1·sr−1, λ jest wyrȧzone wµm.

Wynik ten został pierwotnie uzyskany na gruncie fizyki klasycznej (sta̧d
też nieobecnósć stałej Planckah charakteryzuja̧cej procesy kwantowe). Prawo
Rayleigha–Jeansa stosuje siȩ tylko dla małych czȩstości promieniowania radio-
wego lub podczerwonego.Przybli̇zenie Wienaodnosi siȩ do przypadku, gdy
hν≫ kT. W wyrażeniu (1.61) wartósć funkcji wykładniczej jest wówczas znacz-
nie wiȩksza od jednósci i jedynkȩ wystȩpuja̧ca̧ w mianowniku można pominá̧c
otrzymuja̧c

BW
ν (T) =

2hν3

c2 exp(− hν
kT

). (1.65)

Przybli̇zenie to stosuje siȩ niekiedy przy opisie promieniowania rentgenowskiego
gora̧cych źródeł termicznych.

Rozkład natȩ̇zenia promieniowania ciała doskonale czarnego w całym zakresie
widmowym opisuje w sposób poprawny tylko formuła Plancka. Wprosty sposób
można z niej uzyskác kilka wȧznych wniosków odnósnie cech tego promieniowa-
nia.
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Różniczkuja̧c (1.61) wzglȩdem temperatury otrzymujemy

∂Bν

∂T
=

2h2ν4

kc2T2

exp(hν/kT)

[exp(hν/kT)−1]2
. (1.66)

Pochodna ta jest dodatnia dla wszystkich wartości temperatury i czȩstości; znaczy
to, że ciało doskonale czarne w miarȩ wzrostu temperatury promieniuje coraz to
wiȩcej energii we wszystkich czȩstościach. Wniosek ten jest oczywiście zgodny z
przebiegiem funkcji Plancka przedstawionych na Rys. 1.6.

Czȩstósć, dla której funkcja Plancka osia̧ga wartość maksymalna̧, znajdujemy
z równania∂Bν/∂ν = 0. Wykonuja̧c wskazane różniczkowanie po czȩstościach
otrzymujemy

6hν2

c2

1
exp(hν/kT)−1

− 2h2ν3

kTc2

exp(hν/kT)

[exp(hν/kT)−1]2
= 0.

Dokonuja̧c podstawieniax = hν/kT, mȯzna to równanie przedstawić w prostszej
postaci

x = 3[1−exp(−x)]. (1.67)

Rozwia̧zuja̧c je na drodze numerycznej, dostajemy w przybliżeniuxm = 2,82, czyli

hνm = 2,82kT (1.68)

lub jeszcze inaczej

νm =
2,82k

h
T = 5,88·1010 T [Hz]. (1.69)

Z (1.68) wynika,że maksimum energii jest promieniowane w postaci kwan-
tów o energiachhνm tego samego rzȩdu cósrednia energia ruchu termicznego
cza̧stek ciała promieniuja̧cego (∼ kT). Równanie (1.69) wyrȧza zwia̧zek miȩdzy
temperatura̧ ciała doskonale czarnego a czȩstościa̧, w której promieniowane jest
najwiȩcej energii. Zwia̧zek ten nosi nazwȩprawa przesuniȩć Wiena. Tradycyjnie
prawo to wyrȧza siȩ za pomoca̧ długości fali λm, która̧ znajdziemy podobnie jak po-
przednio, rozwia̧zuja̧c równanie∂Bλ/∂λ = 0. Różniczkuja̧c (1.62) i podstawiaja̧c
y = hc/λkT dostajemy równaniey = 5(1−exp(−y)), którego rozwia̧zaniem jest
ym = 4,97. Wynika sta̧d

λm =
hc

4,97k
1
T

= 2,90·10−3 1
T

[m]. (1.70)

Zwróćmy uwagȩ,że funkcjeBν i Bλ przedstawiaja̧ energie promieniowane
odpowiednio w jednostkowych przedziałach czȩstości i długósci fali. Maksima
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tych funkcji przypadaja̧ przyνm i λm, które nie spełniaja̧ zwia̧zkuνmλm = c. Na
przykład, dla temperaturyT = 6000 K (temperatura charakteryzuja̧caświatło sło-
neczne)νm = 3,5 · 1014 Hz, co odpowiada długósci fali ok. 0,8µm, natomiast
maksimum funkcjiBν(T) wypada przy długósci fali λm≈ 0,5µm.

Korzystaja̧c z prawa przesuniȩć Wiena, mȯzemy w prosty i zarazem pogla̧dowy
sposób okréslić zakresy czȩstósci lub długósci fali, w których słuszne sa̧ znalezione
poprzednio przybli̇zenia (1.64) i (1.65): Przybliżenie Rayleigha – Jeansa stosuje
siȩ dlaν≪ νm (λ≫ λm), zás przybli̇zenie Wiena – dlaν≫ νm (λ≪ λm).

Na koniec, posługuja̧c siȩ prawem Plancka możemy znaleź́c całkowita̧ moc
promieniowana̧ przez jednostkȩ powierzchni ciała doskonale czarnego w jednost-
kowym ka̧cie bryłowym. Jest ona równa całce po wszystkich czȩstósciach z wyra-
żenia (1.61)

B(T) =
Z ∞

0
Bν(T)dν =

2h

c2

Z ∞

0

ν3dν
exp(hν/kT)−1

=
2k4T4

c2h3

Z ∞

0

x3dx
exp(x)−1

=

=
2k4

c2h3

π4

15
T4. (1.71)

Dla promieniowania izotropowego, a takim jest promieniowanie ciała dosko-
nale czarnego, zachodzi zatem zwia̧zek

F = πB(T) = σT4, (1.72)

który nazywamyprawem Stefana–Boltzmanna. Stały współczynnik zawieraja̧cy
tylko stałe atomowe oznaczamy zazwyczaj symbolemσ i nazywamy stała̧ Stefana-
Boltzmanna,

σ =
2π5k4

15c2h3
= 5,6705·10−8 [W m−2 K−4]. (1.73)

Biora̧c pod uwagȩ zwia̧zek (1.26) miȩdzy gȩstościa̧ energii i natȩ̇zeniem pro-
mieniowania w polu izotropowym, znajdujemy gȩstość integralna̧ w funkcji tem-
peratury

u(T) =
4π
c

B(T) = aT4, (1.74)

gdzie

a =
4
c

σ =
8π5k4

15c3h3
= 7,568·10−16 [J m−3 K−4]. (1.75)
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2. Gaz atomowy

W wiȩkszósci obiektów astrofizycznych materia wystȩpuje w postaci gazowej,
a jej gȩstósć jest na tyle mała,̇ze do jej opisu mȯzna stosowác powszechnie znane
prawa termodynamiki gazu doskonałego. Sytuacje, w którychzałȯzenie to nalėzy
odrzucíc, bȩda̧ omówione oddzielnie.

Termodynamiczny opis gazu. Podstawowymi równaniami opisuja̧cymi stan
materii gazowej i jej przemiany sa̧:fenomenologiczne równanie stanu

PV = RT, (2.1)

w którym P oznacza císnienie,V – objȩtósć jednego mola gazu,T – temperaturȩ i
R = 8,3145 J mol−1 K−1 - stała̧ gazowa̧, a takżepierwsza zasada termodynamiki

dQ = dU +PdV (2.2)

stwierdzaja̧ca,̇ze ciepło dQ dostarczone do układu może býc wykorzystane do
zmiany energii wewnȩtrznej o dU lub do wykonania pracyPdV. Dla gazu dosko-
nałego energia wewnȩtrzna jest funkcja̧ tylko temperatury, a w ogólnym przypadku
U = U(V,T).

Użytecznym pojȩciem termodynamicznym jestciepło właściwezdefiniowane
jako ilość ciepła potrzebna do podgrzania jednego mola gazu doskonałego o 1 K
w przemianie termodynamicznej, podczas której jedna ze zmiennych termodyna-
micznych pozostaje stała. I tak ciepło właściwe przy stałej objȩtósci (dV = 0)

cV =

(

dQ
dT

)

V
=

dU
dT

+P
dV
dT

=
dU
dT

(2.3)

oraz ciepło włásciwe przy stałym císnieniu (dP = 0)

cP =

(

dQ
dT

)

P
=

dU
dT

+P
dV
dT

. (2.4)

Różniczkuja̧c równanie stanu (2.1) dostajemy

VdP+PdV = RdT,

ska̧d dla przemiany izobarycznej (dP = 0) mamyPdV = RdT albo

P

(

dV
dT

)

P
= R.

Korzystaja̧c z tego zwia̧zku oraz z (2.3), możemy (2.4) przedstawić w postaci

cP = cV +R
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lub
R = cP−cV . (2.5)

Analogicznie do przemiany izobarycznej i izochorycznej możemy zdefi-
niowác w sposób znacznie ogólniejszyprzemianȩ politropowa̧przez podanie
odpowiadaja̧cego jej ciepła właściwego

c =
dQ
dT

.

Korzystaja̧c z tej definicji mȯzna pierwsza̧ zasadȩ termodynamiki wyrazić w
postaci

cdT = dU +PdV = cVdT +PdV

lub
(cV −c)dT +PdV = 0. (2.6)

Biora̧c pod uwagȩ równanie stanu oraz (2.5) otrzymujemy

P =
RT
V

= (cP−cV)
T
V

.

Wstawiaja̧c to wyrȧzenie do (2.6) otrzymujemy

(cV −c)dT +(cP−cV)
TdV
V

= 0,

a sta̧d
dT
T

+
cP−cV

cV −c
dV
V

= 0. (2.7)

Definiuja̧cwykładnik politropy

cP−c
cV −c

= γ, (2.8)

po prostych przekształceniach otrzymujemy

cP−cV

cV −c
= γ−1.

Równanie (2.7) przybiera zatem postać

dT
T

+(γ−1)
dV
V

= 0

Rozwia̧zaniem tego równania różniczkowego jestrównanie politropy

TVγ−1 = const. (2.9)
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Korzystaja̧c z równania stanu (2.1) można równanie politropy przedstawić za
pomoca̧ innych kombinacji zmiennych termodynamicznych, np:

PVγ = const, (2.9a)

TγP1−γ = const, (2.9b)

Pρ−γ = const, (2.9c)

Tρ1−γ = const. (2.9d)

Do równania politropy odwołujemy siȩ wówczas, gdy poprawne równanie
energii nie jest znane, a rzeczywistych procesów przebiegaja̧cych w materii nie
można przybli̇zyć żadna̧ z prostych przemian termodynamicznych.

Z równania politropy wynikaja̧ oczywiście wszystkie proste przemiany termo-
dynamiczne. Przemiana adiabatyczna odpowiada przypadkowi dQ= 0, czylic= 0.
Wykładnik adiabaty jest zatem

γ =
cP−c
cV −c

=
cP

cV
. (2.10)

Z fizyki statystycznej wiadomo,̇ze dla gazu doskonałego

cP

cV
= 1+

2
f

=
5
3
,

gdzie f jest liczba̧ stopni swobody cza̧stek gazu (f = 3 dla gazu jednoatomowego).
Przemiana izotermiczna jest scharakteryzowana równaniemdT = 0 czyli T =

const. Równanie politropy (2.9b) przejdzie w równanieT = const, jėzeli γ = 1
czyli c→ ∞. Przemianie izotermicznej odpowiada nieskończenie du̇za wartósć
ciepła włásciwego.

Podobnie z (2.10) wynika,̇ze dla przemiany izobarycznejP= const wykładnik
politropy γ = 0, zás dla przemiany izochorycznejγ→ ∞.

Adiabata gazu fotonowego. Jak pokazalísmy poprzednio, dla promieniowa-
nia izotropowego pozostaja̧cego w równowadze termicznej zmateria̧ zachodzi
u = aT4 i P = u/3 = aT4/3. Energia wewnȩtrzna gazu fotonowego zajmuja̧cego
objȩtósć V jest równaU = uV. Pierwsza̧ zasadȩ termodynamiki możemy zatem
napisác w postaci

dQ = d(uV)+PdV = udV +Vdu+
1
3

udV =
4
3

udV +Vdu.

Dla przemiany adiabatycznej dQ = 0, wobec czego

du
u

+
4
3

dV
V

= 0,
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ska̧d po scałkowaniu wynika równanie adiabaty gazu fotonowego

uV4/3 = const

Biora̧c pod uwagȩ,̇zeu = aT4, równanie to mȯzna napisác w postaci

aT4V4/3 = const

lub ostatecznie
TV1/3 = const. (2.11)

Porównuja̧c to wyrȧzenie z (2.9) widzimy,̇ze adiabata gazu fotonowego ma taka̧
sama̧ postác jak adiabata gazu doskonałego, z tym jednak,że wykładnik adiabaty
gazu fotonowego jest równyγ = 4/3. Korzystaja̧c z równania stanu dla gazu foto-
nowego,P = u/3 (równanie 1.28), dostajemy równoważne postacie adiabaty gazu
fotonowego

PV4/3 = const, (2.11a)

T4/3P−1/3 = const. (2.11b)

Statystyczny opis gazu.Jednym z zadán fizyki statystycznej jest określenie za
pomoca̧ metod probabilistycznych sposobu, w jaki stoja̧cado dyspozycji energia
całkowita układu mȯze býc podzielona miȩdzy du̇za̧ ale skónczona̧ liczbȩ cza̧stek.
Rozkład najbardziej prawdopodobny i realizowany w stanie równowagi termody-
namicznej zalėzy od tego, z jakimi cza̧stkami mamy do czynienia. W fizyce wy-
różniamy trzy zasadnicze rodzaje cza̧stek.

Cza̧stki klasyczne– identyczne pod wzglȩdem właściwósci, ale daja̧ce siȩ
miȩdzy soba̧ odró̇znić. W ich przypadku najbardziej prawdopodobny jest rozkład
energii opisany przezstatystykȩ Maxwella–Boltzmanna

N(E) =
g(E)

exp(α+ E
kT )

, (2.12)

gdzie N(E) oznacza liczbȩ cza̧stek o energiiE, a g(E) jest waga̧ statystyczna̧
stanu o energiiE, czyli liczba̧ ró̇znych konfiguracji scharakteryzowanych ta̧ sama̧
wartóscia̧ energiiE.

Fermiony– cza̧stki identyczne i nie daja̧ce siȩ odróżnić, obdarzone spinem po-
łówkowym i podlegaja̧ce zakazowi Pauliego. W ich przypadkunajbardziej praw-
dopodobny rozkład jest opisany przezstatystykȩ Fermiego–Diraca

N(E) =
g(E)

exp
(

α+ E
kT

)

+1
(2.13)
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Bozony– cza̧stki identyczne i nie daja̧ce siȩ odróżnić o spinie całkowitym, nie
objȩte zakazem Pauliego. Rozkład ich energii podlegastatystyce Bosego–Einsteina

N(E) =
g(E)

exp
(

α+ E
kT

)

−1
. (2.14)

Parametrα jest liczba̧ rzeczywista̧ i jego wartość wynika z warunku normali-
zacji

Z ∞

0
N(E)dE = N

gdzieN jest liczba̧ cza̧stek w jednostce objȩtości. Ogólnie mówia̧c, parametrα jest
duża̧ liczba̧ dodatnia̧ dla małych gȩstości i du̇za̧ liczba̧ ujemna̧ dla dużych gȩstósci

Zwróćmy uwagȩ,̇ze dla du̇zych dodatnich wartósci parametruα w mianow-
niku statystyki Fermiego–Diraca możemy pominá̧c jedynkȩ, otrzymuja̧c wyrȧzenie
identyczne ze statystyka̧ Maxwella–Boltzmanna. Znaczy to, że np. elektrony, które
sa̧ cza̧stkami o spinie połówkowym, podlegaja̧cymi statystyce Fermiego–Diraca, w
małych gȩstósciach moga̧ býc traktowane jak cza̧stki klasyczne, podlegaja̧ce staty-
styce Maxwella-Boltzmanna. Gȩstości elektronów w wiȩkszósci obiektów astro-
fizycznych sa̧ na tyle małe,że uzasadnione jest w ich przypadku stosowanie sta-
tystyki klasycznej. Przypadek materii zdegenerowanej, tzn. na tyle gȩstej,̇ze do
opisu stanów elektronowych konieczne jest odwołanie siȩ do statystyki kwantowej
Fermiego–Diraca omówimy oddzielnie.

Statystyka Bosego–Einsteina znajduje zastosowanie przede wszystkim dla fo-
tonów, które sa̧ cza̧stkami obdarzonymi spinem równym jeden i nie podlegaja̧ za-
kazowi Pauliego. Co wiȩcej, fotony sa̧ cza̧stkami o zerowej masie spoczynkowej,
a zatem nie podlegaja̧ zasadzie zachowania liczby cza̧stek, a tylko zasadzie zacho-
wania energii. Ponieważ oznacza to,̇ze liczba fotonów w danej objȩtości nie jest
z góry okréslona, wiȩc statystyka (2.14) dla fotonów nie może zawierác parame-
tru α, lub inaczej mówia̧c, nalėzy w ich przypadku przyjá̧c α = 0. Ze statystyki
Bosego–Einsteina, po właściwym wyliczeniu wag statystycznychg(E), wynika
bezpósrednio formuła Plancka (1.61).

Rozkład Boltzmanna. Korzystaja̧c z równania (2.12) możemy natychmiast
znaleź́c stosunek liczby cza̧stek gazu klasycznego znajduja̧cychsiȩ w dwóch ró̇z-
nych stanach energetycznych,E2 > E1

N2

N1
=

g2

g1
exp

(

−E21

kT

)

, (2.15)

gdzieE21 = E2−E1. Nie ma przy tym znaczenia, czy energia zmienia siȩ w sposób
cia̧gły, czy tėz, tak jak w atomie, stany energetyczne sa̧ dyskretne. W przypadku
atomu energie liczymy od stanu podstawowego, dla którego przyjmujemyE0 = 0.
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Jėzeli w jednostce objȩtósci znajduje siȩN atomów danego rodzaju, to możemy
napisác

N = N0+N1+N2+ · · ·=

= N0

[

1+
N1

N0
+

N2

N0
+ · · ·

]

=

= N0

[

g0

g0
+

g1

g0
exp

(

−E1

kT

)

+
g2

g0
exp

(

−E2

kT

)

+ · · ·
]

=

=
N0

g0

[

g0 +g1exp

(

−E1

kT

)

+g2exp

(

−E2

kT

)

+ · · ·
]

.

Wyrażenie w nawiasach kwadratowych nazywamyfunkcja̧ rozkładui ozna-
czamy zazwyczaj symbolemU(T)

U(T) = g0 +g1exp

(

−E1

kT

)

+g2exp

(

−E2

kT

)

· · · (2.16)

Korzystaja̧c z tej definicji, mȯzemy napisác

N =
N0

g0
U(T).

Stosunek liczby atomów w staniei do wszystkich atomów jest równy

Ni

N
=

Ni

N0

g0

U(T)
=

gi

g0

g0

U(T)
exp

(

− Ei

kT

)

=
gi

U(T)
exp

(

− Ei

kT

)

,

ska̧d wynika

Ni = N
gi

U(T)
exp

(

− Ei

kT

)

. (2.17)

Bezwzglȩdna liczba atomów w staniei jest wiȩc znana, jėzeli znana jest funk-
cja rozkładuU(T). Do jej obliczenia potrzebna jest znajomość rozkładu pozio-
mów energetycznych oraz ich wag statystycznych. Dla atomówi jonów wodoro-
podobnych energia stanów energetycznych określona jest przede wszystkim przez
główna̧ liczbȩ kwantowa̧n. Poniewȧz taka̧ sama̧ liczbȩ kwantowa̧n może miéc 2n2

elektronów, zatem waga statystyczna powłokign = 2n2. Waga statystyczna orbitalu
(tzn. poziomów o takiej samej liczbie pobocznejl ) jest równagl = 2(2l +1). Stan
o ustalonych wartósciach liczbL i Sma wagȩ statystyczna̧gLS = (2L+1)(2S+1)
i wreszcie poziom o liczbie całkowitego momentu pȩduJ ma wagȩ statystyczna̧
gJ = 2J+1.

Liczba poziomów w atomie jest w zasadzie nieskończona; w miarȩ jak główna
liczba kwantowa dȧ̧zy do nieskónczonósci, energie poziomów zbiegaja̧ siȩ do stałej



30

wartósci, równej energii jonizacji. Wraz ze wzrostem głównej liczby kwantowej
rosna̧ równiėz mȯzliwe wartósci liczb kwantowychL i S, a co za tym idzie równiėz
wagi statystyczne. Funkcja rozkładu (2.16) staje siȩ suma¸ iloczynów dwóch czyn-
ników, z których jeden (waga statystyczna) da̧ży do nieskónczonósci, drugi zás do
na ogół małej, ale stałej wartości. Suma taka jest rozbieżna. W praktyce nie ma
jednak nigdy potrzeby sumowania po nieskończonej liczbie stanów (co oczywi-
ście prowadziłoby do bezużytecznego wyniku). Wpływ atomów i jonów otoczenia
sprawia,że dyskretne poziomy energetyczne istnieja̧ tylko do skończonej warto-
ści głównej liczby kwantowejnmax i powyżej rozmywaja̧ siȩ w kontinuum. Prosta̧
ocenȩ tych efektów mȯzna uzyskác odwołuja̧c siȩ do modelu atomu Bohra, zgod-
nie z którym rozmiar orbity elektronowej o głównej liczbie kwantowejn jest równy
n2a0Z−1, gdziea0 = 0,529·10−10 m jest promieniem pierwszej orbity Bohra, aZ
jest ładunkiem ja̧dra. Rozmiary atomu nie moga̧ być wiȩksze od́sredniej odległo-
ści miȩdzy atomami, która – przy gȩstości N cza̧stek w jednostce objȩtości – jest
równaN−1/3. Maksymalna̧ wartósć głównej liczby kwantowej mȯzemy oceníc z
przyrównania do siebie obu tych wielkości

n2
maxa0Z−1 = N−1/3,

ska̧d

nmax =

(

Z
a0

)1/2

N−1/6.

Na przykład dla wodoru (Z = 1) i dla gȩstósci cza̧stekN = 1018 m−3 dostajemy
nmax≈ 100. Dokładna wartósć nmax nie ma wiȩkszego znaczenia: jeżeli liczba
poziomów jest skónczona, to funkcja rozkładu nie ma okazji stać siȩ wielkóscia̧
nieskónczona̧ i z powodzeniem można ja̧ przybli̇zyć przez sumȩ kilku pierwszych
wyrazów, odpowiadaja̧cych najniższym poziomom wzbudzonym. Dla poziomów
o energiach wzbudzenia wiȩkszych odkT czynnik wykładniczy skutecznie zmniej-
sza wartósć odpowiednich składników sumy. W wiȩkszości przypadków wystar-
cza nawet przybli̇zenieU(T) = g0. Jest ono oczywiście tym lepsze, im wẏzej nad
poziomem podstawowym leża̧ nastȩpne poziomy wzbudzone i im niższa jest tem-
peratura.

Rozkład Maxwella. Posługuja̧c siȩ statystyka̧ Maxwella–Boltzmanna można
uzyskác najbardziej prawdopodobny rozkład energii kinetycznejE cza̧stek gazu
klasycznego w warunkach równowagi termodynamicznej

dN(E)

N
= f (E) dE =

2

π1/2(kT)3/2
E1/2exp

(

− E
kT

)

dE, (2.18)

gdzie dN(E) oznacza liczbȩ cza̧stek o energiach zawartych w przedzialeE,E+dE,
a f (E) ma sens gȩstości prawdopodobiénstwa.



31

Korzystaja̧c ze zwia̧zku miȩdzy energia̧ i pȩdem można sta̧d otrzymác najbar-
dziej prawdopodobny rozkład pȩdów. W przypadku klasycznym E = p2/2m, a
zatem

f (p)dp =
4π

(2πmkT)3/2
p2 exp

(

− p2

2mkT

)

dp. (2.19)

Jėzeli do tego wyrȧzenia podstawimy klasyczny zwia̧zek miȩdzy pȩdem i prȩd-
kościa̧,p = mv, to otrzymamy rozkład modułów prȩdkości

f (v)dv = 4π
( m

2πkT

)3/2
v

2 exp

(

−mv2

2kT

)

dv. (2.20)

Rozkłady (2.20) dla elektronów i trzech wartości temperatury sa̧ przedstawione na
Rys. 2.1.

Z rozkładu (2.20) wynikaja̧: prȩdkość najbardziej prawdopodobna, czyli taka,
dla której f (v) osia̧ga maksimum

vmax=

(

2kT
m

)1/2

, (2.21)

prȩdkósć średnia

< v>=

Z ∞

0
v f (v)dv =

(

8kT
m

)1/2

(2.22)

orazśredni kwadrat prȩdkósci

< v2 >=
Z ∞

0
v

2 f (v)dv =
3kT
m

, (2.23)

z którym zwia̧zana jest́srednia energia cza̧stek

<
mv2

2
>=

3
2
kT. (2.23a)

Znajomósć rozkładu pȩdów pozwala w prosty sposób znaleźć równanie stanu
obowia̧zuja̧ce dla cza̧stek podlegaja̧cych temu rozkładowi. Wyobraźmy sobie jed-
nostkowa̧ powierzchniȩ umieszczona̧ w przestrzeni zajmowanej przez cza̧stki o
rozkładzie pȩdów opisanym przez funkcjȩf (p). W jednostce czasu z jednostko-
wego ka̧ta bryłowego pada na tȩ powierzchniȩ

dN =
1
4π
vp cosϑN f(p) dp (2.24)

cza̧stek o pȩdach zawartych w przedzialep, p + dp, gdzie N jest całkowita̧
gȩstóscia̧ cza̧stek, avp jest prȩdkóscia̧ cza̧stek o pȩdziep. Każda cza̧stka podczas



32

0
0

0.0001

0.00015

0.0002

v   [m/s]

f(v)

Rys. 2.1.Unormowane do jednósci rozkłady Maxwella prȩdkósci elektronów dla trzech
wartósci temperatury: 103,104 i 105 K.

elastycznego odbicia udzielásciance pȩd 2pcosϑ. Pȩd udzielonýsciance przez
cza̧stki o pȩdziep nadbiegaja̧ce ze wszystkich kierunków po jednej stronieścianki
jest wiȩc

dP=
2
4π

pvpN f(p)dp
Z 2π

0
dϕ

Z π/2

0
cos2ϑsinϑdϑ =

1
3

pvpN f(p)dp (2.25)

Pȩd udzielany przez cza̧stki o wszystkich możliwych wartósciach pȩdów, czyli
ciśnienie całkowite wywierane przez cza̧stki jest

P =
1
3

Z ∞

0
pvpN f(p)dp (2.26)

Wyrażenie to przedstawia tzw.całkȩ ciśnienia, z której mȯzna obliczýc ciśnie-
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nie cza̧stek, jėzeli znany jest rozkład ich pȩdów oraz zwia̧zek miȩdzy pȩdem i
prȩdkóscia̧. W przypadku klasycznym, gdy miȩdzy pȩdem i prȩdkościa̧ zachodzi
prosty zwia̧zekvp = p/m, a rozkład prȩdkósci jest opisany równaniem (2.19), z
(2.26) dostajemy

P =
1
3

Z ∞

0
p

p
m

N
4π

(2πmkT)3/2
p2 exp

(

− p2

2mkT

)

dp.

Dokonuja̧c podstawienia

u =
p

(2mkT)1/2

i biora̧c pod uwagȩ,̇ze
Z ∞

0
u4 exp(−u2)du =

3
8

√
π

po prostych przekształceniach dostajemy

P = NkT. (2.27)

Zwia̧zek ten jest identyczny z fenomenologicznym równaniem stanu (2.1), co ła-
two mȯzna wykazác odwołuja̧c siȩ doprawa Avogadro, stwierdzaja̧cego,̇ze w
jednym molu gazu doskonałego znajduje siȩ

NA = 6,0221·1023

cza̧stek. Obowia̧zuja̧ce dla jednego mola gazu równanie stanu (2.1) mȯzna przed-
stawíc w postaci

P =
NA

V
R

NA

T.

Poniewȧz NA jest liczba̧ cza̧stek w jednym molu,V zás jest objȩtóscia̧ jednego
mola, wiȩcNA/V jest równe liczbie cza̧stek w jednostce objȩtości N. Ponadto
R/NA = k. Równania (2.1) i (2.27) sa̧ zatem identyczne.

Formuła jonizacyjna Sahy. Stosuja̧c statystykȩ Maxwella–Boltzmanna do
dwóch stanów energetycznych, z których jeden odpowiada jonowi j - krotnie zjoni-
zowanemu, a drugi jonowij +1 - krotnie zjonizowanemu plus elektron swobodny
oraz uwzglȩdniaja̧c kwantowe właściwósci swobodnego elektronu, można uzyskác
równanie wiȧ̧za̧ce ze soba̧ liczby atomów znajduja̧cych siȩ w dwóch kolejnych sta-
nach jonizacji. Równanie to, zwane równaniem lub formuła̧ Sahy, ma nastȩpuja̧ca̧
postác:

Nj+1

Nj
Ne =

geU j+1(T)

U j(T)

(

2πme

h2

)3/2

(kT)3/2 exp
(

− χ j

kT

)

, (2.28)
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gdzieNj+1 jest liczba̧ atomówj + 1 - krotnie zjonizowanych,Nj jest liczba̧ ato-
mów j - krotnie zjonizowanych,Ne – liczba̧ elektronów swobodnych w jedno-
stce objȩtósci, U j+1(T) i U j(T) sa̧ funkcjami rozkładu odpowiednich jonów,ge

jest waga̧ statystyczna̧ elektronu swobodnego (ponieważ swobodny elektron mȯze
mieć w stosunku do dowolnie wybranego kierunku dwa ustawienia spinu,ge = 2),
χ j jest energia̧ jonizacji atomuj - krotnie zjonizowanego, ame jest masa̧ elektronu.
W szczególnym przypadku gdyj = 0, formuła Sahy przedstawia stosunek liczby
atomów jednokrotnie zjonizowanych do liczby atomów neutralnych.

Korzystaja̧c z równania stanu (2.25) zastosowanego do elektronów, równaniu
Sahy mȯzna nadác równowȧzna̧ postác

Nj+1

Nj
Pe =

2U j+1(T)

U j(T)

(

2πme

h2

)3/2

(kT)5/2 exp
(

− χ j

kT

)

, (2.29)

w której Pe jest parcjalnym císnieniem swobodnych elektronów.
Równanie Sahy opisuje stan jonizacji materii w warunkach równowagi ter-

modynamicznej. Jest przy tym obojȩtne jakiego rodzaju procesy mikroskopowe
sa̧ odpowiedzialne za jonizacjȩ i rekombinacjȩ: stan jonizacji jest wynikiem ich
dokładnego zrównowȧzenia. Jėzeli natomiast nie ma stanu równowagi termody-
namicznej, tzn. niektóre z tych procesów nie sa̧ zrównoważone, wówczas stan jo-
nizacji jest okréslony przez warunek równowagi statystycznej miȩdzy wszystkimi
procesami jonizacji i rekombinacji.

Formuła Sahy, która̧ przedstawiliśmy powẏzej na przykładzie jonizacji ato-
mów, ma znacznie szersze zastosowania. Opisuje ona każdy zrównowȧzony pro-
ces, w którym cza̧stki jednego rodzaju zamieniaja̧ siȩ na dwie cza̧stki innych ro-
dzajów, np. proces dysocjacji cza̧steczek czy rozpad ja̧der atomowych.

Zwróćmy jeszcze uwagȩ,że formuła Sahy zawiera dwa parametry zewnȩtrzne:
temperaturȩ i císnienie elektronowe. O ile temperatura jest parametrem uniwer-
salnym dla wszystkich procesów w warunkach równowagi termodynamicznej, to
ciśnienie elektronowe, wzglȩdnie koncentracja elektronówswobodnych, zalėzy od
stanu jonizacji wszystkich rodzajów atomów wystȩpuja̧cych w rozwȧzanej mate-
rii i wobec tego nie jest parametrem zupełnie dowolnym, leczwielkościa̧, która̧
nalėzy wyznaczýc jednoczésnie ze stanem jonizacji. Pocia̧ga to za soba̧ pewne
komplikacje w spójnym rozwia̧zaniu problemu jonizacji mieszanin gazowych.

Stopién jonizacji i koncentracjȩ swobodnych elektronów można znaleź́c w spo-
sób spójny tylko dla jonów o jednym stopniu jonizacji (np. dla wodoru lub – przy
załȯzeniu,że inne stopnie jonizacji nie odgrywaja̧ roli – dla jonu w przedostatnim
stopniu jonizacji), gdyN = N0+N1. Przedstawiaja̧c dla wygody równanie Sahy w
skróconej postaci

N1

N0
Ne = φ(T)
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i biora̧c pod uwagȩ,̇ze przy jednym stopniu jonizacji liczba elektronów jest równa
liczbie jonów,Ne = N1, otrzymujemy równanie

N2
1

N0
= φ(T). (2.30)

Stan jonizacji materii wygodnie jest opisywać za pomoca̧współczynników jo-
nizacji zdefiniowanych nastȩpuja̧co:

α1 =
N1

N0+N1
=

N1

N
,

α0 =
N0

N0+N1
=

N0

N
,

przy czym oczywíscieα0 + α1 = 1. Równanie (2.30) mȯzna wyrazíc za pomoca̧
współczynników jonizacji

N2
1

N0
=

N1
N

N1
N

N0
N N

=
α2

1

α0
N = φ(T),

albo
α2

1

α0
=

α2
1

1−α1
=

1
N

φ(T).

Rozwia̧zaniem tego prostego równania kwadratowego jest

α1 =−φ(T)

2N
+

φ(T)

2N

√

1+
4N

φ(T)
(2.31)

Wybieramy rozwia̧zanie ze znakiem dodatnim, ponieważ współczynnik jonizacji
jest z definicji wielkóscia̧ dodatnia̧.

Analiza uzyskanego wzoru pozwala zrozumieć wpływ jaki na stan jonizacji
ma temperatura i gȩstość materii. Zwró́cmy uwagȩ,̇ze φ(T) jest rosna̧ca̧ funkcja̧
temperatury, a zatem jeżeli temperatura rósnie przy niezmiennej gȩstości N, to
wartósć funkcji φ(T) wzrasta. Drugi wyraz pod pierwiastkiem w (2.31) staje siȩ
mały i mȯzna dokonác rozwiniȩcia

√

1+
4N

φ(T)
≈ 1+

2N
φ(T)

.

Z (2.31) otrzymujemy wtedy

α1≈−
φ(T)

2N
+

φ(T)

2N
+1 = 1.
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Widzimy wiȩc, że wzrost temperatury przy niezmiennej gȩstości pocia̧ga za
soba̧ wzrost stopnia jonizacji, który w granicy da̧ży do jednósci. Jėzeli nato-
miast wzrasta gȩstość materiiN, to pod pierwiastkiem w wyrȧzeniu (2.31) mȯzemy
pominá̧c jedynkȩ i napisác w przybli̇zeniu

α1≈−
φ(T)

2N
+

φ(T)

2N
2
√

N
√

φ(T)
=−φ(T)

2N
+

√

φ(T)√
N
≈ 0.

Oznacza to,̇ze dla wzrastaja̧cych gȩstości N stopién jonizacji dȧ̧zy do zera.
Oba wnioski sa̧ zgodne z intuicja̧: wzrost temperatury powoduje zwiȩkszenie

energii zarówno fotonów, jak i cza̧stek gazu, co w oczywistysposób sprzyja za-
chodzeniu jonizacji; w warunkach odpowiednio dużej gȩstósci spotkania jonów z
elektronami sa̧ na tyle czȩste,że dominuja̧ procesy rekombinacji.

Równowaga termodynamiczna i temperatura.Dokonajmy krótkiego pod-
sumowania własnósci materii w stanie, który nazywamy stanem równowagi termo-
dynamicznej. Wyobraźmy sobie gaz zamkniȩty w naczyniu o idealnie izoluja̧cych i
odbijaja̧cych́sciankach. Wydaje siȩ rozsa̧dne założenie,że po odpowiednio długim
czasie w mieszaninie cza̧stek i fotonów zostanie zrealizowany najbardziej prawdo-
podobny rozkład energii, który nie bȩdzie zależał ani od miejsca ani od czasu. Z
załȯzenia tego wynikaja̧ nastȩpuja̧ce znane nam już wnioski:

(1) Obsadzenie stanów o różnych energiach jest opisane rozkładem Boltzman-
na (2.15).

(2) Prȩdkósci cza̧stek klasycznych podlegaja̧ rozkładowi Maxwella (2.20).
(3) Stan jonizacji jest opisany formuła̧ Sahy (2.28).
(4) Natȩ̇zenie promieniowania pozostaja̧cego w równowadze z materia̧ jest opi-

sane prawem Plancka (1.61).
We wszystkich tych zalėznósciach temperatura ma taka̧ sama̧ wartość. W wa-

runkach równowagi termodynamicznej wszystkie własności materii i promienio-
wania mȯzna opisác posługuja̧c siȩ jednym parametrem – temperatura̧.

W rzeczywistymświecie rzadko mamy do czynienia z obiektami znajduja̧cymi
siȩ w doskonałym stanie równowagi termodynamicznej. Sam fakt, że mȯzemy
obserwowác ciała niebieskie oznacza,że nie sa̧ one układami izolowanymi. Roz-
rzedzona materia miȩdzygwiazdowa znajduje siȩ zazwyczaj w polu promienio-
wania pobliskich gwiazd. Cechy tego promieniowania sa̧ określone warunkami
panuja̧cymi na powierzchni gwiazd i nie maja̧żadnego zwia̧zku ze stanem, w jakim
znajduja̧ siȩ atomy materii rozproszonej; nie jest zatem woczywisty sposób speł-
niony warunek równowagi termicznej miȩdzy promieniowaniem i materia̧. Przy-
kładów takich mȯzna podác znacznie wiȩcej. Niemniej jednak pojȩcie temperatury
jest na tyle u̇zyteczne,̇ze staramy siȩ mu nadać pewien sens nawet w warunkach
odległych od stanu równowagi termodynamicznej. Możemy to zrobíc odwołuja̧c
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siȩ do poznanych cech materii i promieniowania w stanie równowagi i porównuja̧c
je z mȯzliwymi do okréslenia cechami materii rzeczywistej. Wynikiem takiego
porównania jest pewien parametr, który określamy mianem temperatury uzupeł-
nionym o przymiotnik podkréslaja̧cy sposób, w jaki parametr ten został uzyskany.

I tak temperatura efektywnawynika z porównania rzeczywistej mocy promie-
niowanej z jednostki powierzchni danego ciała z moca̧ promieniowana̧ przez ciało
doskonale czarne. Przypuśćmy, że potrafimy zmierzýc, lub wyznaczej na drodze
pósredniej, całkowita̧ mocl promieniowana̧ z jednostki powierzchni ciała niebies-
kiego. Z prawa Stefana–Boltzmanna wiemy,że całkowita moc promieniowana
przez jednostkȩ powierzchni ciała czarnego jest równaσT4. Obserwowane ciało
niebieskie najprawdopodobniej nie promieniuje jak ciało doskonale czarne, nie
mniej jednak mȯzemy zapytác, jaka powinna býc temperatura ciała doskonale czar-
nego,żeby promieniowany przezeń strumién był równy strumieniowi obserwowa-
nemu. Odpowiedź uzyskamy z oczywistego równania

σT4
ef = l . (2.32)

Najłatwiej i najdokładniej mȯzna wyznaczýc temperaturȩ efektywna̧ Słońca.
Z pomiarów bolometrycznych (tzn. odnosza̧cych siȩ do promieniowania integral-
nego) wiemy,że moc promieniowania słonecznego w pobliżu Ziemi, czyli tzw.
stała słonecznaS, jest równa

S = 1,3677 kW m−2 = 1,3677·106 erg cm−2 s−1.

ła̧czna moc promieniowana przez Słońce we wszystkich kierunkach

L⊙ = 4πr2S, (2.33)

gdzie r jest odległóscia̧ Ziemia – Słónce, r = 1,495979· 1011 m = 1 j.a.
Podstawiaja̧c dane liczbowe, dostajemy

L⊙ = 3,845·1026 W = 3,845·1033 erg s−1.

Dziela̧c tȩ wielkósć przez powierzchniȩ Słónca 4πR2
⊙= 6,087·1018, gdzie promién

SłońcaR⊙ = 6,96·108 m, dostajemy moc promieniowana̧ z jednostki powierzchni
Słońca

l⊙ = 6,32·107 Wm−2 = 6,32·1010 erg cm−2s−1.

Z równania (2.32) wynika ostatecznie

Tef⊙ = (l⊙/σ)1/4 = 5777 K.

Temperatura efektywna jest miara̧ strumienia promieniowania wysyłanego
przez dane ciało niebieskie (i może miéc niewiele wspólnego z temperatura̧
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rozumiana̧ jako parametr termodynamiczny, którego wartość mȯzemy zmierzýc
np. za pomoca̧ termometru). Jej wyznaczenie wymaga znajomości parametrów
globalnych gwiazd i nie zawsze jest tak proste jak w przypadku Słónca.

Znacznie łatwiejsza do wyznaczenia jesttemperatura barwna, wynikaja̧ca z
porównania przebiegu rzeczywistego widma cia̧głego z widmem ciała doskonale
czarnego. Porównanie to ze wzglȩdów praktycznych nie dotyczy całego widma,
lecz tylko jego fragmentu, np. różnicy natȩ̇zén dla dwóch długósci fali, a nawet
tylko długósci fali, w której przypada maksimum promieniowania. Słońce pro-
mieniuje maksimum energii w pobliżu 500 nm, co zgodnie z prawem przesuniȩć
Wiena (1.70) odpowiada temperaturze barwnej ok. 6000 K.

Niekiedy definiuje siȩ równiėz temperaturȩ jasnościowa̧jako temperaturȩ
ciała doskonale czarnego, które w danej długości fali promieniuje dokładnie tyle
samo energii co ciało obserwowane. Temperatura jasnościowa jest szczególnie
użyteczna̧ miara̧ energii odbieranej przez monochromatyczne odbiorniki radiowe.

Temperatury: efektywna, barwna i jasnościowa sa̧ wyznaczane na podstawie
widma cia̧głego i charakteryzuja̧ emisyjne właściwósci materii. Inne rodzaje tem-
peratur odnosza̧ siȩ do mikroskopowych cech materii i sa̧ zazwyczaj wyznaczane
z obserwacji linii widmowych. Przy odpowiednich założeniach odnósnie sposobu
formowania siȩ linii widmowych stosunek natȩżén linii odpowiadaja̧cych przej-
ściom z ró̇znych poziomów energetycznych tego samego pierwiastka dostarcza in-
formacji o stosunkach obsadzeń tych poziomów. Korzystaja̧c z formuły Boltzman-
na mȯzna okréslić temperaturȩ, w której atomy znajduja̧ce siȩ w stanie równowagi
termodynamicznej miałyby takie same stosunki obsadzeń. Wyznaczona w ten spo-
sób temperatura nosi nazwȩtemperatury wzbudzenia.

W bardzo podobny sposób, wykorzystuja̧c stosunki linii widmowych tego sa-
mego pierwiastka w ró̇znych stanach jonizacji, można uzyskác na drodze obser-
wacyjnej informacje o stopniu jonizacji promieniuja̧cej materii. Przyjmuja̧c odpo-
wiednie załȯzenie odnósnie císnienia elektronowego można skorzystác z formuły
Sahy i przypisác wyznaczonemu stopniowi jonizacji temperaturȩ, która̧ nazywamy
temperatura̧ jonizacji.

Innym jeszcze rodzajem temperatury jesttemperatura kinetycznazwia̧zana
z cechami rozkładu prȩdkości cza̧stek materii. Obserwacyjnie można ja̧ oceníc
na podstawie szerokości linii widmowych, przy załȯzeniu, że jest ona okréslona
przede wszystkim przez chaotyczne ruchy termiczne atomów iże ich rozkład jest
rozkładem Maxwella.

Gdyby obserwowana materia znajdowała siȩ w stanie równowagi termodyna-
micznej, wówczas wszystkie wymienione wyżej temperatury byłyby identyczne.
W rzeczywistósci temperatury wyznaczone w różny sposób sa̧ wyraźnie różne.
Różnice te sa̧ nie tyle wynikiem błȩdów obserwacyjnych, co rzeczywistych ró̇znic
temperatury tych obszarów gwiazdy, do których odnosza̧ sie¸ różne obserwacje.
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Widmo cia̧głe niesie informacje o temperaturze tych warstw, w których jest ono
formowane. Widmo liniowe jest z reguły tworzone w innych warstwach o innej
temperaturze. Nie ma wiȩc niczego dziwnego w tym,że ró̇zne metody pomiaru
daja̧ ró̇zne wyniki dla tego samego obiektu: po prostu odnosza̧ siȩ one do nieco
innych obszarów. O sposobie wyznaczania temperatury informuje włásnie dodanie
odpowiedniego przymiotnika.

Mieszanina gazów. Materia gwiazdowa jest zazwyczaj mieszanina̧ różnych
gazów w stanie czȩ́sciowej jonizacji. Wprowadźmy kilka wielkósci ułatwiaja̧cych
opis takiej mieszaniny, posługuja̧c siȩ nastȩpuja̧cymioznaczeniami

Ni,k – liczbak-krotnie zjonizowanych atomówi-tego pierwiastka,
Nj = ∑i Ni – ła̧czna liczba ja̧der wszystkich pierwiastków,
αi,k – stopién k-tej jonizacji i-tego pierwiastka,
Ne – liczba elektronów pochodza̧cych od wszystkich pierwiastków we wszyst-

kich stopniach jonizacji,
εi – średnia liczba cza̧stek (ja̧der i elektronów) pochodza̧cych od jednego atomu

i-tego pierwiastka po uwzglȩdnieniu wszystkich możliwych stopni jonizacji, tzn.

εi =
liczba ja̧der+ liczba elektrońow od i− tego pierwiastka

liczba ja̧der i− tego pierwiastka
=

= 1+
1·Ni,1 +2·Ni,2+ · · ·+k ·Ni,k

Ni,0 +Ni,1 + · · ·+Ni,k
=

= 1+1·αi,1 +2·αi,2 + · · ·+k ·αi,k. (2.34)

Całkowita liczba cza̧stek (ja̧der i elektronów) mieszaniny jest równa

N = Nj +Ne = ∑
i

Niεi (2.35)

Wskaźniki odró̇znia od siebie atomy o różnych liczbach masowychAi – a wiȩc
zarówno poszczególne pierwiastki, jak i ich izotopy. Masa każdego izotopu jest
niemal dokładnie równa (z dokładnościa̧ do energii wia̧zania nukleonów w ja̧drze)
całkowitej wielokrotnósci masy atomu wodorumH = 1,67·10−27 kg. Masȩi–tego
izotopumi możemy zatem przedstawić

mi = AimH. (2.36)

Skład chemiczny mieszaniny można scharakteryzować podaja̧c dla kȧzdego
pierwiastka jedna̧ z nastȩpuja̧cych wielkości: obfitość liczbowa̧ na atom wodoru

ai =
Ni

NH
, (2.37)
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obfitość masowa̧ na gram wodoru

bi =
Nimi

NHmH
=

NiAimH

NHmH
= Aiai (2.38)

lub obfitość masowa̧ na gram materii

xi =
Nimi

ρ
=

Nimi

∑i Nimi
=

Nimi
NHmH

∑i
Nimi

NHmH

=
bi

∑i bi
, (2.39)

przy czym skorzystaliśmy z oczywistego faktu,̇ze gȩstósć materiiρ jest suma̧ mas
wszystkich ja̧der w jednostce objȩtości

ρ = ∑
i

Nimi. (2.40)

ła̧czna̧ masȩ elektronów pominȩliśmy jako znikomo mała̧ w porównaniu z masa̧
ja̧der. Oczywiste jest również, że

∑
i

xi =
∑i bi

∑i bi
= 1.

Zdefiniujmy średni ciȩ̇zar cza̧steczkowy µza pomoca̧ równania

N =
ρ

µmH
. (2.41)

Korzystaja̧c z tej definicji oraz z (2.36) i (2.39),średni ciȩ̇zar cza̧steczkowy mo-
żemy przedstawić nastȩpuja̧co

µ=
ρ

NmH
=

ρ
mH ∑i Niεi

=
ρ

mH ∑i
xiρ
mi

εi
=

1

∑i
xi εi
Ai

. (2.42)

W materii całkowicie neutralnejεi = 1 dla wszystkich atomów, wiȩćsredni
ciȩżar cza̧steczkowy staje siȩ równy

µ=
1

∑i
xi
Ai

. (2.43)

Korzystaja̧c z (2.41) równanie stanu możemy przedstawić w postaci czȩsto
używanej w rozwȧzaniach astrofizycznych

P = NkT =
ρ

µmH
kT. (2.44)
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Równanie stanu zależy wiȩc od stanu jonizacji materii. średni ciȩ̇zar
cza̧steczkowyµ jest w pełni okréslony przez skład chemiczny materii, jednak bȩda̧c
funkcja̧ temperatury i ciśnienia musi býc kȧzdorazowo obliczany.

Materia, z która̧ na ogół mamy do czynienia w gwiazdach, składa siȩ głównie
z wodoru i helu oraz z niewielkich ilósci pierwiastków ciȩ̇zkich. Dlatego tėz jej
skład chemiczny okréslamy czȩsto przez podanie tylko trzech obfitości masowych:
dla wodoruxH = X, helu xHe = Y i wszystkich pierwiastków ciȩ̇zszych od helu
ła̧cznie∑i xi = Z = 1−X−Y. Na podstawie (2.42) mamy wówczas

µ=
1

XεH + 1
4YεHe+ ∑i

xiεi
Ai

.

Dla materii całkowicie neutralnejεi = 1, a zatem

µ=
1

X + 1
4Y + ∑i

xi
Ai

(2.45)

Natomiast dla materii całkowicie zjonizowanejεH = 2,εHe = 3,εi = 1+ Zi ≈
1+ 1

2Ai. (Wykorzystalísmy tu fakt,że dla pierwiastków ciȩ̇zkich liczba atomowaZ
jest w przybli̇zeniu równa połowie liczby masowejA.) Wstawiaja̧c te wartósci do
(2.42), dostajemy

µ=
1

2X + 3
4Y + ∑i

1+ 1
2Ai

Ai
xi

Jėzeli Ai jest rzȩdu kilkunastu lub kilkudziesiȩciu, to bez popełnienia du̇zego błȩdu
możemy pominá̧c 1 w porównaniu z12Ai, otrzymuja̧c

µ=
1

2X + 3
4Y + 1

2Z
=

1
1
2 + 3

2X + 1
4Y

. (2.46)

Wynika sta̧d,̇ze całkowicie zjonizowana materia złożona wyła̧cznie z wodoru, dla
której X = 1,Y = Z = 0 maśredni ciȩ̇zar cza̧steczkowyµ = 1

2, natomiast materia
złożona wyła̧cznie z helu, gdyY = 1, maśredni ciȩ̇zar cza̧steczkowyµ = 4

3. Dla
materii złȯzonej wyła̧cznie z pierwiastków ciȩżkich µ = 2. Korzystaja̧c z wpro-
wadzonych wẏzej oznaczén łatwo mȯzemy napisác wyrȧzenie okréslaja̧ce liczbȩ
elektronów w jednostce objȩtości materii czȩ́sciowo zjonizowanej:

Ne = ∑
i

Ni(εi −1) =
ρ

mH
∑

i

xi

Ai
(εi−1).
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Jėzeli jonizacja jest całkowita, tzn. gdyεi = Zi +1, wówczas

Ne =
ρ

mH
∑

i

xiZi

Ai

=
ρ

mH

[

X +
2
4

Y +∑
i

xi
Zi

Ai

]

≈ ρ
mH

[

X +
1
2

Y +
1
2 ∑

i
xi

]

=
ρ

mH

[

X +
1
2

Y +
1
2

Z

]

=
ρ

mH

[

X +
1
2

Y +
1
2
(1−X−Y)

]

,

czyli

Ne =
1
2

ρ
mH

[1+X] (2.47)

Niekiedy wygodne jest zdefiniowanieśredniego ciȩ̇zaru cza̧steczkowego na je-
den elektronµe, zwia̧zanego z liczba̧ swobodnych elektronówNe za pomoca̧ rów-
nania analogicznego do równania (2.41)

Ne =
ρ

µemH
. (2.48)

Biora̧c pod uwagȩ,̇ze średnia liczba elektronów przypadaja̧cych na jedno ja̧dro
i-tego pierwiastka jest równaεi −1, czyli

Ne = ∑
i

Ni(εi−1), (2.49)

możemy na podstawie (2.48) napisać

µe =
ρ

mHNe
=

ρ
mH ∑i Ni(εi −1)

=
ρ

mH ∑i
xi ρ
mi

(εi−1)
=

1

∑i
xi(εi−1)

Ai

. (2.50)

Dla materii całkowicie zjonizowanej (dla którejεi − 1 = Zi), stosuja̧c tak jak po-
przednio przybli̇zenieZi ≈ 1

2Ai , dostajemy

µe =
1

X + 2
4Y + ∑i

xiZi
Ai

=
1

X + 1
2Y + 1

2Z
=

1

X + 1
2Y + 1

2(1−X−Y)
=

=
2

1+X
(2.51)
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Rys. 2.2. Zalėznósć miȩdzy císnieniem całkowitymPg i ciśnieniem elektronowymPe

w mieszaninie gazów o składzie zbliżonym do składu chemicznego Słońca. Císnienie
wyrażone jest w paskalach.

Ciśnienie całkowite i císnienie elektronowe.Korzystaja̧c z wprowadzonych
oznaczén, mȯzemy stosunkowo prosto sformułować problem wyznaczania ciśnie-
nia elektronowego, a zatem i stanu jonizacji mieszaniny gazów znajduja̧cej siȩ
w zewnȩtrznym císnieniuPg i temperaturzeT. Znajomósć stopnia jonizacji jest
niezbȩdna, jėzeli chcemy posługiwác siȩ równaniem stanu (2.44).

Oznaczmy przezE liczbȩ swobodnych elektronów przypadaja̧cych na jedno
ja̧dro atomowe mieszaniny,

E =
Ne

Nj
=

N−Nj

Nj
=

N
Nj
−1 =

∑i Ni(εi −1)

∑i Ni
=

∑i Niεi

Ni
−1. (2.52)
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W materii czȩ́sciowo zjonizowanej obowia̧zuja̧ równania stanu dla ciśnienia
elektronowego

Pe = NekT

i całkowitego císnienia gazu

Pg = NjkT +NekT.

Dziela̧c oba równania stronami mamy

Pg

Pe
=

Nj

Ne
+1 =

Nj

N−Nj
+1 =

1
N
Nj
−1

+1 =
1
E

+1. (2.53)

Poniewȧz E zalėzy od císnienia elektronowego, zależnósć miȩdzyPg i Pe jest
dana w postaci uwikłanej. By móc jednak skorzystać z równania stanu dla miesza-
niny gazów w którejkolwiek z poznanych postaci, stosujemy nastȩpuja̧ca̧ metodȩ:
Wybieramy dowolna̧ wartósć temperatury i dla zadanej mieszaniny obliczamy z
równania (2.53) wartósci císnienia całkowitegoPg dla kilku lub kilkunastu warto-
ści Pe. Otrzymujemy w ten sposób zależnósć Pg−−Pe przy ustalonej temperatu-
rze. Powtarzaja̧c obliczenia dla kilku wartości temperatur, uzyskujemy na wy-
kresie Pg− Pe siatkȩ krzywych, których parametrem jest temperatura. Wykres
ten jest ”obrazem” równania stanu mieszaniny i przedstawiazalėznósć miȩdzy
interesuja̧cymi nas wielkósciami: Pg,Pe i T. Znajomósć dwóch spósród nich jed-
noznacznie wyznacza trzecia̧. W typowych sytuacjach astrofizycznych císnienie
gazu i temperatura sa̧ narzucone przez warunki zewnȩtrzne; sporza̧dzony wykres
Pg−−Pe pozwala wówczas znaleźć odpowiednia̧ wartósć Pe i wykorzystác ja̧ do
obliczenia stanu jonizacji poszczególnych składników mieszaniny. Przykład takiej
zalėznósci dla mieszaniny o składzie chemicznym zbliżonym do składu chemicz-
nego Słónca jest przedstawiony na Rys. 2.2.

Równanie stanu materii zdegenerowanej.Zakres stosowalnósci omówio-
nych wẏzej postaci równania stanu gazu doskonałego ma naturalne granice
wynikaja̧ce zzakazu Pauliego, który w odniesieniu do cza̧stek o spinie połów-
kowym i cia̧głym widmie energii brzmi nastȩpuja̧co:

w szésciowymiarowej przestrzeni położén i pȩdów (przestrzeni fa-
zowej) komórkȩ o objȩtósci h3, moga̧ zajmowác co najwẏzej dwie
cza̧stki, ró̇znia̧ce siȩ kierunkiem spinów.

Inaczej mówia̧c, jėzeli gȩstósć przestrzenna cza̧stek jest równaN, to ich liczba w
elemencie przestrzeni fazowej dN = Ndpxdpydpzdxdydz ma górne ograniczenie

dN ≤ 2
h3 dpxdpydpzdxdydz. (2.54)
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Rys. 2.3. Schematyczny obraz zniekształcenia rozkładu pȩdów elektronów w wyniku
kwantowej degeneracji.

Cza̧stki podlegaja̧ce zakazowi Pauliego sa̧ opisywane statystyka̧ Fermiego–
Diraca (2.13), z której wynikaja̧ informacje dotycza̧ce zasadniczych włásciwósci
gazu fermionowego. Wiele z tych informacji można jednak uzyskác równiėz w
sposób pogla̧dowy, nie odwołuja̧c siȩ do tego rozkładu, a tylko śledza̧c zmiany, ja-
kie w maxwellowskim rozkładzie prȩdkości wywołuje zakaz Pauliego. Na Rys. 2.3
naszkicowany jest przebieg jednowymiarowych rozkładów pe¸du dla wzrastaja̧cych
gȩstósci elektronów. Krzywa oznaczona numerem 1 odpowiada małejgȩstósci
elektronów, gdy liczba elektronów o składowej pȩdupx jest opisana jednowymia-
rowym rozkładem Maxwella

Ne(px)dpx =
Ne

(2πmekT)1/2
exp(− p2

x

2mekT
)dpx (2.55)

Ograniczenie siȩ do jednej składowej pȩdu nie zmienia ogólności rozwȧzán,
bo ze wzglȩdu na założona̧ izotropowósć rozkładu wyniki dla pozostałych składo-
wych powinny býc identyczne. Niewielki wzrost gȩstości cza̧stekNe nie zmieni
kształtu rozkładu, a kȧzdy punkt krzywej 1 zostanie po prostu pomnożony przez
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czynnik, o jaki zwiȩkszyła siȩ gȩstość (krzywa 2). Dalszy wzrost gȩstości bȩdzie
prowadził do wypełniania dozwolonych stanów energetycznych. Najwczésniej
nasta̧pi to dla stanów o małych wartościach pȩdów, ponieważ cza̧stek o małych
pȩdach jest najwiȩcej. Wypełnianie najniższych stanów energetycznych pocia̧gnie
za soba̧ odkształcenie pierwotnego rozkładu pȩdów (krzywa 3). Po spełnieniu
nierównósci (2.54) dalszy wzrost gȩstości nie bȩdzie ju̇z mógł zwiȩkszýc liczby
elektronów o małych pȩdach, ponieważ wszystkie ni̇zsze stany energetyczne bȩda̧
zajȩte; maksimum rozkładu nie bȩdzie już wzrastác i ulegnie wyraźnemu spłasz-
czeniu (krzywa 4). Nastȩpne elektrony, które chcielibyśmy umiéscíc w jednostce
objȩtósci moga̧ zajá̧c tylko stany o wiȩkszych pȩdach. Rozkład pȩdów staje sie¸ za-
tem coraz bardziej płaski, aż w granicy przybierze kształt prostoka̧tny (zaznaczony
linia̧ przerywana̧ 5).

Jednowymiarowemu rozkładowi prostoka̧tnemu odpowiada w przestrzeni trój-
wymiarowej kula o promieniup0, wewna̧trz której zawarte sa̧ pȩdy praktycznie
wszystkich elektronów.p0 nosi nazwȩpȩdu Fermiego. Materiȩ o takim rozkładzie
pȩdów nazywamy całkowicie zdegenerowana̧. Zgodnie z (2.54) liczba elektronów
w jednostce objȩtósci, których pȩdy sa̧ zawarte w przedziałach dpx,dpy,dpz, jest
w przypadku degeneracji równa

Ne(px, py, pz) =
dNe

dxdydz
=

2
h3dpxdpydpz (2.56)

Zakładaja̧c,̇ze rozkład pȩdów jest niezależny od kierunku łatwo mȯzna uzyskác
rozkład wartósci bezwzglȩdnych całkuja̧c (2.56) po wszystkich kierunkach w ukła-
dzie współrzȩdnych sferycznych, w którym dpxdpydpz = p2sinϑdϑdϕdp. Otrzy-
mujemy wówczas

Ne(p)dp =
2p2

h3 dp
Z 2π

0
dϕ

Z π

0
sinϑdϑ =

2
h3 4πp2dp (2.57)

W przypadku nierelatywistycznym, gdy miȩdzy prȩdkościa̧ i pȩdem zachodzi
prosty zwia̧zekvp = p/m, wstawienie (2.57) do całki ciśnienia (2.26) daje w wy-
niku

P =
1
3

Z p0

0
p

p
me

2
h34π2p2dp =

8π
3me h3

Z p0

0
=

8π
3me h3

1
5

p5
0 =

8π
15me h3 p5

0. (2.58)

Całkujemy w granicach od 0 dop0, poniewȧz zgodnie z załȯzeniem o całkowitej
degeneracji przyjmujemy,̇ze pȩdy wszystkich cza̧stek leża̧ wewna̧trz kuli o pro-
mieniu p0.

W przypadku relatywistycznym, zwia̧zek miȩdzy pȩdem i prȩdkóscia̧ jest bar-
dziej złȯzony

p =
mevp

√

1− (
vp

c )2
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lub po wyznaczeniu sta̧dvp

vp =

p
me

√

1+
(

p
mec

)2
. (2.59)

Wstawienie tej zalėznósci do całki císnienia prowadzi do dósć skomplikowa-
nej zalėznósci miȩdzy císnieniem i pȩdem Fermiego. Znacznie prostszy wynik
otrzymujemy w przybli̇zeniuskrajnie relatywistycznym, gdy najwiȩkszy wkład do
ciśnienia wnosza̧ cza̧stki o bardzo dużych pȩdach. Zgodnie z (2.59), gdy pȩd elek-
tronu jest bardzo du̇zy w porównaniu z masa̧ spoczynkowa̧mec

2 (tak iż pod pier-
wiastkiem mȯzemy zaniedbác jedynkȩ), jego prȩdkósć jest bliska prȩdkósci świa-
tła. Przyjmuja̧c w całce ciśnieniavp = c dostajemy

P =
8πc

3h3

Z p0

0
p3dp =

2πc

3h3 p4
0. (2.60)

Pozostaje jeszcze do znalezienia zwia̧zek miȩdzy pȩdem Fermiego i wielko-
ściami fizycznymi charakteryzuja̧cymi stan materii. Wykorzystamy w tym celu
fakt, że liczba elektronów w jednostce objȩtości jest równa

Ne =
Z ∞

0
Ne(p)dp =

8π
h3

Z p0

0
p2dp =

8π
3h3 p3

0. (2.61)

Korzystaja̧c z definicjísredniego ciȩ̇zaru cza̧steczkowego na jeden elektron można
tȩ ostatnia̧ zalėznósć przedstawíc w postaci

ρ
µemH

=
8π
3h3 p3

0,

ska̧d wynika

p0 =

(

3h3

8πmH

)1/3( ρ
µe

)1/3

. (2.62)

Uzyskane wẏzej równanie stanu można zatem przedstawić w nastȩpuja̧cych
postaciach:

W przypadku nierelatywistycznym

Pe =
8π

15meh3

(

3h3

8πmH

)5/3( ρ
µe

)5/3

= K1

(

ρ
µe

)5/3

. (2.63)

W przypadku skrajnie relatywistycznym

Pe =
2πc

3h3

(

3h3

8πmH

)4/3( ρ
µe

)4/3

= K2

(

ρ
µe

)4/3

, (2.64),
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gdzie w układzie SI K1 = 1,003· 107, K2 = 1,240· 109, a w układzie cgs
K1 = 1,003·1013, K2 = 1,240·1015.

Warunki niezbȩdne do wysta̧pienia efektów degeneracji gazu elektronowego
można okréslić w przybli̇zeniu, porównuja̧c ze soba̧ wartości císnienia przewidy-
wane przez równanie stanu zwykłego gazu doskonałego i równanie stanu materii
całkowicie zdegenerowanej w przypadku nierelatywistycznym

k

µemH
ρT = K1

(

ρ
µe

)5/3

,

ska̧d dostajemy równanie linii oddzielaja̧cej w płaszczy´znieρ,T materiȩ zdegene-
rowana̧ od materii niezdegenerowanej

ρ
µe

=

(

k

mHK1

)3/2

T3/2. (2.65)

Z równania tego wynika wȧzny wniosek,że im wẏzsza jest temperatura ma-
terii, tym wiȩksza jest gȩstość, przy której nastȩpuje degeneracja. Materia, która
jest całkowicie zdegenerowana w niskiej temperaturze może w wyniku wzrostu
temperatury odzyskać cechy zwykłej materii.

Podobnie, przyrównuja̧c do siebie prawe strony równań (2.63) i (2.64), znaj-
dujemy granicȩ oddzielaja̧ca̧ na płaszczyźnieρ,T materiȩ nierelatywistyczna̧ od
materii relatywistycznej

ρ
µe

=

(

K2

K1

)3

= 1,92·109 kg m−3 = 1,92·106 g cm−3.

Wynika sta̧d, że przybli̇zenie relatywistyczne obowia̧zuje po przekroczeniu
gȩstósci okréslonej przez powẏzsze równanie, niezależnie od tego, jaka jest tem-
peratura materii.

Dotychczas rozwȧzaliśmy efekty degeneracji elektronów, chociaż uzyskane
zwia̧zki stosuja̧ siȩ do dowolnych fermionów. W uzyskanych równaniach nalėzy
tylko zasta̧píc masȩ elektronume przez masȩ tych cza̧stekmA. Z równania (2.63)
wynika, że wartósć stałejK1 jest odwrotnie proporcjonalna domA, zgodnie zás z
równaniem (2.65) gȩstość, przy której zaczynaja̧ siȩ ujawniać efekty degeneracji
jest proporcjonalna dom3/2. Oznacza to,̇ze przy stałej temperaturze, degenera-
cja cza̧stek o masiemA rozpocznie siȩ w gȩstościach(mA/me)

3/2 razy wiȩkszych
niż degeneracja elektronów. Protony, których masa jest w przybliżeniu 1840 razy
wiȩksza od masy elektronów, bȩda̧ ulegać degeneracji dopiero przy gȩstościach
niemal sto tysiȩcy razy wiȩkszych od gȩstości, w których ulega degeneracji gaz
elektronowy. Gȩstósci i temperatury odpowiadaja̧ce degeneracji elektronów spo-
tykamy we wnȩtrzach białych karłów. Warunki, w których degeneracji mogłyby
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Rys. 2.4.Obszary na płaszczyźnie (ρ,T), w których obowia̧zuja̧ ró̇zne postacie równania
stanu. Jednostka̧ gȩstości ρ jest kg m−3, temperaturaT jest wyrȧzona w kelwinach.

ulegác protony (nie mówia̧c ju̇z o cza̧stkach jeszcze ciȩższych) w rzeczywistych
obiektach astrofizycznych wystȩpuja̧ tylko wyja̧tkowo.

Rozwȧzania dotycza̧ce postaci równania stanu w różnych warunkach fi-
zycznych uzupełnijmy przypomnieniem równania stanu dla promieniowania
znajduja̧cego siȩ w równowadze z materia̧,P = aT4/3. Porównuja̧c ze soba̧ ci-
śnienie materii i císnienie promieniowania

k

µmH
ρT =

1
3
aT4,

dostajemy równanie linii, która na płaszczyźnieρ,T oddziela od siebie obszary
dominacji obu rodzajów ciśnién. Po uproszczeniu tej zależnósci i podstawieniu
wartósci stałych mamy

T = 3,20·107
(

ρ
µ

)1/3

. (2.66)
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Obszary, w których stosuja̧ siȩ różne rodzaje równania stanu, sa̧ przedsta-
wione na Rys 2.4. Zaznaczone sa̧ oddzielaja̧ce je linie, których równania znaleźli-
śmy wẏzej. Z rysunku tego widác, że w bardzo du̇zych temperaturach i małych
gȩstósciach materii císnienie promieniowania przeważa nad císnieniem materii.
Wzrost gȩstósci i obni̇zanie temperatury zmniejsza udział ciśnienia promieniowa-
nia w ła̧cznym císnieniu: dominuja̧ce staje siȩ ciśnienie materii, a postać równania
stanu zalėzy od stopnia jonizacji. Dalszy wzrost gȩstości powoduje degeneracjȩ
elektronów: równanie stanu składa siȩ z sumy ciśnienia zdegenerowanych elektro-
nów – równanie (2.63) lub (2.64) – i ciśnienia niezdegenerowanego gazu złożonego
z ja̧der – równanie (2.44).

Równanie stanu materii supergȩstej.W miarȩ jak wzrasta gȩstość materii,
jej stan fizyczny w coraz mniejszym stopniu zależy od temperatury. Poprzed-
nio pokazalísmy, że císnienie zdegenerowanego gazu elektronowego nie zależy
od temperatury (chociaż gȩstósć progowa, od której zaczynaja̧ ujawniać siȩ efekty
degeneracji materii zależy od temperatury materii). Podobnie, pocza̧wszy od pew-
nej gȩstósci granicznej materia staje siȩ całkowicie zjonizowana,niezalėznie od
tego jak niska byłaby jej temperatura. Przyczyna tego jest prosta: atomy zbu-
dowane z ja̧dra i otaczaja̧cej je chmury elektronowej maja̧skónczone rozmiary.
Jėzeli gȩstósć materii stanie siȩ tak duża, że średnie odległósci miȩdzy atomami
stana̧ siȩ mniejsze od ich rozmiarów, wówczas istnienie trwałych powłok elektro-
nowych bȩdzie niemȯzliwe z powodów czysto geometrycznych. Proste modele
atomu prowadza̧ do wniosku,że atomy staja̧ sie praktycznie całkowicie zjonizo-
wane przy gȩstósciachρ≈ 6A Z g cm−3, gdzieA jest liczba̧ masowa̧, aZ – liczba̧
atomowa̧ danego pierwiastka. Na przykład dlażelaza otrzymujemy sta̧d gȩstość
graniczna̧ rzȩdu 104 g cm−3 (107 kg m−3). Po przekroczeniu gȩstości rzȩdu kilka
razy 106 g cm−3 elektrony sa̧ całkowicie swobodne, zdegenerowane i relatywi-
styczne.

Całkowita jonizacja atomów powoduje,że w bilansie energii cza̧stek gazu
może zaczá̧c odgrywác rolȩ ich oddziaływanie kulombowskie. Jak długośrednie
odległósci miȩdzy ja̧drami atomowymi sa̧ wiȩksze od rozmiarów atomów neutral-
nych, tak długo ładunki ja̧der sa̧ neutralizowane przez przeciwne ładunki elektro-
nów. Jėzeli jednak gȩstósć wzrósnie na tyle,że ja̧dra znajda̧ siȩ w bezpośred-
nim sa̧siedztwie, wówczas zaczna̧ miȩdzy nimi działać siły odpychania elektro-
statycznego, które oczywiście bȩda̧ przeciwstawiać siȩ dalszemúsciskaniu gazu,
wpływaja̧c tym samym na zależnósć miȩdzy gȩstóscia̧ i císnieniem. W warun-
kach równowagi gaz przyjmie taka̧ konfiguracjȩ, w której oddziaływania kulom-
bowskie bȩda̧ mȯzliwie najmniejsze. Najefektywniejszym sposobem zminimali-
zowania efektów odpychania kulombowskiego miȩdzy poszczególnymi ja̧drami
atomowymi jest rozmieszczenie ich w postaci regularnej struktury przestrzennej,
takiej jak siéc krystaliczna. Spodziewamy siȩ zatem,że pocza̧wszy od gȩstości, w
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której materia ulega całkowitej jonizacji wskutek nadmiernego zagȩszczenia ato-
mów, rozpocznie siȩ jednoczesny proceskrystalizacji. Fakt ten wymaga oczywi-
ście uwzglȩdnienia w bilansie energii.

Wzrost gȩstósci materii w warunkach całkowitej degeneracji gazu elektrono-
wego prowadzi równiėz do zjawiska, które nazywamyneutronizacja̧materii. W
normalnych warunkach neutron jest cza̧stka̧ nietrwała̧ zewzglȩdu na rozpadβ:

n→ p+e−+ ν, (2.67)

gdzie n oznacza neutron, p – proton, e− – elektron iν – antyneutrino. Czas po-
łowicznego zaniku neutronów swobodnych jest równy 10,6 min. W wyniku roz-
padu wydzielana jest energia 0,782 MeV, odpowiadaja̧ca różnicy mas spoczynko-
wych cza̧stek po obu stronach (2.67). Rozpadowiβ moga̧ ulegác równiėz neutrony
wchodza̧ce w skład ja̧der atomowych, choć wówczas zarówno czas charakterys-
tyczny rozpadu, jak i wydzielana przy tym energia zależa̧ od własnósci ja̧dra
ulegaja̧cego rozpadowi. Trwałościa̧ ze wzglȩdu na rozpadβ odznaczaja̧ siȩ izo-
bary (ja̧dra o takiej samej liczbie masowejA) zawieraja̧ce w ja̧drach taka̧ liczbȩ
protonów, dla której masa ja̧dra osia̧ga minimum.

Reakcje (2.67) przestaja̧ zachodzić w materii, w której elektrony uległy cał-
kowitej degeneracji. Energia wydzielana w reakcji jest dzielona miȩdzy elektron i
antyneutrino. Energia uzyskiwana przez elektron nie może býc oczywíscie wiȩksza
od 0,782 MeV (i zazwyczaj jest znacznie mniejsza). W warunkach całkowitej de-
generacji mȯze siȩ zdarzýc, że wszystkie stany energetyczne elektronów aż do tej
wartósci (a mȯze nawet do wartósci jeszcze wiȩkszej) bȩda̧ wypełnione i elektron
pochodza̧cy z ewentualnego rozpadu nie znalazłby dla siebie dozwolonego stanu
energetycznego. Wynika sta̧d,że koniecznósć spełnienia zakazu Pauliego dla elek-
tronów uniemȯzliwi przebieg reakcji (2.67).

Jednoczésnie, obecnósć w materii elektronów o du̇zych energiach, wiȩkszych
od 0,782 MeV, spowoduje,̇ze zachodzíc bȩda̧ reakcje odwrotne, wymagaja̧ce do-
starczenia energii 0,782 MeV,

p+e−→ n+ ν. (2.68)

przekształcaja̧cej protony w neutrony. Z powodów wyjaśnionych wẏzej, ponowny
rozpad powstałych w ten sposób neutronów jest niemożliwy. Oznacza to,̇ze w
materii zdegenerowanej neutron staje siȩ cza̧stka̧ trwała̧, natomiast proton nabiera
cech cza̧stki nietrwałej.

Reakcje (2.67) i (2.68) zachodza̧ nie tylko z udziałem cza̧stek swobodnych, ale
równiėz protonów i neutronów wchodza̧cych w skład ja̧der atomowych. Równo-
waga miȩdzy reakcjami (2.67) i (2.68) oraz warunek osia̧gania przez ja̧dra trwałe
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konfiguracji najkorzystniejszych pod wzglȩdem energetycznym pozwalaja̧ przewi-
dziéc jakiego rodzaju ja̧dra atomowe bȩda̧ dominować w materii o danej gȩstości
w warunkach równowagi statystycznej. Rachunki wykonane dla prostych modeli
ja̧der atomowych prowadza̧ do wniosku,że w miarȩ wzrostu gȩstości w materii
przewȧzác bȩda̧ ja̧dra coraz to ciȩższe o coraz to wiȩkszym stosunku liczby neu-
tronów do liczby protonów. Neutronizacja materii rozpoczyna siȩ przy gȩstósciach
ρ≈ 8,3·1010 kg m−3 (8,3·107 g cm−3) i w miarȩ dalszego wzrostu gȩstości wzra-
sta równiėz przewaga neutronów nad protonami.

Przy gȩstósciach rzȩdu 4·1014 kg m−3 ja̧dra zawieraja̧ tak du̇zo neutronów,̇ze
nie sa̧ w stanie utrzymać ich w sposób trwały: nastȩpuje zjawisko zwane obrazowo
strza̧śniȩciem neutronówz ja̧der atomowych. W materii pojawiaja̧ siȩ wówczas
trwałe, swobodne neutrony. Dalsze zwiȩkszanie gȩstości powoduje,że ja̧dra w
coraz wiȩkszym stopniu ”rozpływaja̧” siȩ w morzu neutronów, ȧz przy gȩstósci
(4− 5) · 1016 kg m−3 znikaja̧ całkowicie: materia składa siȩ praktycznie tylko z
neutronów z niewielka̧ domieszka̧ elektronów i protonów, których liczba zmniejsza
siȩ szybko w miarȩ dalszego wzrostu gȩstości. Pocza̧wszy od gȩstości ok. 5·1017

kg m−3 materia zachowuje siȩ jak ciecz złożona wyła̧cznie z neutronów, choć nie
jest wykluczone,̇ze zaczynaja̧ pojawiać siȩ inne cza̧stki elementarne – hyperony.
Po osia̧gniȩciu gȩstości wiȩkszych od ok. 1018 kg m−3 prawdopodobnie nastȩpuje
przej́scie fazowe od stanu ciekłego do stanu stałego.

Powẏzszy obraz zmian zachodza̧cych w materii przy bardzo dużych
gȩstósciach opiera siȩ na naszej dzisiejszej wiedzy na temat fizyki cza̧stek elemen-
tarnych i fizyki ja̧drowej. Z punktu widzenia naszego celu, jakim jest odtworzenie
równania stanu dla materii supergȩstej istotne jest to,że w rozległym przedziale
gȩstósci, od 107do1018 kg m−3, potrafimy wystarczaja̧co dokładnie określić, z ja-
kich składników zbudowana jest materia, a tym samym – z jakich czȩ́sci składa
siȩ całkowita energia układu. Zgodnie z zasadami termodynamiki, císnienieP
jest pochodna̧ energiiE po objȩtósci V: P = −dE/dV. Znajomósć ła̧cznej ener-
gii wszystkich składników materii pozwala uzyskać zalėznósć miȩdzy gȩstóscia̧ i
ciśnieniem, czyli równanie stanu. Przedstawione wyżej zjawiska nie zalėza̧ w zasa-
dzie od temperatury materii. Pominiȩcie ewentualnych efektów temperaturowych
oznacza,̇ze materiȩ uwȧzamy za zimna̧.

Oczywíscie równanie stanu, o którym mowa można uzyskác tylko na drodze
obliczén numerycznych. Na Rys. 2.5 przedstawiony jest wynik tego rodzaju obli-
czén dla materii, która w małych gȩstościach składa siȩ z ja̧derżelaza, a nastȩpnie
jest poddawanásciskaniu do coraz to wiȩkszych gȩstości. Wybór takiego pocza̧t-
kowego składu chemicznego odpowiada typowej sytuacji astrofizycznej, w której
wytworzone w nastȩpstwie ewolucjiżelazne ja̧dro gwiazdy ulega przemianie w
gwiazdȩ neutronowa̧.

Gaz czȩ́sciowo zjonizowany. Wȧzna̧ rolȩ w teorii pulsacji gwiazd odgrywa
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Rys. 2.5. Równania stanu (zależnósć miȩdzy císnieniemP i gȩstóscia̧ ρ) materii
supergȩstej ulegaja̧cej neutronizacji. Ciśnienie jest wyrȧzone w paskalach, a gȩstość w
kg m−3

materia znajduja̧ca siȩ w stanie czȩściowej jonizacji. Warto tėz zaznajomíc siȩ
nieco dokładniej z jej cechami termodynamicznymi.

W mieszaninie gazowej, scharakteryzowanej np. przez liczone na jeden atom
wodoru obfitósci liczboweai (porównaj 2.37), procentowy udziałi - tego pier-
wiastka jest równy

νi =
Ni

∑i Ni
=

ai

Σiai
(2.69)

Dla uproszczenia przyjmijmy,̇ze kȧzdy pierwiastek mȯze wystȩpowác tylko w
jednym stopniu jonizacji. Oznaczaja̧c stopień jonizacji i - tego pierwiastka przez

αi =
Nei

Ni
(2.70)

możemy znaleź́c średni stopién jonizacji mieszaniny

X =
Ne1 +Ne2+ · · ·
N1 +N2+ · · · =

Ne1

N1+N2+ · · · +
Ne2

N1+N2+ · · · + · · ·=
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=
Ne1

N1
N1

N1 +N2+ · · · +
Ne2

N2
N2

N1 +N2+ · · · = α1ν1 + α2ν2 + · · · (2.71)

W gazie, w którym mȯze nastȩpowác jonizacja, zmiana parametrów fizycz-
nych bȩdzie pocia̧gać za soba̧ równiėz zmianȩ liczby cza̧stek. Weźmy pod uwagȩ
objȩtósć V, w której znajduje siȩNV atomów (ja̧der atomowych). Jeżeli średni
stopién jonizacji gazu jestX, czyli kȧzdy atom dostarczaX elektronów, to ła̧czna
liczba wszystkich cza̧stek w wybranej objȩtości V jest równa(1+ X)NV . Pod-
czas kȧzdej przemiany gazowej, jakiej możemy poddác nasz gaz zachowana jest
całkowita liczba ja̧derNV i spełnione jest równanie stanu

P = (1+X)NkT = (1+X)
NV

V
kT. (2.72).

W objȩtósciV zawarta jest energia wewnȩtrznaU , na która̧ składa siȩ energia
kinetyczna ruchu cza̧stek

ek = (1+X)NV
3
2
kT (2.73)

i energia jonizacji

E j = NV ∑
i

νiαiχi . (2.74)

W przemianie adiabatycznej

dU +PdV = 0, (2.75)

lub inaczej, po podzieleniu obu stron tej równości przezVP,

−dV
V

=
dU
VP

. (2.76)

Różniczkuja̧c równanie stanu (2.72) dostajemy

−dV
V

=
dP
P
− dX

1+X
− dT

T
, (2.77)

i po uwzglȩdnieniu (2.76)

dU
VP

=
dP
P
− dX

1−X
− dT

T
. (2.78)

Zgodnie z (2.74) i (2.75), zmiana energii wewnȩtrznej
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dU = dEk +dE j =

[

3
2
kTdX +(1+X)

3
2
kdT +∑

i

νiχidαi

]

N. (2.79)

Dziela̧c stronami równósć (2.79) przez równanie stanu

VP= (1+X)NkT (2.80)

mamy

dE
VP

=
3
2

dX

1+X
+

3
2

dT
T

+
∑i νi

χi
kT dαi

1+X
(2.81)

Wstawiaja̧c (2.81) do (2.78) dostajemy

dP
P

=
5
2

dX

1+X
+

5
2

dT
T

+
∑i νi

χi
kT dαi

1+X
(2.82)

Z różniczkowania (2.71) wynika

dX = ∑
i

νidαi (2.83)

co wstawione do (2.82) daje

dP
P

=
5
2

dT
T

+
∑i νi

(

5
2 + χi

kT

)

dαi

1+X
(2.84)

Wynikaja̧ca z (2.9b) i (2.10) prosta adiabatyczna zależnósć miȩdzy císnieniem
i temperatura̧ jest skomplikowana przez człon zależny od stopnia jonizacji gazu.
Wyrażenie (2.84) mȯzna znacznie upróscíc zakładaja̧c,̇ze jonizacji mȯze ulegác
tylko jeden ze składników mieszaniny, tzn. tylko dla jednego pierwiastka dα 6= 0.
Oznaczmy obfitósć tego pierwiastka przezν. Jego stopién jonizacji znajdziemy z
formuły Sahy:

Ne

N0
Pe =

Ne

N1−Ne
Pe =

Ne/N1

1−Ne/N1
Pe =

α
1−α

Pe =

= const·T5/2 exp(− χ
kT

). (2.85)

Z równán stanu dla císnienia całkowitegoP i parcjalnego císnienia elektronówPe

P = (1−X)
N
V

kT i Pe = X
N
V

kT,

łatwo znajdujemy,̇ze
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Pe =
X

1+X
P (2.86)

oraz

α
1−α

X

1+X
P = const·T5/2 exp(− χ

kT
). (2.87)

Różniczkowanie obu stron tej równości wzglȩdem zmiennychα,X,P i T daje

dα
(1−α)2

X

1−X
P+

α
1−α

dX

(1+X)2
P+

α
1−α

X

1+X
dP =

= const· 5
2

T3/2 exp(− χ
kT

)dT +const·T5/2 χ
kT

1
T

exp(− χ
kT

)dT. (2.88)

Po podzieleniu stronami (2.88) przez (2.87) i uwzglȩdnieniu, że w przypadku
zmiany stanu jonizacji tylko jednego składnika mieszaniny

dX = νdα, (2.89)

uzyskujemy prostszy zwia̧zek

[

1
α(1−α)

+
ν

X(1+X)

]

dα+
dP
P

=

[

5
2

+
χ
kT

]

dT
T

. (2.90)

Przy załȯzeniu (2.89) równanie (2.82) przybiera prostsza̧ postać

dP
P

=
5
2

dT
T

+
ν
(

5
2 + χ

kT

)

dα
1+X

. (2.91)

Wyznaczaja̧c dα z (2.90) i wstawiaja̧c do (2.91), po prostych przekształceniach
mamy

dlnT
dlnP

=

(

1+X
α(1−α) + ν

X

)

+ ν
(

5
2 + χ

kT

)

5
2

(

1+X
X(1−α)

+ ν
X

)

+ ν
(

5
2 + χ

kT

)2
, (2.92)

co dla jednego pierwiastka, gdyν = 1 i X = α, upraszcza siȩ do

dlnT
dlnP

=
2+ α(1−α)

(

5
2 + χ

kT

)

5+ α(1−α)
(

5
2 + χ

kT

)2 <
2
5
. (2.93)

Jak wynika z (2.9b) i (2.9c), dla adiabaty gazu doskonałego
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dlnT
dlnP

=
γ−1

γ
=

2
5

(2.94)

dlnT
dlnρ

= γ−1 =
2
3
. (2.95)

Poniewȧz zgodnie z (2.93) w warstwie czȩściowej jonizacji, gdyα jest ró̇zne
od jedynki i od zera,(γ− 1)/γ < 2/5, wiȩc γ < 3/5. Znaczy to,że w warstwie
czȩ́sciowej jonizacji zalėznósć temperatury od ciśnienia i gȩstósci jest słabsza, niż
dla gazu doskonałego, w którym stan jonizacji nie ulega zmianie podczas przemian
termodynamicznych.
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3. Oddziaływanie promieniowania z materia̧

Dotychczas materiȩ i promieniowanie przedstawialiśmy w stanie równowagi
termodynamicznej, gdy wszystkie procesy mikroskopowe były dokładnie zrów-
nowȧzone. Dziȩki temu mȯzna było uzyskác wiele wniosków odnosza̧cych siȩ
do mikroskopowych i makroskopowych cech układów składaja̧cych siȩ z miesza-
niny atomów i fotonów. W stanie równowagi termodynamicznejpromieniowa-
nie i materia nie ulegajȧ̧zadnym zmianom w wyniku wzajemnych oddziaływań.
Jest to wiȩc sytuacja odległa od rzeczywistości astrofizycznej: obiekty niebieskie
wysyłaja̧ promieniowanie wyraźnie różne od promieniowania równowagowego i
bȩda̧ce, jak mȯzemy przypuszczác, wynikiem oddziaływán opisywanych przez
równanie transportu promieniowania (1.34). Zastosowanietego równania do kon-
kretnych sytuacji wymaga znajomości współczynników absorpcji i emisji, które
w sposób ilósciowy opisuja̧ efekty mikroskopowych procesów oddziaływania pro-
mieniowania z materia̧.

Istotne znaczenie maja̧ tylko procesy z udziałem fotonów i elektronów; oddzia-
ływanie fotonów z cza̧stkami ciȩższymi, jésli pominá̧c reakcje ja̧drowe, o których
bȩdzie mowa oddzielnie, sa̧ zawsze do zaniedbania. Wynikiem oddziaływán elek-
tromagnetycznych jest zawsze zmiana stanu energetycznegoelektronu i nie ma
przy tym znaczenia, czy elektron jest swobodny czy zwia̧zany w atomie. W za-
leżnósci od tego, jakiego rodzaju jest stan pocza̧tkowy i stan końcowy elektronu
procesy oddziaływán dzielimy nazwia̧zano – zwia̧zane, zwia̧zano – swobodnei
swobodno – swobodne.Oddzielna̧ klasȩ stanowia̧ procesyrozpraszania.

Procesy (przej́scia) zwia̧zano–zwia̧zane. Nazwa̧ ta̧ obejmujemy wszystkie
procesy, w których elektron dokonuje przejść miȩdzy stanami zwia̧zanymi w ato-
mie. Moga̧ one zachodzić zarówno przez oddziaływanie z fotonami (przejścia pro-
mieniste) jak i w wyniku zderzén z innymi cza̧stkami (przejścia zderzeniowe).

Na bardzo prosty i pogla̧dowy opis oddziaływań atomów z fotonami pozwalaja̧
współczynniki Einsteina. Weźmy pod uwagȩ dwa dyskretne poziomy energetyczne
atomu, miȩdzy którymi moga̧ zachodzić przej́scia promieniste. Tak jak na Rys 3.1
poziom górny oznaczymy wskaźnikiem ”g”, a poziom dolny – wskaźnikiem ”d”.
Różnica energii miȩdzy tymi poziomami niech bȩdzieEg−Ed = hν.

Układ dwóch poziomów mȯze oddziaływác z polem promieniowania w trojaki
sposób. Po pierwsze, elektron znajduja̧cy siȩ w stanie górnym mȯze spontanicz-
nie przej́sć do stanu dolnego, wysyłaja̧c przy tym kwant promieniowania o energii
hν. Proces taki nazywamyemisja̧ spontaniczna̧. Oznaczmy przezAgd współczyn-
nik emisji spontanicznej, czyli prawdopodobieństwo, że atom w jednostce czasu
przejdzie spontanicznie ze stanu górnego do stanu dolnego.Jėzeli w jednostce
objȩtósci Ng atomów znajduje siȩ w stanie górnym, to liczba atomów, które w jed-
nostce czasu przejda̧ ze stanu g do stanu d jest równaNgAgd. Liczba emisyjnych
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Rys. 3.1.Elementarne procesy oddziaływania atomu z fotonem i odpowiadaja̧ce im współ-
czynniki emisji spontanicznejAgd, emisji wymuszonejBgd i absorpcjiBdg.

przej́sć spontanicznych nie zależy od pola promieniowania i jest całkowicie okre-
ślona przez włásciwósci emisyjne atomu.

W polu promieniowania o natȩżeniu Iν atomy moga̧ pochłaniać fotony o
czȩstósci ν, przechodza̧c jednocześnie z poziomu dolnego do górnego. Zdefi-
niujmy współczynnik absorpcjiBdg (którego nie nalėzy mylić z makroskopowym
współczynnikiem absorpcjikν) w taki sposób, by liczba atomów w jednostce
objȩtósci, które w wyniku procesów absorpcyjnych przechodza̧ w jednostce czasu
z poziomu dolnego do górnego, była równaNdBdgIν, gdzieNd jest liczba̧ atomów
w jednostce objȩtósci znajduja̧cych siȩ w stanie dolnym. WspółczynnikBdg nie
zalėzy od natȩ̇zenia promieniowania i charakteryzuje wyła̧cznie właściwósci ab-
sorpcyjne atomu. Liczba absorpcyjnych przejść promienistych zalėzy w sposób
jawny od natȩ̇zenia promieniowania.

Trzeci proces, który musimy wzia̧ć pod uwagȩ, nosi nazwȩemisji wymuszo-
nej. Jest to proces czysto kwantowy nie maja̧cy swojego odpowiednika w fizyce
klasycznej. Polega on na tym,że atom znajduja̧cy siȩ w stanie górnym przechodzi
pod wpływem promieniowania o czȩstości ν do stanu dolnego i emituje przy tym
drugi fotonhν poruszaja̧cy siȩ dokładnie w tym samym kierunku (i z ta̧ sama̧ faza̧
drgán w obrazie falowym) co foton wymuszaja̧cy. Zjawisko emisjiwymuszonej
jest podstawa̧ działania maserów i laserów. Ponieważ emisjȩ wymuszona̧ można
uwȧzác za ujemna̧ absorpcjȩ, współczynnik emisji wymuszonejBgd zdefiniujemy,
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podobnie jak współczynnik absorpcji, przez warunek by liczba przej́sć wymuszo-
nych w jednostce czasu i w jednostce objȩtości w polu promieniowania o natȩżeniu
Iν była równaNgBgdIν.

Korzystaja̧c z powẏzszych definicji, mȯzemy bardzo prosto napisać równanie
równowagi statystycznej stwierdzaja̧ce równość liczby przej́sć ze stanu dolnego do
górnego i liczby przej́sć w kierunku przeciwnym,

AgdNg +BgdNgIν = BdgNdIν. (3.1)

Równanie to jest oczywiście spełnione równiėz w przypadku, gdy rozwȧzane
atomy i promieniowanie znajduja̧ siȩ w stanie równowagi termodynamicznej.
Wtedy pole promieniowania jest izotropowe, jego natȩżenie jest opisane funkcja̧
Plancka Iν = Bν(T), a obsadzenie poziomów jest dane rozkładem Boltzmanna
Ng/Nd = (gg/gd)exp(−hν/kT).

Wyznaczaja̧c natȩ̇zenieIν z (3.1) i przyrównuja̧c je do funkcji Plancka, mamy

Iν =
Agd/Bgd

Bdg

Bgd

gd
gg

exphν
kT −1

=
2hν3

c2

1

exphν
kT −1

.

Jėzeli równósć ta ma býc spełniona dla kȧzdej czȩstósci i dla kȧzdej temperatury,
to musza̧ zachodzić uniwersalne zwia̧zki

Agd

Bgd
=

2hν3

c2
, (3.2)

Bdg

Bgd
=

gg

gd
. (3.3)

A zatem znajomósć jednego ze współczynników pozwala wyznaczyć jednoznacz-
nie dwa pozostałe.

Współczynniki Agd można obliczýc teoretycznie na gruncie mechaniki
kwantowej dla dowolnego przejścia miȩdzy dowolnymi stanami, jeżeli tylko
znane sa̧ funkcje falowe stanów, miȩdzy którymi nastȩpuje przej́scie. Teoretyczne
wartósci prawdopodobiénstw przej́sć spontanicznych dla kilku przykładowych
linii widmowych sa̧ przytoczone w Tab. 3.1.
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Tabela 3.1

Prawdopodobiénstwa emisji spontanicznejA i siły oscylatorówf dla kilku linii
widmowych.

Linia λ [nm] A [s−1] f

H I 21 [cm] 2,9·10−15 - - - -
Lα 121,6 4,68·108 0,4162
Lβ 102,6 5,54·107 0,0791
Hα 656,3 4,39·107 0,641
Hβ 486,1 8,37·106 0,119
Pα 1875,1 8,94·106 0,842
Pβ 1281,8 2,19·106 0,151

He I 412,1 2·106 0,003
Ca II K 393,4 1,5·108 1,0

H 396,8 1,4·108 1,0
Na I D1 589,0 6,2·107 0,98

D2 589,6 6,2·107 0,98
Fe I 386,0 3,6·106 0,010

Kwantowy obraz przejść miȩdzy zwia̧zanymi stanami elektronowymi w ato-
mie jako przyczyny powstawania linii widmowych jest poprawny i do niego tėz
odwołujemy siȩ we współczesnych rozważaniach astrofizycznych. Ze wzglȩdów
historycznych w formalizmie opisu linii widmowych pozostało jeszcze wiele ele-
mentów teorii klasycznej i zapoznanie siȩ z nimi wydaje sie¸ konieczne do zrozu-
mienia jȩzyka, którym posługuje siȩ teoria oddziaływania materii z promieniowa-
niem.

W elektrodynamice klasycznej atom wyobrażamy sobie w postaci tłumionego
oscylatora harmonicznego, którego drgania sa̧ wymuszane przez padaja̧ca̧ falȩ
elektromagnetyczna̧. Teoria zjawiska prowadzi do wniosku, że przekrój czynny
dla procesu pochłoniȩcia energii fali elektromagnetycznej o czȩstósci drgán ν przez
oscylator o czȩstósci własnejν0 jest dany przez

σ(ν) =
8πe4

3m2
ec

4

ν4

(ν2−ν2
0)

2 + γ2ν2
, (3.4)

gdzie tzw.stała tłumienia

γ =
4πe2ν2

0

3mec3

[

1
s

]

. (3.5)
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Na podstawie równania (3.4) możemy wnioskowác, że oscylator klasyczny o
czȩstósci własnejν0 oddziałuje z falami elektromagnetycznymi o dowolnych czȩs-
tościach, chóc oddziaływanie to jest najsilniejsze w przypadku rezonansu, tzn. gdy
ν≈ ν0. W pobliżu rezonansu mȯzemy dokonác przybli̇zenia

ν2−ν2
0 = (ν+ ν0)(ν−ν0)≈ 2ν(ν−ν0)

i nadác wyrȧzeniu (3.4) prostsza̧, przybliżona̧ postác

σ(ν) =
e2

me c

(γ/2)

(ν−ν0)2 +(γ/2)2 . (3.6)

Korzystaja̧c ze zwia̧zku miȩdzy czȩstościa̧ i długóscia̧ fali oraz biora̧c pod uwagȩ,
żeν−ν0 jest wielkóscia̧ mała̧, mȯzemy w pierwszym przybliżeniu przyjá̧c

ν−ν0≈ (λ−λ0)
dν
dλ

=−(λ−λ0)
c

λ2

i wyrazić przekrój czynny (3.6) w funkcji długósci fali:

σ(λ) =
e2λ2

mec2

Γ/2
(λ−λ0)2 +(Γ/2)2 (3.7)

gdzie

Γ =
4πe2

3mec2
= 1,18·10−14 m = 1,18·10−5 nm. (3.8)

Zgodnie z równaniem (1.26) współczynnik absorpcji jest wprost proporcjo-
nalny do przekroju czynnego i do liczby centrów absorbuja̧cych w jednostce
objȩtósci, k(λ) = σ(λ) N. Załó̇zmy, że na materiȩ pada promieniowanie, które
w pobliżu czȩstósci rezonansowej ma praktycznie stałe natȩżenieI0. Jėzeli przyj-
miemy ponadto,̇ze warstwa materii jest optycznie cienka, tzn. promieniowanie
własne materii mȯzna pominá̧c, to równanie transportu promieniowania przybie-
rze prosta̧ postác

dI(λ) =−I0 k(λ)dl =−I0 N σ(λ) dl . (3.9)

Wynika sta̧d,̇ze ilósć promieniowania o danej długości fali usuniȩtego z pierwotnej
wia̧zki jest wprost proporcjonalna do przekroju czynnego absorpcji dla tej długo-
ści fali. Inaczej mówia̧c, profil linii absorpcyjnej tworzonej w cienkiej warstwie
absorpcyjnej jest taki sam jak zależnósć przekroju czynnego (współczynnika ab-
sorpcji) od długósci fali. Funkcjȩ opisana̧ równaniem (3.6) lub (3.7) nazywamy
profilem Lorentzalub inaczej profilemnaturalnymwzglȩdnietłumieniowym. Na
Rys. 3.2 przedstawiony jest unormowany do jedności profil Lorentza,

φ(∆λ) =
1
π

Γ/2
(∆λ)2 +(Γ/2)2 . (3.10)
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Rys. 3.2.Profil Lorentza.

Charakterystyczna̧ cecha̧ profilu naturalnego jest istnienie wa̧skiego maksi-
mum w pobli̇zu czȩstósci rezonansowej (∆λ = 0) oraz rozległych skrzydeł w du-
żych odległósciach od rezonansu. Na podstawie (3.10) łatwo można wywniosko-
wać, żeφ(∆λ) maleje do połowy wartósci maksymalnej,φ(0) = 2Γ/π, w odległósci
od maksimum∆λ = Γ/2. Całkowita szerokósć połówkowa profilu jest wiȩc równa
Γ. Jak zatem wynika z (3.8) teoria klasyczna przewiduje dla wszystkich linie wid-
mowych taki sam kształt i taka̧ sama̧ szerokość połówkowa̧, zwana̧szerokościa̧
naturalna̧ linii, równa̧ 1,18·10−5 nm (1,18·10−4 Å).

Teoria klasyczna jest tylko bardzo grubym przybliżeniem rzeczywistósci;
poprawnej interpretacji szerokości naturalnej linii widmowych dostarcza fizyka
kwantowa. W formalizmie współczynników Einsteina każdemu poziomowi ener-
getycznemu w atomie możemy przypisác prawdopodobiénstwo spontanicznego
przej́scia na poziom niższy,Agd. Jėzeli poni̇zej poziomu g znajduje siȩ wiele pozio-
mów, na które mȯzliwe sa̧ przej́scia spontaniczne, wówczas całkowite prawdopo-
dobiénstwo opuszczenia poziomu górnego jest równe sumie prawdopodobiénstw
przej́sć na wszystkie ni̇zsze poziomy d

Ag = ∑
d

Agd.

Skónczona wartósć prawdopodobiénstwa przej́scia na poziomy niższe oznacza,̇ze
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czasżycia w stanie górnym jest skończony, aśrednia jego długósć jest w sposób
oczywisty równa odwrotnósci prawdopodobiénstwa przej́scia

< τ >=
1
Ag

.

Przeskok elektronu z jednego stanu do drugiego jest zjawiskiem losowym i nie
potrafimy przewidziéc chwili, w której nasta̧pi. Miara̧ niepewności okréslenia tego
momentu, czy mówia̧c inaczej - miara̧ nieoznaczoności czasu pozostawania atomu
w rozwȧzanym stanie energetycznym, jestśredni czaṡzycia < τ >. Zgodnie z
zasada̧ nieoznaczoności Heisenberga, niepewności okréslenia czasu∆t odpowiada
nieoznaczonósć energii∆E taka,że spełniony jest zwia̧zek

∆t∆E≈ h

2π
. (3.11)

Ze średnim czaseṁzycia < τ > jest zatem zwia̧zana nieoznaczoność energii po-
ziomu

∆E ≈ h

2π
1

< τ >
=

h

2π ∑
d

Agd. (3.12)

Poziomy wzbudzone sa̧ rozmyte w skali energii, przy czym wielkość tego rozmycia
jest odwrotnie proporcjonalna dósredniego czasu̇zycia atomu na tym poziomie:
im krótszy czaṡzycia, tym wiȩksze rozmycie poziomu. Ostro zdefiniowana jest
tylko energia stanu podstawowego, w którym atom może znajdowác siȩ przez czas
nieskónczenie długi.

Wielkość ∆E można interpretowác jako charakterystyczna̧ szerokość rozkładu
prawdopodobiénstwa zdarzenia,̇ze elektron w atomie przyjmie taka̧ a nie inna̧ war-
tość energiiE. Maksimum tego rozkładu przypada dla energii, która̧ nazywamy
energia̧ poziomu i która̧ zaznaczamy na diagramach Grotriana. Naturalna szero-
kość linii widmowej powstaja̧cej w wyniku przejścia miȩdzy dwoma poziomami
jest okréslona przez rozmycie każdego z nich w skali energii. Jeżeli zgodnie z
prezentowana̧ tu interpretacja̧ probabilistyczna̧ potraktujemy przyjȩcie przez atom
konkretnych wartósci energii w obu stanach jako dwa niezależne zdarzenia losowe,
to nieoznaczonósć energii (szerokósć) linii bȩdzie równa sumie szerokości obu po-
ziomów

∆Edg = ∆Eg+ ∆Ed. (3.13)

(Dokładniej mówia̧c, przez szerokość poziomu nalėzy rozumiéc dyspersjȩ roz-
kładu prawdopodobiénstwa przyjȩcia konkretnej wartości energii w obrȩbie roz-
mytego poziomu.) Korzystaja̧c ze zwia̧zku miȩdzy czȩstościa̧ fotonu i jego energia̧,
E = hν, mȯzemy z równania (3.13) dostać wyrȧzenie dla szerokósci linii wyrażo-
nej w skali czȩstósci

γgd = γg + γd,
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a

b

c

Rys 3.3.Szerokósć naturalna linii widmowej w mechanice kwantowej.

gdzie

γi =
∆E
h

=
1

2π < τ >
=

1
2π ∑

k<i

Aik. (3.14)

Wielkość γgd nazywamykwantowa̧ szerokościa̧ naturalna̧linii widmowej. Jest
ona w pełni okréslona przez włásciwósci atomu i nie zalėzy od warunków
zewnȩtrznych, w jakich znajduje siȩ promieniuja̧cy lub absorbuja̧cy atom. Z po-
wyższych rozwȧzán łatwo ju̇z mȯzna wywnioskowác, jakie moga̧ býc zasadnicze
cechy linii widmowych. Weźmy pod uwagȩ trzy poziomy w atomie, takie jak na
Rys. 3.3.

Poziom a jest stanem podstawowym atomu i jego szerokość naturalna jest
równa zeru. Załó̇zmy, że prawdopodobiénstwa przej́sć z poziomuc do b i a sa̧
małe, natomiast prawdopodobieństwo przej́scia zb do a jest du̇ze. Poziomc jest
wiȩc wa̧ski, poziomb zás – szeroki. Ponieważ spodziewamy siȩ,̇ze całkowite
natȩ̇zenie linii jest proporcjonalne do prawdopodobieństwa przej́scia miȩdzy od-
powiednimi poziomami, mȯzemy zgodnie z (3.13) oczekiwać, że linia c←→ b
bȩdzie szeroka i słaba, liniac←→ a bȩdzie wa̧ska i słaba, a liniab←→ a bȩdzie
szeroka i silna.

Widzimy wiȩc, że w odró̇znieniu od teorii klasycznej mechanika kwantowa –
zgodnie z rzeczywistóscia̧ – przewiduje znacznie wiȩksza̧ rozmaitość kształtów li-
nii widmowych. łatwo jednak mȯzna przekonác siȩ,że w obu teoriach szerokości
naturalne sa̧ tego samego rzȩdu. Zgodnie z (3.14) szerokość poziomu wyrȧzona w
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jednostkach czȩstości jest wprost proporcjonalna do prawdopodobieństwa przej-
ścia. W jednostkach długości fali szerokósć linii jest

∆λ =
λ2

c
∆ν =

λ2

c

1
2π

Adg.

Korzystaja̧c z danych zawartych w Tab. 3.1 znajdziemy,że typowe szerokósci
naturalne linii widmowych sa̧ rzȩdu 10−4−10−5 Å.

Profile linii emisyjnych i absorpcyjnych sa̧ w teorii kwantowej takie same jak
w teorii klasycznej. Wynika to z podobnego w obu teoriach traktowania procesów
emisji jako cia̧gu drgán gasna̧cych. Cia̧g falowy o czȩstości ν0, którego amplituda
maleje w czasie jak exp(−γt) jest, jak wynika z analizy fourierowskiej, równo-
ważny rozkładowi widmowemu

f (ν)∼ 1
(ν−ν0)2 +(γ/2)2 .

Rozkład ten jest identyczny z profilem Lorentza. W przypadkuklasycznym zanik
amplitudy drgán uwȧzamy za skutek tłumienia drgań oscylatora, a w teorii kwan-
towej – za wynik zmniejszania siȩ obsadzenia stanu górnegow wyniku przej́sć
promienistych do stanów położonych ni̇zej w skali energii.

Fakt, że obie teorie przewiduja̧ taki sam kształt zależnósci współczynników
absorpcji od długósci fali, ułatwia porównanie ich wyników odnosza̧cych siȩdo
całkowitej ilósci energii absorbowanej w obrȩbie linii widmowej. Zgodnie z
definicja̧ współczynnika absorpcji energia usuwana w jednostce czasu w jedno-
stce objȩtósci z wia̧zki promieniowania o natȩżeniuIν nadbiegaja̧cej z ka̧ta dω jest
równakνIνdνdω. Poniewȧz uzyskane ni̇zej zwia̧zki bȩda̧ charakteryzować atomy
i nie bȩda̧ mogły zalėzéc od warunków zewnȩtrznych, wiȩc dla uproszczenia roz-
ważán mȯzemy przyjá̧c, że promieniowanie jest izotropowe. Przy takim założeniu
całkowanie po wszystkich kierunkach daje w wyniku 4π. Zatem energia absorbo-
wana ze wszystkich kierunków i we wszystkich długościach fali jest równa

Z

dω
Z

kνIνdν = 4π
Z

kνIνdν≈ 4πIν

Z

kνdν.

Równósć przybli̇zona w powẏzszym wyrȧzeniu odpowiada załȯzeniu,że natȩ̇zenie
promieniowania, z którego absorbowana jest linia widmowa,jest znacznie wolniej
zmienna̧ funkcja̧ czȩstości ni̇z współczynnik absorpcji. Założenie to jest bardzo
dobrze spełnione w wiȩkszości przypadków astrofizycznych.

Energiȩ zaabsorbowana̧ w linii można za pomoca̧ współczynników Einsteina
przedstawíc nastȩpuja̧co:

BdgNdIνhν0−BgdNgIνhν0.
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Przyrównuja̧c do siebie oba ostatnie wyrażenia mamy

4πIν

Z

kνdν = BdgNdIνhν0

(

1− Bgd

Bdg

Ng

Nd

)

. (3.15)

Korzystaja̧c ze zwia̧zku miȩdzy współczynnikamiBgd i Bdg (3.3), mȯzemy napisác

Z

kνdν =
hν0

4π
BdgNd

(

1− gd

gg

Ng

Nd

)

. (3.16)

Drugi wyraz po prawej stronie pochodzi z uwzglȩdnienia emisji wymuszonej,
która nie była brana pod uwagȩ w rozważaniach klasycznych, a która zmniejsza
ilość zaabsorbowanej energii. Jeżeli ograniczymy siȩ do przypadków, w których
materia jest w stanie bliskim równowagi termodynamicznej,to mȯzemy przyjá̧c,
że stosunek obsadzeń poziomu górnego i dolnego jest dany formuła̧ Boltzmanna,
otrzymuja̧c z (3.16)

Z

kνdν =
hν0

4π
BdgNd

[

1−exp

(

−hν0

kT

)]

. (3.17)

Wyrażenie w nawiasach kwadratowych jest wolnozmienna̧ funkcja¸ czȩstósci i jest
praktycznie stałe w obrȩbie linii widmowej. Wynika sta̧d,że klasyczny współ-
czynnik absorpcjikν obliczany bez uwzglȩdnienia emisji wymuszonej (tzn. tak jak
gdyby o wielkósci absorpcji decydowała tylko wartość współczynnikaBdg) można
łatwo poprawíc na efekt emisji wymuszonej, przyjmuja̧c

k′ν = kν

[

1−exp

(

− hν
kT

)]

. (3.18)

Poprawka na emisjȩ wymuszona̧ ma wartość wyraźnie ró̇zna̧ od jednósci tylko w
obszarze widmowym, w którymhν < kT. W praktyce oznacza to,̇ze musimy ja̧
uwzglȩdniác przede wszystkim w dziedzinie podczerwonej i radiowej.

W obrazie klasycznym centrami absorpcji sa̧ oscylatory pobudzane do drgán
harmonicznych przez padaja̧ca̧ falȩ elektromagnetyczna¸ . W obrazie kwantowym
rolȩ tȩ pełnia̧ atomy wzbudzane kosztem energii fotonów.W zwia̧zku z tym mo-
żemy oczekiwác, że wynik rozwȧzán klasycznych bȩdzie w ogólnym przypadku
inny od wyniku rozwȧzán kwantowych. Obie teorie staramy siȩ uzgodnić, przy-
najmniej w sposób formalny, kłada̧c

Nosc= Nd fdg; (3.19)

fdg nazywamysiła̧ oscylatora. Jest to niemianowana liczba informuja̧ca, ilu oscy-
latorom klasycznym odpowiada rzeczywiste przejście kwantowe miȩdzy dwoma
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konkretnymi poziomami d i g. Ponieważ klasyczny współczynnik absorpcji
kν = Noscσ(ν), to korzystaja̧c z (3.9), mȯzemy napisác

Z

kνdν = Nosc

Z

σ(ν)dν = Nd fdg
e2

mec

Z γ/2
(ν−ν0)2 +(γ/2)2 dν =

πe2

mec
Nd fdg.

(3.20)
Uwzglȩdniaja̧c ponadto poprawkȩ na emisjȩ wymuszona̧,możemy dotychczasowe
rozwȧzania podsumowác nastȩpuja̧co:

Z

kνdν =

{

hν
4π BdgNd

[

1−exp
(

− hν
kT

)]

kwantowo
πe2

mec
Nd fdg

[

1−exp
(

− hν
kT

)]

klasycznie
. (3.21)

Poniewȧz wyrȧzenia stoja̧ce po prawej stronie maja̧ być równe, wiȩc

fdg =
hmecν
4π2e2

Bdg =
mec

3

8π2e2ν2

gg

gd
Agd.

Siły oscylatorów mȯzna zatem wyznaczyć teoretycznie, jėzeli znane sa̧ kwanto-
womechaniczne prawdopodobieństwa przej́sć miȩdzy odpowiednimi poziomami
w atomie. Wygodna w u̇zyciu jest przybli̇zona formuła Kramersa stosuja̧ca siȩ do
atomów wodoropodobnych

fK(nd,ng) =
32

3π
√

3

(

1

n2
d

− 1
n2

g

)−3
1

n3
gn5

d

, (3.22)

gdziend i ng sa̧ głównymi liczbami kwantowymi dolnego i górnego poziomu. Do-
kładniejsza wartósć siły oscylatora ró̇zni siȩ od kramersowskiej o pewien czynnik,
który nazywamyczynnikiem Gauntai na ogół oznaczamygI (nd,ng),

f (nd,ng) = fK(nd,ng) gI (nd,ng), (3.23)

Czynnik Gaunta jest liczba̧ niemianowana̧, bliska̧ jedności, tak i̇z w wielu przypad-
kach mȯzna przyjá̧c gI = 1.

Siły oscylatorów mȯzna równiėz wyznaczác dóswiadczalnie na podstawie po-
miarów natȩ̇zén linii absorpcyjnych. Ilósciowa̧ miara̧ natȩ̇zenia linii widmowej jest
jej szerokość równoważna Wλ zdefiniowana w nastȩpuja̧cy sposób:

Wλ =

Z ∞

0

I0− Iλ
I0

dλ (3.24)

Ma ona prosta̧ interpretacjȩ geometryczna̧ wyjaśniona̧ na Rys. 3.4. W rozważa-
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Rys 3.4. Pole powierzchni ograniczonej przez liniȩ absorpcyjna̧jest równe
R

(I0− Iλ)dλ. .
Dziela̧c je przezI0, dostajemy szerokość prostoka̧ta o wysokósci I0 i szerokósciWλ.

niach teoretycznych wygodniejsze jest zdefiniowanie szerokości równowȧznej w
skali czȩstósci

Wν =

Z ∞

0

I0− Iν

I0
dν (3.25)

Poniewȧz Wλ i Wν maja̧ znaczenie wa̧skich przedziałów długości fali i czȩstósci,
wiȩc zachodzi miȩdzy nimi oczywisty zwia̧zek

Wλ = Wν
dλ
dν

= Wν
c

ν2 = Wν
λ2

c
. (3.26)

Zgodnie z (1.31) równanie transportu promieniowania dla cienkiej optycznie
jednorodnej warstwy pochłaniaja̧cej ma rozwia̧zanie

Iν = I0 exp(−kνl)≈ I0(1−kνl)

Powẏzsze rozwiniȩcie jest poprawne, jeżeli grubósć optycznaτν = kνl ≪ 1. Zgod-
nie z (3.25) szerokósć równowȧzna linii jest w takim przypadku równa

Wν = l
Z

kνdν.

Na podstawie (3.21) i (3.26)

Wλ =
πe2λ2

mec2
Nd l fdg

[

1−exp

(

− hν
kT

)]

.
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Do wyznaczenia siły oscylatora wystarcza zatem pomiar szerokósci równo-
ważnej słabej linii absorpcyjnej oraz znajomość liczby absorbuja̧cych atomów
znajduja̧cych siȩ za jednostka̧ powierzchni warstwy absorbuja̧cej; wielkósć ta jest
oczywíscie znana w warunkach laboratoryjnego eksperymentu. Przykładowe war-
tości sił oscylatorów sa̧ podane w Tab. 3.1.

Poszerzenie linii. Profile naturalne linii widmowych mȯzemy obserwowác
tylko w bardzo szczególnych warunkach laboratoryjnych. Kształt i szerokósć linii,
z którymi mamy do czynienia w praktyce astrofizycznej, sa̧ określone zjawiskami
innymi niż tłumienie promieniowania. Najważniejsze pósród nich jestposzerzenie
dopplerowskie.

Z jednowymiarowego rozkładu pȩdów (2.55) łatwo można otrzymác jednowy-
miarowy rozkład prȩdkósci, który dla uproszczenia zapiszemy w postaci

dN
N

=
1√
πv0

exp

[

−
(

v

v0

)2
]

dv, (3.27)

gdzie dN/N oznacza wzglȩdna̧ liczbȩ atomów o prȩdkościach w wybranym kie-
runku zawartych w przedzialev,v+dv, a

v0 =

√

2kT
m

.

Zgodnie z klasycznym wzorem Dopplera prȩdkości v odpowiada zmiana długości
fali

λ−λ0

λ0
=

∆λ
λ0

=
v

c
. (3.28)

Prȩdkósci v0 można formalnie przyporza̧dkować tzw. szerokość dopplerowska̧

∆λD

λ0
=
v0

c
. (3.29)

Rozkład Maxwella (3.27) mȯzna wiȩc wyrazíc w funkcji długósci fali

dN
N

=
1√

π∆λD
exp

[

−
(

∆λ
∆λD

)2
]

d(∆λ). (3.30)

Fizyczny sens tego wyrażenia jest łatwy do zrozumienia: przypuśćmy przez
chwilȩ, że atomy absorbuja̧ (lub emituja̧) liniȩ nieskończenie wa̧ska̧, która w ukła-
dzie odniesienia zwia̧zanym z atomem spoczywaja̧cym ma długósć fali λ0. Atomy
poruszaja̧ce siȩ z prȩdkościa̧v, wskutek efektu Dopplera, absorbuja̧ (lub emituja̧)
fale o długósci ró̇znej odλ0 o wielkósć ∆λ. Inaczej mówia̧c, w nastȩpstwie ru-
chów termicznych atomów absorbowana (lub emitowana) liniao nieskónczenie
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małej szerokósci naturalnej ”rozmywa” siȩ w profil opisany wyrażeniem (3.30).
Profil ten nazywamyprofilem dopplerowskim.

Unormowany do jednósci profil dopplerowski,

ψ(∆λ)d(∆λ) =
dN
N

=
1√

π∆λD
exp

[

−
(

∆λ
∆λD

)2
]

d(∆λ), (3.31)

ma kształt krzywej Gaussa osia̧gaja̧cej wartość maksymalna̧ dla∆λ = 0 i maleja̧cej
do połowy wartósci maksymalnej przy∆λ1/2, tzn. gdy

exp

[

−
(∆λ1/2

∆λD

)2
]

=
1
2
,

co po zlogarytmowaniu obu stron daje

∆λ1/2 = ∆λD

√
ln2.

Wynika sta̧d,̇ze szerokósć połówkowa profilu dopplerowskiego jest równa

2·∆λ1/2 = 2
√

ln2∆λD = 1,665∆λD = 1,665
λ0

c

(

2kT
m

)1/2

.

Na przykład, w temperaturzeT = 5700 K, odpowiadaja̧cej w przybliżeniu tempe-
raturze w jakiej powstaja̧ linie absorpcyjne w atmosferze Słońca, dla linii wodoru
486,1 nm,v0 = 9,7 km/s,∆λD = 0,016 nm i 2∆λ1/2 = 0,026 nm; dla liniiżelaza
386,0 nm odpowiednie wielkości sa̧:v0 = 1,30 km/s,∆λD = 0.0017 nm i 2∆λ1/2 =
0.0028 nm.

Z powyższych przykładów wynika,̇ze w typowych warunkach astrofizycznych
szerokósć profilu dopplerowskiego jest znacznie wiȩksza od klasycznej szerokósci
naturalnej, która jest rzȩdu 10−5 nm. Szerokósci obserwowanych profili linii wid-
mowych sa̧ wiȩc w znacznie wiȩkszym stopniu określone przez termiczny stan
materii, ni̇z przez jej własnósci atomowe.

Dotychczas zakładaliśmy milcza̧co,̇ze absorbuja̧ce lub emituja̧ce atomy były
izolowane, tzn. mȯzna było pominá̧c ich ewentualne oddziaływania z cza̧stkami
otoczenia. Ska̧dina̧d wiadomo jednak,że sa̧siedztwo innego atomu lub cza̧stki
naładowanej wpływa na położenie poziomów energetycznych w atomie, a tym sa-
mym zmienia nieco kształt linii widmowych. Efekty te sa̧ tymwyraźniejsze, im
wiȩksza jest gȩstość i temperatura, a zatem i ciśnienie, materii. Teoria zjawiska
jest dósć skomplikowana i trudna do przedstawienia w sposób elementarny. Sto-
sunkowo prosta̧ interpretacjȩ fizyczna̧ maja̧ dwa przypadki graniczne: przybli̇zenie
zderzeniowe i przybli̇zenie statystyczne.
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W przybliżeniu zderzeniowyḿswieca̧cy atom jest traktowany jak oscyla-
tor klasyczny, którego drgania sa̧ przerywane w sposób nagły pod wpływem
zewnȩtrznych zakłócén – zderzén. Odwołuja̧c siȩ do metod analizy fourierow-
skiej, mȯzna wykazác, że cia̧gi drgán o czȩstósci ν0, trwaja̧ceśrednio przez czasτ,
maja̧ rozkład widmowy

Iν ∼
γ/2

(ν−ν0)2 +(γ/2)2 ,

gdzieγ/2 = (2πτ)−1. Rozpoznajemy tu prifil Lorentza o szerokości połówkowej
okréslonej średnia̧ liczba̧ zderzeń w jednostce czasu (równa̧ oczywiście odwrot-
nósci średniego czasu miȩdzy zderzeniami). Ponieważ w przypadku oscylatorów
klasycznych spodziewamy siȩ identyczności profili absorpcyjnych i emisyjnych,
nasze rozwȧzania stosuja̧ siȩ również do linii absorpcyjnych.

Oznaczmy przeza przekrój czynny na zderzenie, podczas którego cia̧g fa-
lowy ulega wygaszeniu. Jeżeli w jednostce objȩtósci znajduje siȩN cza̧stek
zakłócaja̧cych, a ich́srednia prȩdkósć jest równa < v >, to ich strumién
przepływaja̧cy wokół rozwȧzanego atomúswieca̧cego jest równyN < v >. Po-
niewȧz w czasieτ zachodzísrednio jedno zderzenie wygaszaja̧ce, wiȩc

a N < v> τ = 1.

Przyjmuja̧c na< v> średnia̧ prȩdkósć wynikaja̧ca̧ z rozkładu Maxwella dana̧ wy-
rażeniem (2.22), znajdujemy szerokość połówkowa̧ poszerzonego ciśnieniowo pro-
filu Lorentza

γ =
1
πτ

=

(

8k

π3m

)1/2

T1/2 a N (3.32).

Wynika sta̧d,̇ze nawet uproszczona teoria poszerzenia zderzeniowego linii pro-
wadzi do wniosku,̇ze wielkósć poszerzenia jest wprost proporcjonalna do gȩstości
cza̧stek zaburzaja̧cych. Zależnósć od temperatury jest znacznie bardziej skompli-
kowana ni̇z to sugeruje powẏzsza formuła. Wynika to sta̧d,że przekrój czynny na
zderzenia wygaszaja̧ce jest również funkcja̧ temperatury, a jego dokładne oblicze-
nie dla konkretnych linii, atomów i cza̧stek zaburzaja̧cych jest włásnie zadaniem
teorii poszerzenia zderzeniowego.

Przykładowe wyniki takich obliczén sa̧ przedstawione na Rys. 3.5 dla leża̧-
cego w bliskiej podczerwieni trypletu wapnia jednokrotniezjonizowanego Ca II.
Poszczególne krzywe przedstawiaja̧ liczone na jeden perturber szerokósci połów-
kowe linii poszerzonych zderzeniowo w różnych temperaturach. W tym konkret-
nym przykładzie perturberami sa̧ atomy wodoru i helu. Z wykresu widác, że efekty
zderzén z atomami wodoru sa̧ ponad dwukrotnie wiȩksze od efektów zderzén z ato-
mami helu. Widác równiėz, że w warunkach typowych dla atmosfery słonecznej,
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Rys. 3.5.Szerokósć połówkowaΓ linii trypletu CaII 8498,8542,8662 poszerzonych przez
zderzenia z atomami wodoru (górna krzywa) i helu neutralnego (dolna krzywa) w funkcji
temperatury.N oznacza liczbȩ cza̧stek zaburzaja̧cych w cm3, Γ jest w nm, aT w kelwinach.

tzn. logT ≈ 3,8,NH ≈ 1018 cm−3, poszerzenie zderzeniowe siȩga ok. 0,025 nm,
czyli jest porównywalne z poszerzeniem dopplerowskim.

Przybli̇zenie zderzeniowe nadaje siȩ szczególnie dobrze do opisu poszerzenia
linii pierwiastków ciȩ̇zkich w wyniku oddziaływán binarnych (tj. zderzén, w któ-
rych uczestnicza̧ dwie cza̧stki) z atomami pierwiastków lekkich takich jak wodór
i hel. Natomiast przybli̇zeniestatystycznestosuje siȩ w tych przypadkach, gdy w
odległósci, w którejświeca̧cy atom mȯze oddziaływác z cza̧stkami zaburzaja̧cymi,
znajduje siȩ wiele takich cza̧stek. Dzieje siȩ tak przedewszystkim w materii zjoni-
zowanej – czyli w plazmie. Istnieja̧ce w niej ładunki sa̧ źródłem długozasiȩgowego
pola elektrostatycznego.́swieca̧cy atom znajduje siȩ w wypadkowym polu tych
ładunków co poprzez efekt Starka zaburza jego stany energetyczne. Podstawo-
wym zadaniem teorii statystycznej jest wiȩc określenie metodami statystycznymi
średniego pola elektrostatycznego, w którym znajduje siȩatom oraz przewidzenie
zmian, jakie pole to wywołuje w układzie poziomów energetycznych atomu. Ist-
nieje dokładna i potwierdzona przez doświadczenie kwantowa teoria poszerzenia
linii wodoru i zjonizowanego helu w plazmie. Przewidywane przez nia̧ przykła-
dowe profile, tzw. profile starkowskie, dla wodoru sa̧ przedstawione na Rys. 3.6.
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Rys. 3.6.Unormowane do jednósci przykładowe profile linii widmowych wodoru posze-
rzonych przez efekt Starka w elektrostatycznym polu w plazmie.

Odpowiadaja̧ce im przekroje czynne sa̧ równe

κ =
πe2λ2

me c2
f S(∆λ).

Uderzaja̧ca jest du̇za szerokósć linii, których skrzydła moga̧ rozcia̧gać siȩ na od-
ległósć kilkudziesiȩciu nm (kilkuset angstremów) od minimum. Jest to w pełnej
zgodnósci z obserwacjami (np. Rys. 9.10). Tak efektowne poszerzenie jest wła-
ściwe tylko dla linii wodoru; poszerzenie linii zjonizowanego helu i jonów innych
pierwiastków jest zdecydowanie mniejsze i z reguły nie przekracza dziesia̧tych
czȩ́sci nm (kilku angstremów).

Profil Voigta. Z tego co zostało powiedziane wyżej na temat kształtu linii wid-
mowych (a mówia̧ćscíslej – na temat kształtu współczynnika absorpcji) wynika,
że o zalėznósci współczynnika absorpcji od długości fali decyduja̧ dwa czynniki.
Pierwszy z nich – to wszystkie procesy fizyczne, za których pośrednictwem atom
oddziałuje z promieniowaniem i które określaja̧ ”naturalny” kształt współczynnika
absorpcji. Przymiotnik ”naturalny” odnosi siȩ tu zarównodo klasycznego profilu
tłumieniowego jak i do profilu poszerzonego ciśnieniowo. Jak mówilísmy poprzed-
nio, w wiȩkszósci przypadków ów naturalny profil ma rzeczywiście kształt zbli-
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Rys. 3.7.Splot dwóch funkcji. Kȧzdy punkt na krzywejf1(y) jest jednoczésnie maksimum
funkcji f2(y). W punkciex sumuja̧ siȩ wszystkie wartości f1(y) f2(x−y).

żony do lorentzowskiego i tylko jego szerokość połówkowa zalėzy od warunków
powstawania linii. Drugim czynnikiem wpływaja̧cym na przebieg współczynnika
absorpcji jest ruch termiczny atomów absorbuja̧cych. Poszerzenie linii w tym przy-
padku jest opisane krzywa̧ Gaussa o szerokości połówkowej na ogół tego samego
rzȩdu co szerokósć zderzeniowa.

Profil uwzglȩdniaja̧cy obie okoliczności znajdziemy jakosplotobu tych profili.
Pojȩcie splotu przypomina Rys. 3.7. Splotf (x) dwu funkcji f1(y) i f2(y) jest
zdefiniowany nastȩpuja̧co:

f (x) =

Z ∞

−∞
f1(y) f2(x−y)dy. (3.33)

Dokonuja̧c pod całka̧ zamiany zmiennychx−y = u dostajemy,̇ze

f (x) =−
Z −∞

∞
f1(x−u) f2(u)du =

Z ∞

−∞
f1(x−u) f2(u)du,

co oznacza,̇ze splot funkcji jest symetryczny wzglȩdem zamiany funkcji f1 i f2.
W przypadku atomów ȯzywionych ruchami termicznymi przyjmujemy,̇ze

każdy punkt profilu naturalnego jest ”rozmyty” przez profil dopplerowski.
Splataja̧c unormowany do jedności profil Lorentza

f2(x) =
1
π

Γ/2
x2 +(Γ/2)2
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z unormowanym do jedności profilem Dopplera

f1(x) =
1√

π∆λD
exp

[

−
(

x
∆λD

)2
]

,

dostajemy unormowany do jedności profil Voigta

V(x) =
Γ/2

π
√

π∆λD

Z ∞

−∞

exp

[

−
(

x′
∆λD

)2
]

(x−x′)2 +(Γ/2)2 dx′.

Wprowadzaja̧c tradycyjnie używane oznaczenia

α =
Γ

2∆λD
; y =

x′

∆λD
; v=

∆λ
∆λD

=
x

∆λD
(3.34)

przedstawiamy profil Voigta w postaci

V(α,v) =
1√

π∆λD

α
π

Z ∞

−∞

exp(−y2)

(v−y)2 + α2dy =
1√

π∆λD
H(α,v). (3.35)

Funkcja

H(α,v) =
α
π

Z ∞

−∞

exp(−y2)

(v−y)2 + α2dy, (3.36),

zwana funkcja̧ Hjertinga jest funkcja̧ uniwersalna̧, zależna̧ od parametruα, czyli
od stosunku szerokości naturalnej do szerokości dopplerowskiej. Zachodzi przy
tym

Z ∞

−∞
H(α,v)dv =

√
π.

Profil Voigta jest splotem dwóch funkcji o wyraźnie różnym charakterze: pro-
filu Lorentza o wa̧skim maksimum i rozległych skrzydłach oraz gaussowskiego
profilu Dopplera o szerokim maksimum i szybkim spadku do zeraw wiȩkszych
odległósciach. Dlatego tėz w pobli̇zu środka linii,v= 0, profil ma przede wszyst-
kim cechy profilu dopplerowskiego, natomiast lorentzowskie skrzydła decyduja̧
o kształcie linii w du̇zych odległósciach od jej́srodka. Dokładny kształ funkcji
H(α,v), obliczony dla kilku wartósci parametruα, jest przedstawiony na Rys. 3.8.

Krzywa wzrostu. Wszystkie wspomniane mechanizmy poszerzenia linii wid-
mowych, które decyduja̧ o tym w jaki sposób współczynnik absorpcji zalėzy od
długósci fali, sa̧ z punktu widzenia atomu okolicznościami zewnȩtrznymi i nie po-
winny wpływác na prawdopodobiénstwo przej́sć miȩdzy stanami energetycznymi
atomu. Korzystaja̧c ze zwia̧zków (3.9), (3.19) i (3.20) oraz uwzglȩdniaja̧c fakt,̇ze
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Rys. 3.8.Profile Voigta dla kilku wartósci parametruα = Γ/2∆λD.

profil Voigta (3.35) jest unormowany do jedynki, możemy współczynnik absorpcji
wyrazíc nastȩpuja̧co:

kλ =
πe2λ2

mec
N f V(α,v) =

πe2λ2

mec2
N f

1√
π∆λD

H(α,v) =

=

√
πe2λ2

mec2∆λD
N f H(α,v). (3.37)

Taki włásnie kształt współczynnika absorpcji jest punktem wyjścia metody wy-
znaczania składu chemicznego zwanej metoda̧ krzywej wzrostu. Wynika ona z
nastȩpuja̧cych założén odnósnie warunków, w których nastȩpuje absorpcja promie-
niowania: (1) warstwa absorbuja̧ca jest jednorodna, tzn. wobszarze formowania
siȩ linii absorpcyjnej gȩstósć i temperatura materii sa̧ stałe; (2) materia jest w sta-
nie bliskim równowagi termodynamicznej; (3) promieniowanie własne materii w
obrȩbie linii jest małe i nie wpływa decyduja̧co na ilość energii pochłoniȩtej w linii.
Przy takich załȯzeniach równanie transportu promieniowania ma postać

dIλ =−kλIλdl ,

a jego rozwia̧zaniem jest
Iλ = I0exp(−kλ l),
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gdzie l jest geometryczna̧ grubościa̧ warstwy absorbuja̧cej. Korzystaja̧c z (3.37)
możemy to rozwia̧zanie przedstawić w postaci

Iλ = I0exp[−C H(α,v)], (3.38)

gdzie

C =

√
πe2λ2

mec2∆λD
N l f . (3.39)

Uwzglȩdniaja̧c rozwia̧zanie (3.38) można napisác wyrȧzenie na szerokósć równo-
ważna̧

Wλ =
Z ∞

−∞

I0− Iλ
I0

d(∆λ) =
Z ∞

−∞
{1−exp[−C H(α,v)]}∆λDdv. (3.40)

Wykorzystalísmy przy tym wynikaja̧cy z (3.34) zwia̧zek

d∆λ = ∆λDdv.

Poniewȧz funkcja podcałkowa w (3.40) jest symetryczna wzglȩdem zmiany znaku
v, całkȩ od minus do plus nieskończonósci mȯzna zasta̧pić dwiema całkami od
zera do nieskónczonósci, otrzymuja̧c

Wλ
2∆λD

=
Z ∞

0
{1−exp[−C H(α,v)]}dv. (3.41)

Wyrażenie to nosi nazwȩ krzywej wzrostu i przedstawia oczekiwana̧ zalėz-
nósć miȩdzy szerokóscia̧ równowȧzna̧ linii absorpcyjnej (wyrȧzona̧ w szeroko-
ściach dopplerowskich linii) a liczba̧ atomów absorbuja̧cych znajduja̧cych siȩ za
jednostka̧ powierzchni warstwy absorbuja̧cej (N l).

Krótkie omówienie metody krzywej wzrostu rozpocznijmy od granicznego
przypadku bardzo małej liczby atomów absorbuja̧cych. Przez bardzo mała̧ liczbȩ
atomów bȩdziemy rozumieli taka̧ wartość N l, dla którejC dane równaniem (3.39)
bȩdzie znacznie mniejsze od jedności. Podstawiaja̧c w (3.39) odpowiednie warto-
ści liczbowe stałych atomowych, dostajemy

C = 4,99·10−13 λ
∆λD

λ N l f ,

jeżeli λ i l wyrazimy w cm, aN w cm−3. Dla typowej długósci fali 5·10−5 cm i
szerokósci dopplerowskiej rzȩdu 10−9 cm

C = 1,25·10−12 N l f .
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Rys. 3.9.Teoretyczne krzywe wzrostu obliczone dla różnych wartósci parametruα. Jed-
nostki na obu osiach współrzȩdnych maja̧ dowolne punkty zerowe.

A zatem w typowych sytuacjachC bȩdzie mniejsze od jedności, jėzeli N l f <
8·1011 atomów na cm2. Dla małych wartósciC można dokonác przybli̇zenia

exp[−C H(α,v)]≈ 1−C H(α,v). (3.42)

które wstawione do (3.41) daje

Wλ
2∆λD

= C
Z ∞

0
H(α,v)dv=

√
π

2
C.

Dla małej liczby atomów absorbuja̧cych równanie krzywej wzrostu przybiera wiȩc
prosta̧ postác

Wλ
2∆λD

=
πe2λ2

2mec2∆λD
N l f

lub (3.43)

Wλ
λ

=
πe2

mec2
λ f Nd l .

Wynikaja̧ sta̧d dwa u̇zyteczne wnioski: po pierwsze,że dla małej liczby absor-
buja̧cych atomów szerokość równowȧzna linii jest wprost proporcjonalna do liczby
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tych atomów (dlatego tȩ czȩść krzywej wzrostu nazywamy czȩścia̧ prostoliniowa̧)
i po drugie,że na prostoliniowej czȩ́sci krzywej wzrostu szerokość równowȧzna
linii nie zalėzy od ich szerokósci dopplerowskich∆λD.

W równaniach (3.43) wprowadziliśmy symbolNd dla podkréslenia, że cho-
dzi tu o liczbȩ atomów pierwiastkaA znajduja̧cych siȩ na poziomie dolnym d, z
którego nastȩpuje absorpcja rozważanej linii. Przy załȯzeniu, że obsadzenie po-
ziomów atomowych jest boltzmannowskie, otrzymujemy

Nd = NA
gd

U(T)
exp

(

− χd

kTw

)

,

gdzie χd oznacza energiȩ wzbudzenia stanu d, aTw – temperaturȩ wzbudzenia.
Wstawiaja̧c to wyrȧzenie do (3.43) i logarytmuja̧c obie strony, otrzymujemy

log
Wλ
λ

= log

(

πe2

mec2

)

+ log(g fλ)− logU(T)−χdΘ+ log(NAl), (3.44)

gdzie wprowadzilísmy oznaczenie

Θ =
loge
kTw

=
0,434

8,617·10−5

1
Tw

=
5040
Tw

(3.45)

Poniewȧz stała̧ Boltzmannak wyraziliśmy w elektronowoltach na kelwin (k =
8,617 eV K−1), energiȩ wzbudzenia w (3.44) musimy również wyrazíc w elek-
tronowoltach.

Równanie (3.44) jest podstawa̧ wyznaczania składu chemicznego materii ab-
sorbuja̧cej. Wielkóscia̧ bezpósrednio obserwowana̧ jest szerokość równowȧznaWλ
i oczywiście długósć fali λ. Jėzeli dla danej linii znamy ponadto, np. z pomiarów
laboratoryjnych, wielkósci charakteryzuja̧ce dane przejście atomowe, tzn.g, f i
λ, to o ile tylko mamy informacje o temperaturzeΘ, z równania tego mȯzemy w
zasadzie wyznaczyć NA l .

Zwróćmy tėz uwagȩ,̇ze równanie (3.44) pozwala na niezależne wyznaczenie
temperatury wzbudzenia danego pierwiastka, jeżeli tylko jestésmy w stanie zmie-
rzyć szerokósci równowȧzne jego wielu słabych linii widmowych, pochodza̧cych
z poziomów atomowych o ró̇znych potencjałach wzbudzeniaχi. Poniewȧz dla
wszystkich linii jednego pierwiastka logU(T) i log(NA l) sa̧ takie same wiȩc z
równania (3.44) dostajemy

log
Wλ
λ
− log(g fλ) = const−χdΘ

Odkładaja̧c na wykresie wartości lewej strony równania dla wielu linii w funkcji
ich potencjałów wzbudzenia uzyskujemy zależnósć liniowa, której współczynni-
kiem nachylenia jest temperatura wzbudzeniaΘ.
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Gdy jednak liczba atomów absorbuja̧cych, a zatem i stałaC, wzrósnie na tyle,
ze nie bȩdzie mȯzliwe dokonanie przybli̇zenia (3.42), a jednocześnie o kształcie
współczynnika absorpcji bȩdzie jeszcze decydowało ja̧dro dopplerowskie, wów-
czas dokonuja̧c podstawienia

C = exp(v2o)

możemy równanie krzywej wzrostu zapisać w postaci

Wλ
2∆λD

≈
Z ∞

o

[

1−exp(−ev
2
o−v2)

]

dv≈ vo =
√

lnC.

Wykonuja̧c to całkowanie wykorzystaliśmy fakt,że funkcja podcałkowa jest w za-
kresie 0−v0 praktycznie równa jednósci.

Uzyskany wynik oznacza,̇ze w rozwȧzanym zakresie krzywej wzrostu,
odpowiadaja̧cym tzw.wysycaniu ja̧dra dopplerowskiego, szerokósci równowȧzne
linii widmowych wzrastaja̧ z liczba̧ absorbuja̧cych atomów znacznie wolniej, jak
pierwiastek kwadratowy z logarytmu ich liczby.

Na koniec, gdy liczba atomów absorbuja̧cych wzrośnie na tyle,̇ze cała energia
zostanie usuniȩta z ja̧dra linii i absorpcja bȩdzie mogłaprzyrastác tylko w odle-
głych odśrodka linii skrzydłach lorentzowskich, gdziev jest du̇ze, mȯzna dokonác
przybliżenia

H(α,v) =
α
π

1
v

2

Z ∞

−∞

e−y2

(1− y
v
)2 + α2

v
2

dy≈ α√
π

1
v

2 ,

co wstawione do wyrȧzenia na krzywa̧ wzrostu daje

Wλ
2∆λD

≈
Z ∞

o

[

1−exp(− α ·C√
πv2

)

]

dv

Podstawiaja̧c

z=
α ·C√

πv2

otrzymujemy

Wλ
2∆λD

≈
√

α ·C√
π

Z ∞

o
[1−exp(−z)]d(

1√
z
)

Dochodzimy zatem do wniosku,̇ze niezalėznie od wartósci całki w powẏz-
szym wyrȧzeniu, w obszarzewysycania skrzydeł liniiszerokósć równowȧzna linii
wzrasta proporcjonalnie do pierwiastka kwadratowego z liczby absorbuja̧cych ato-
mów.
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Wykonanie całkowania w równaniu (3.41) dla szerokiego przedziału wartósci
C i dla kilku wartósci parametruα daje rodzinȩ krzywych wzrostu przedstawionych
na Rys. 3.9.

W praktyce staramy siȩ uzyskać informacje o mȯzliwie dużej liczbie linii wid-
mowych, wykorzystuja̧c zarówno linie słabe jak i silne, by zminimalizowác wpływ,
jaki na uzyskane wyniki moga̧ mieć błȩdy pomiarów szerokości równowȧznych
a tak̇ze błȩdy wyznaczén poszczególnych wartości sił oscylatorów. W celu w
miarȩ wiarygodnego wyznaczenia składu chemicznego poste¸pujemy nastȩpuja̧co:
na podstawie równania (3.41) obliczamy teoretyczna̧ krzywa̧ wzrostu, czyli zalėz-
nósć Wλ/(2∆λD) od zmiennejC. Zakładaja̧c boltzmannowskie obsadzenie pozio-
mów oraz uwzglȩdniaja̧c zwia̧zek∆λD = (λ/c)v0, z (3.39) dostajemy po zlogaryt-
mowaniu obu stron

logC = log(g fλ)−χiΘ+ logC0,

gdzie

logC0 = log

√
πe2

mec

NAl
U(T)v0

.

Z drugiej strony, korzystaja̧c z obserwowanych szerokości rownowȧznych mȯzna
sporza̧dzíc obserwowana̧ krzywa̧ wzrostu, czyli wykres log(Wλ/λ) w funkcji
logC′ = log(g fλ)−χdΘ.

Obie krzywe wzrostu, teoretyczna i obserwowana, sa̧ odłożone w ró̇znych
współrzȩdnych i doprowadzenie do ich pokrycia siȩ wymagaprzesuniȩcia krzy-
wej obserwowanej zarówno wzdłuż osi odciȩtych, jak i osi rzȩdnych (Rys. 3.10).

Różnica skal osi odciȩtych

logC− logC′ = logC0

jest wprost proporcjonalna do liczby atomów absorbuja̧cych NAl Przesuniȩcie obu
krzywych wzdłu̇z osi rzȩdnych jest równe

log

(

Wλ
2∆λD

)

− log

(

Wλ
λ

)

= log

(

Wλc

2λv0

)

− log

(

Wλ
λ

)

= log

(

c

2v0

)

.

Wielkość tego przesuniȩcia informuje zatem bezpośrednio o najbardziej prawdo-
podobnej prȩdkósci atomów

v0 =

√

2kTk

mA
,

gdzieTk jest temperatura̧ kinetyczna̧, amA - masa̧ atomu, którego linie obserwu-
jemy.
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Rys. 3.10Doprowadzenie do zgodności miȩdzy teoretyczna (linia cia̧gła) i obserwowana̧
(punkty) krzywa̧ wzrostu wymaga przesuniȩcia punktów obserwacyjnych wzdłu̇z osi po-
ziomej o wielkósć równa̧ logNl i wzdłuż osi pionowej o wielkósć log(c/2v0).

Czȩsto zdarza siȩ,że wyznaczona w ten sposób temperatura kinetycznaTk jest
wyraźnie wiȩksza od temperatury wzbudzeniaTw, która̧ musielísmy przyjá̧c przy
konstruowaniu obserwacyjnej krzywej wzrostu. Niezgodność tȩ mȯzna usuná̧c
zakładaja̧c,̇ze dopplerowska szerokość linii jest okréslona nie tylko przez ruchy
termiczne, ale równiėz przez wielkoskalowe chaotyczne ruchy materii o gaussow-
skim rozkładzie prȩdkósci i dyspersjivt takiej, że

v
2
0 =

2kTw

mA
+v2t . (3.46)

Jest to w istocie zabieg formalny, dziȩki któremu możemy uzgodníc dopplerowska̧
szerokósć linii i temperaturȩ wzbudzenia wynikaja̧ca̧ z obserwowanych szerokósci
równowȧznych linii widmowych. Niemniej jednak istnieja̧ powody, dla których
otrzymana̧ w ten sposób wielkość vt interpretujemy jako rzeczywista̧ prȩdkość,
charakteryzuja̧ca̧ pole prȩdkości mikroturbulencji. Mikroturbulencja̧ nazywamy

chaotyczny (turbulentny) ruch małych elementów materii zachodza̧cy
w warstwie formowania siȩ linii absorpcyjnych. Elementy te maja̧
gaussowski rozkład prȩdkości (o dyspersjivt ) i grubósci optyczne
mniejsze odśredniej drogi optycznej, na której formowane sa̧ linie
absorpcyjne.
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Tylko w takiej sytuacji pochłoniȩcie fotonu przez atom o danej prȩdkósci ter-
micznej wzglȩdem obserwatora i znalezienie siȩ tego atomu w elemencie turbu-
lentnym o innej prȩdkósci wzglȩdem tego samego obserwatora sa̧ zdarzeniami
niezalėznymi i prawdziwe jest równanie (3.46). Zwróćmy uwagȩ,że mikrotur-
bulencja jest procesem bardzo wydajnym, jeśli chodzi o poszerzenie linii widmo-
wych, zwłaszcza pierwiastków ciȩżkich. Przypomnijmy,̇ze prȩdkósci termiczne
atomówżelaza w temperaturze powierzchni Słońca sa̧ rzȩdu 1 km/s. Pole mi-
kroturbulencji o tej samej dyspersji prȩdkości zwiȩkszy szerokósć dopplerowska̧
o czynnik

√
2. Uzyskanie takiego samego efektu przez zwiȩkszenie ruchów ter-

micznych wymagałoby dwukrotnego zwiȩkszenia temperatury kinetycznej. O ile
zwiȩkszenie szerokości dopplerowskich linii o czynnik

√
2 niewiele zmienia ob-

serwowane cechy widma, to zmiana temperatury z 6000 do 12000K pocia̧ga za
soba̧ zasadnicza̧ zmianȩ wygla̧du widma. Dlatego też sa̧dzimy,że temperatura
wzbudzenia wynikaja̧ca z krzywej wzrostu, jest w zasadzie poprawna, a niewiel-
kie niezgodnósci wyznaczanych parametrów maja̧ (poza błȩdami obserwacji) inne
przyczyny, takie jak włásnie istnienie w atmosferach gwiazd chaotycznych ruchów
mikroturbulentnych.

Prȩdkósci mikroturbulencji zostały wyznaczone metoda̧ krzywej wzrostu dla
kilkuset gwiazd, głównie dla chłodnych karłów cia̧gu głównego. Typowe wartósci
zawieraja̧ siȩ w granicach od jednego do kilku km/s, ześrednia̧ wartóscia̧ ok. 2
km/s. Dla gora̧cych gwiazd typu O prȩdkości mikroturbulencji sa̧ wiȩksze, rzȩdu
kilkunastu km/s. Istnieja̧ również dane obserwacyjne pozwalaja̧ce podejrzewać,
że prȩdkósci mikroturbulencji w atmosferach nadolbrzymów moga̧ sie¸gác 20 – 30
km/s, tzn. sa̧ porównywalne, a może nawet wiȩksze od prȩdkości dźwiȩku w tych
atmosferach.

Zjawiskiem pokrewnym do mikroturbulencji jest wystȩpuja¸ca w atmosferach
gwiazdowychmakroturbulencja. Jak mȯzna domýslác siȩ na podstawie samej na-
zwy, w tym przypadku mamy do czynienia z elementami turbulentnymi o grubo-
ści optycznej na tyle du̇zej, że kȧzdy z nich jest miejscem formowania siȩ linii
absorpcyjnej. Przyjmijmy,̇ze elementy te poruszaja̧ siȩ chaotycznie we wszyst-
kich kierunkach i̇ze rozkład ich prȩdkósci radialnych jest opisany funkcja̧Φ(vr ).
Poniewȧz kȧzdej prȩdkósci odpowiada zgodne ze wzorem Dopplera przesuniȩcie
długósci fali ∆λ = λ0−λ (gdzieλ0 jest nie przesuniȩta̧ długościa̧ fali), z rozkładem
prȩdkósci radialnych zwia̧zany jest jednoznacznie rozkład przesuniȩ́c dopplerow-
skich Φ(∆λ). W przypadku gdy obserwator odbieraświatło od całej powierzchni
gwiazdy (obserwuje ”w strumieniu”) fakt,̇ze kȧzda czȩ́sć powierzchni gwiazdy
ma w stosunku do niego inna̧ prȩdkość radialna̧, wpływa oczywiście na kształt
odbieranych linii widmowych. Jėzeli przy braku makroturbulecji kształt profilu
jest opisany funkcja̧F(λ), to w przypadku istnienia makroturbulencji, strumień
w każdej z długósci fal λ0 jest suma̧ przyczynków pochodza̧cych od wszystkich
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elementów turbulentnych, co można zapisác jako

F(λ0) =
Z ∞

−∞
F(λ0−∆λ)Φ(∆λ)d(∆λ).

Porównuja̧c to wyrȧzenie z (3.33) widzimy,̇ze profil linii jest w rozwȧza-
nym przypadku splotem profilu produkowanego przez dana̧ atmosferȩ z rozkła-
dem przesuniȩ́c dopplerowskich charakteryzuja̧cym zjawisko makroturbulencji w
tej atmosferze. Ponieważ funkcjaΦ(∆λ) jest unormowana do jedynki, makrotur-
bulencja nie zmienia szerokości równowȧznej linii, wpływa natomiast na kształt
jej profilu. Jest to wniosek zgodny z intuicja̧: fakt,że poszczególne obszary po-
wierzchni gwiazdy wykonuja̧ w stosunku do obserwatora takie czy inne ruchy, nie
może w żaden spoób zwiȩkszyć liczby atomów zdolnych do absorbowania ufor-
mowanej ju̇z linii. Makroturbulencja w mniejszym stopniu niż mikroturbulencja
wpływa na przebieg krzywej wzrostu.

Podsumowuja̧c zauważmy, że skład chemiczny najłatwiej jest wyznaczyć
metoda̧ krzywej wzrostu na podstawie linii słabych, ponieważ dla nich najdokład-
niej mȯzna okréslić wielkósć przesuniȩcia wzdłu̇z osi odciȩtych koniecznego do
uzgodnienia krzywej obserwowanej z krzywa̧ teoretyczna̧.Natomiast odpowiednie
przesuniȩcie wzdłu̇z osi rzȩdnych, bȩda̧ce miara̧ mikroturbulencji, jest najłatwiej-
sze, gdy krzywa wzrostu ma dobrze określona̧ czȩ́sć płaska̧, a wiȩc gdy w widmie
obecne sa̧ linie o stosunkowo dużej szerokósci równowȧznej.

Metoda krzywej wzrostu była niegdyś powszechnie wykorzystywana do wy-
znaczania składu chemicznego gwiazd oraz oceny panuja̧cych w nich warunków
fizycznych. Za jej pomoca̧ uzyskano wyniki wskazuja̧ce na istnienie istotnych
różnic składu chemicznego miȩdzy obiektami należa̧cymi do ró̇znych populacji
oraz wykryto obiekty o anomalnym składzie chemicznym. Obecnie metoda ta ma
już w znacznej mierze znaczenie tylko historyczne; znacznie wiȩcej informacji o
zewnȩtrznych warstwach gwiazd dostarcza porównanie obserwacji z przewidywa-
niami teorii budowy atmosfer gwiazdowych. Typowy skład chemiczny materii we
Wszech́swiecie jest przedstawiony na Rys. 3.11.

Procesy zwia̧zano–swobodne. Jėzeli energia fotonu pochłoniȩta przez atom w
stanied jest wiȩksza od energii jonizacji z tego stanuId, to atom ulega jonizacji, a
nadwẏzkȩ energii unosi uwolniony elektron w postaci energii kinetycznej. Zasada
zachowania energii przybiera postać równania fotoelektrycznego

hν = Id +
mev

2

2
. (3.47)

Energia kinetyczna elektronu swobodnego nie jest skwantowana i mȯze przy-
bierác dowolne wartósci, a zatem mȯze býc pochłoniȩty kȧzdy foton o energii
wiȩkszej od energii jonizacji.
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Rys. 3.11.Typowy skład chemiczny materii we Wszechświecie.

Energii kinetycznej swobodnego elektronu można formalnie przypisác urojona̧
liczbȩ kwantowa̧ ik (przy czymk odpowiada odwrotnósci liczby falowej w roz-
wia̧zaniu równania Schrödingera dla cza̧stki swobodnej).W analogii do formuły
Rydberga dla atomów wodoropodobnych można wówczas napisać

hν = Ry

(

1

n2
d

− 1
(ik)2

)

= Ry

(

1

n2
d

+
1
k2

)

. (3.48)

Zgodnie z równaniem fotoelektrycznym zmianie czȩstości fotonu o dν odpowiada
zmiana energii kinetycznej elektronu ohdν. Z równania (3.48) wynika,̇ze prze-
działowi energiihdν odpowiada dk stanów cia̧głych, przy czym

dk
dν

=− hk3

2Ry
. (3.49)

Pozostaja̧c przy analogii z przejściami zwia̧zano-zwia̧zanymi, przekrój czynny dla
przej́sć zwia̧zano-swobodnych, określony na jednostkowy przedział czȩstości, de-
finiujemy nastȩpuja̧co:

ανdν =
πe2

mec
fnk

∣

∣

∣

∣

dk
dν

∣

∣

∣

∣

dν (3.50)
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Siła oscylatorafnk dla przej́sć zwia̧zano-swobodnych jest teraz cia̧gła̧ funkcja̧
czȩstósci. Do jej okréslenia posłu̇zymy siȩ przybli̇zona̧ formuła̧ Kramersa (3.22),
w której zamiast głównej liczby kwantowej poziomu górnegong podstawimy ik i
skorzystamy z (3.48):

fnk =
32

3π
√

3

Ry3

(hν)3

gII

k3n5 ; (3.51)

gII jest czynnikiem Gaunta dla przejść zwia̧zano-swobodnych; zazwyczaj jest on
rzȩdu jednósci i w dalszych rozwȧzaniach bȩdziemy go pomijać. Korzystaja̧c z
(3.49) i (3.51), dostajemy ostateczna̧ postać przekroju czynnego na jonizacjȩ

αν =
πe2

mec

32

3π
√

3

Ry3

(hν)3

1
k3n5

hk3

2Ry
=

=
64π4mee

10

3
√

3ch6

1
n5

1
ν3 = 2,8·1025 1

n5ν3 m2. (3.52)

Przy granicy jonizacji, gdy energia fotonu jest dokładnie równa energii joniza-
cji, energia kinetyczna uwolnionego elektronu jest równa zeru, czemu odpowiada
nieskónczenie du̇za wartósć ”cia̧głej” liczby kwantowejk. Zgodnie z formuła̧ Ryd-
berga czȩstósć fotonu przy progu jonizacji

ν3
0 =

(

Ry

h

)3 1
n6 . (3.53)

Korzystaja̧c z tego zwia̧zku, można (3.52) przedstawić w równowȧznej postaci

αν = 2,8·1025 1
ν3

n
n6 = 2,8·1025

(

h

Ry

)3
(ν0

ν

)3
= 7,9·10−22 n

(ν0

ν

)3
. (3.54)

Przekrój czynny na jonizacjȩ atomu z poziomu o głównej liczbie kwantowej
n ma przy granicy jonizacji (ν = ν0) wartósć wprost proporcjonalna̧ don i dla
wiȩkszych energii fotonów maleje odwrotnie proporcjonalnie do trzeciej potȩgi
czȩstósci. Przekrój czynny na jonizacjȩ jest oczywiście równy zeru dla czȩstości
mniejszych od czȩstości progowejν0.

Makroskopowy współczynnik absorpcji fotonu o energii wystarczaja̧cej do zjo-
nizowania atomu ze stanu o głównej liczbie kwantowejn jest równy

kν(n) = αν(n)Nn,

gdzie Nn jest liczba̧ atomów w jednostce objȩtości znajduja̧cych siȩ w stanien.
W warunkach równowagi termodynamicznejNn jest dane formuła̧ Boltzmanna, w
której – jėzeli ograniczymy siȩ do atomów wodoropodobnych – możemy przyjá̧c
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Rys. 3.12.Przej́scia zwia̧zano–swobodne.n∗ jest najni̇zszym poziomem, z którego kwant
promieniowania o energiihν może przeniésć elektron do kontinuum.

gn = 2n2. Foton, który jest w stanie zjonizować atom z poziomun, jest równiėz w
stanie spowodowác jonizacjȩ ze wszystkich poziomów leża̧cych wẏzej. Całkowity
współczynnik absorpcji dla promieniowania o energiihν jest suma̧ współczynni-
ków absorpcji dla wszystkich stanów, z których pod wpływem tego promieniowa-
nia mȯze nasta̧píc jonizacja

kb f = ∑kν(n) = ∑αν(n)Nn =

= 2,8·1025 N
U(T) ∑ 2n2

n5ν3 exp

(

−En

kT

)

=

= 2,8·1025 2N
U(T)

1
ν3 ∑

n>n∗

1
n3 exp

(

−En

kT

)

. (3.55)

Sumowanie rozpoczyna siȩ od najniższego poziomu, z którego kwant o energii
hν może spowodowác jonizacjȩ (Rys. 3.12). Zgodnie z (3.54) przekrój czynny
jest proporcjonalny do głównej liczby kwantowej i dla wysokich poziomów wzbu-
dzonych przybiera odpowiednio duże wartósci, teoretycznie dȧ̧za̧c do nieskónczo-
nósci przy granicy jonizacji. Jednak współczynnik absorpcjizalėzy równiėz od
liczby atomów w stanien, która z kolei maleje bardzo szybko ze wzrostemn,
co w istotny sposób ogranicza rzeczywista̧ wartość współczynnika absorpcji. Na
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Rys. 3.13. Schematyczny przebieg współczynnika absorpcji cia̧głej wodoru dla przej́sć
zwia̧zano–swobodnych. Liniami przerywanymi zaznaczony jest przebieg współczynni-
ków absorpcji dla przejść zaczynaja̧cych siȩ na poszczególnych poziomach; linia cia̧gła
przedstawia sumaryczny współczynnik absorpcji.

Rys. 3.13 przedstawiona jest schematycznie zależnósć współczynnika absorpcji od
czȩstósci wynikaja̧ca z równania (3.55). Foton o małej energii może spowodowác
jonizacjȩ tylko z wysokich stanów wzbudzonych, jednak obsadzenie tych stanów
jest na ogół niewielkie i pomimo dużej wartósci przekroju czynnego współczyn-
nik absorpcji jest mały. W miarȩ wzrostu energii fotonu możliwa staje siȩ rów-
nież jonizacja z liczniej obsadzonych stanów o małej energii wzbudzenia. Przy
każdej czȩstósci odpowiadaja̧cej energii jonizacji z kolejnego poziomunastȩpuje
skokowy wzrost współczynnika absorpcji sygnalizuja̧cy,że w sumie (3.55) pojawił
siȩ kolejny wyraz. Najwiȩkszy skok odpowiada pojawieniusiȩ przyczynku od naj-
liczniej obsadzonego stanu podstawowego. Niecia̧głości współczynnika absorpcji
sa̧ przyczyna̧ wystȩpowania takich samych niecia̧głości w widmach wielu obiek-
tów niebieskich. Sa̧ one zwia̧zane przede wszystkim z absorpcja̧ wywołana̧ przez
atomy wodoru i nosza̧ nazwy niecia̧głości (lub ”skoków”) Lymana (absorpcja ze
stanun = 1), Balmera (n = 2), Paschena (n = 3) itd.
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Tabela 3.2

Zalėznósć przekroju czynnego na jonizacjȩaν od czȩstósci dla kilku najni̇zszych
poziomów helu neutralnego.Ei oznacza energiȩ wzbudzenia poziomu, z którego zachodzi

jonizacja,λm oznacza długósć fali, przy której zaczyna siȩ pasmo absorpcyjne.

poziom Ei [eV] λm [nm] logaν

11S 0.00 50,4 14,47−2,0logν
23S 19,72 260,1 −17,39+0,68log(ν ·10−14)−

0,73[log(ν ·10−14)]2

21S 20,51 312,2 11,65−1,91logν
23P 20,86 342,2 31,06−3,3logν
21P 21,11 368,0 35,48−3,6logν

Przedstawiony tu prosty obraz absorpcji cia̧głej dla atomów wodoropodobnych
komplikuje siȩ znacznie w przypadku atomów z wieloma elektronamiświeca̧cymi.
Obliczenie odpowiednich przekrojów czynnych wymaga odwołania siȩ dóscisłych
rozwȧzán kwantowych, zás przybli̇zenie wodorowe mȯzna stosowác tylko do wy-
sokich stanów wzbudzonych, gdy oddziaływania elektronuświeca̧cego z pozosta-
łymi elektronami powłoki sa̧ do zaniedbania i gdy można przyjá̧c, że elektron ten
porusza siȩ w polu ja̧dra, któregoZ−1 ładunków dodatnich jest dokładnie ekrano-
wanych przez pozostałe elektrony. Dla ilustracji w Tab. 3.2przytoczone sa̧ przy-
bliżone formuły opisuja̧ce zależnósć przekroju czynnego na jonizacjȩ od czȩstości
dla kilku najni̇zszych poziomów helu neutralnego. Widać, że charakterystyczna
dla atomów wodoropodobnych zależnósć typu αν ∼ ν−3 jest osia̧gana w przybli-
żeniu dopiero dla głównej liczby kwantowejn = 2.

Ujemny jon wodorowy. Niepełne ekranowanie ładunku protonu przez je-
den elektron oraz efekt polaryzacji (przesuniȩcia ładunków) pod wpływem dru-
giego elektronu sprawiaja̧,̇ze neutralny atom wodoru może przyła̧czýc w spo-
sób trwały jeszcze jeden elektron, tworza̧c w ten sposób ujemny jon wodorowy.
Drugi elektron w jonie wodorowym jest zwia̧zany bardzo słabo: energia wia̧zania
jest równa zaledwie 0,754 eV. W tak płytkiej jamie potencjału istnieje tylko je-
den stan zwia̧zany bȩda̧cy zarazem stanem podstawowym. Zgodnie z zakazem
Pauliego, dwa elektrony o takiej samej głównej liczbie kwantowej n = 1 musza̧
mieć spiny skierowane przeciwnie. Oznacza to,że spin całkowity jest równy zeru,
czyli jedyny stan zwia̧zany ujemnego jonu wodorowego jest stanem singletowym
(L = 0,S= 0,J = L+S= 0) o wadze statystycznejgH− = 1.

Liczbȩ ujemnych jonów wodorowych w jednostce objȩtości materii



91

znajduja̧cej siȩ w stanie równowagi termodynamicznej można znaleź́c z formuły
Sahy zastosowanej do przypadku gdy rolȩ ”atomu” odgrywa ujemny jon wodo-
rowy zás ”jonem” jest neutralny atom wodoru. Energia jonizacji ujemnego jonu
wodorowego jest równaχH− = 0,754 eV, co sprawia,̇ze mȯze on istniéc tylko
w stosunkowo niskich temperaturach:średnia energiakT = 0,754 eV odpowiada
temperaturzeT = 8750 K. Funkcjȩ rozkładu wodoru neutralnego można zatem
przybliżyć przez wagȩ statystyczna̧ poziomu podstawowego,UH = 2. Funkcja
rozkładu dla ujemnego jonu wodorowego zawiera oczywiście tylko jeden wyraz
UH− = gH− = 1. Równanie Sahy ma wiȩc postać

NH

NH−
Pe =

4(2πme)
3/2

h3 (kT)5/2 exp

(

−0,754
kT

)

. (3.56)

Jonizacja ujemnego jonu wodorowego nastȩpuje pod wpływempromieniowa-
nia o długósci fali krótszej od 1650 nm (16500 Å). Zależnósć przekroju czynnego
na jonizacjȩαH− od długósci fali została obliczona metodami mechaniki kwanto-
wej. Wynikaja̧cy sta̧d współczynnik absorpcji jest przedstawiony na Rys. 3.14.

Współczynnik absorpcji wynikaja̧cy z jonizacji ujemnego jonu wodorowego
jest

kH− = αH−NH−

[

1−exp

(

− hν
kT

)]

=

= αH−NH−Pe
h3

4(2πme)3/2

1

(kT)5/2
exp

(

0.754
kT

)[

1−exp

(

− hν
kT

)]

. (3.57)

Współczynnik ten jest tym wiȩkszy, im niższa jest temperatura i im wiȩksze jest
ciśnienie elektronowe. Ujemny jon wodorowy jest ważnym źródłem nieprzezro-
czystósci w atmosferach chłodnych karłów.

Rekombinacja promienista. Procesem odwrotnym do fotojonizacji jest re-
kombinacja promienista jonu i elektronu o prȩdkości v. W jej wyniku elektron
przechodzi na którýs ze stanów zwia̧zanych atomu z jednoczesna̧ emisja̧ fotonu
unosza̧cego energiȩ wia̧zania i energiȩ kinetyczna̧. Przekrój czynny dla takiego
procesu mȯzna znaleź́c stosunkowo prosto, odwołuja̧c siȩ dozasady szczegóło-
wego zrównowȧzeniaprocesów atomowych która orzeka,że

w warunkach równowagi termodynamicznej, każdy proces atomowy,
który prowadzi do zwiȩkszenia obsadzenia danego poziomu ener-
getycznego jest dokładnie zrównoważony przez proces odwrotny,
prowadza̧cy do zmniejszenia obsadzenia.

Oznaczmy przezF(v) przekrój czynny rekombinacji spontanicznej na poziom
n elektronu o prȩdkósci zawartej w przedzialev, v+ dv, a przezG(v) – przekrój
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Rys. 3.14.Współczynnik absorpcji zwia̧zany z jonizacja̧ ujemnego jonu wodorowego dla
kilku wartości temperatury. Wzrost współczynnika dlaλ > 2000 nm pochodzi od przejść
swobodno–swobodnych (patrz niżej).

czynny rekombinacji wymuszonej przez promieniowanie o natȩżeniuIν. Liczba re-
kombinacji spontanicznych na poziomn w jednostce czasu i w jednostce objȩtości
jest równa

[N+F(v)][Ne f (v)vdv],

gdzieN+ jest liczba̧ jonów, aNe – liczba̧ elektronów w jednostce objȩtości; f (v)
jest unormowanym do jedności rozkładem prȩdkósci elektronów. Wyrȧzenie w
pierwszym nawiasie kwadratowym jest ła̧cznym przekrojem czynnym wszystkich
jonów znajduja̧cych siȩ w jednostce objȩtości, a wyrȧzenie w drugim nawiasie jest
strumieniem elektronów o prȩdkości v przepływaja̧cych w jednostce czasu przez
jednostkȩ powierzchni. Podobnie otrzymamy liczbȩ rekombinacji wymuszonych

[N+G(v)Iν][Ne f (v)vdv].

Liczba fotojonizacji z poziomun jest

[Nnαν]

[

Iν

hν
dν
]
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Rys. 3.15.Rekombinacja elektronów swobodnych na poziomy zwia̧zane.Kwant o energii
hν może býc wysłany na wszystkie poziomy leża̧ce w skali energii wẏzej ni̇z poziom
n0. In oznacza energiȩ jonizacji z poziomun; mv2/2 jest energia̧ kinetyczna̧ elektronu
swobodnego wzglȩdem jonu.

Warunek równowagi jonizacyjnej dla poziomun ma zatem postác równania

N+[F(v)+G(v)Iν]Ne f (v)vdv = Nnαν
Iν

hν
dν. (3.58)

Równanie to musi zachodzić równiėz w warunkach równowagi termodyna-
micznej i wówczas – zgodnie z zasada̧ szczegółowego zrównoważenia – wystar-
cza całkowicie do wyznaczenia obsadzenia poziomun (poniewȧz wszystkie inne
procesy wpływaja̧ce na to obsadzenie sa̧ dokładnie zrównoważone). Biora̧c pod
uwagȩ,̇ze w warunkach równowagi termodynamicznejNn jest dane formuła̧ Boltz-
manna,N+ jest okréslone formuła̧ Sahy, promieniowanie ma rozkład planckowski,
przekrój czynny na jonizacjȩαν jest dany wyrȧzeniem (3.52), a dla jonów wodo-
ropodobnychgn = 2n2, g+ = 1, dostajemy

G(v) =
c2

2hν3 F(v), (3.59)

F(v) =
128π4e10

3
√

3mec3h4

1
n3νv2

(3.60)
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Z każdym aktem rekombinacji zwia̧zana jest emisja fotonu o czȩstósci danej rów-
naniem fotoelektrycznym. Liczba przejść rekombinacyjnych w jednostce czasu i
w jednostce objȩtósci zwia̧zanych z emisja̧ fotonuhν jest równa

N+NeF(v) f (v)vdv.

(Emisjȩ wymuszona̧ dla uproszczenia pomijamy; zreszta̧ ma ona znaczenie tylko
w silnych polach promieniowania.) Jak wyjaśnia Rys. 3.15, fotonyhν moga̧ býc
wysyłane równiėz podczas rekombinacji na wyżej lėza̧ce poziomy. Kȧzde z przej́sć
zaznaczonych na tym rysunku wnosi do emitowanej energii przyczynek równy

∆Eνdν = N+NeF(v) f (v)vhν = N+NeF(v) f (v)vhν
h

mev
dν.

Korzystaja̧c z (3.60) i z równania fotoelektrycznego (3.50), oraz zakładaja̧c
maxwellowski rozkład prȩdkósci elektronów, znajdujemy całkowita̧ energiȩ
promieniowana̧ w czȩstości ν z jednostki objȩtósci w jednostce czasu wewna̧trz
jednostkowego ka̧ta bryłowego, czyli współczynnik emisji:

εν =
128π4 e10

(6π)3/2 m
1/2
e c3 h2

1

(kT)3/2
exp

(

− hν
kT

) ∞

∑
n0

1
n3 exp

(

In
kT

)

. (3.61)

Dla ustalonej czȩstości ν sumowanie zaczynamy od głównej liczby kwantowej
spełniaja̧cej nierównósć

n0≥
(

Ry

hν

)1/2

.

Przy kȧzdej czȩstósci, dla której w sumie wystȩpuja̧cej w wyrażeniu (3.61) po-
jawia siȩ nowy wyraz, nastȩpuje skokowy wzrost ilości promieniowanej ener-
gii. Niecia̧głósci emisji wystȩpuja̧ w tych samych miejscach widma, w których
wystȩpowały niecia̧głósci współczynnika absorpcji: widmo rekombinacyjne jest
odwróceniem absorpcji cia̧głej wywołanej jonizacja̧ atomów.

Promieniowanie rekombinacyjne możemy obserwowác w przypadku rzad-
kiego, optycznie cienkiego gazu o niezbyt wysokiej temperaturze, który po uprzed-
niej jonizacji ochładza siȩ w wyniku rekombinacji. Obiektami astrofizycznymi o
takich włásciwósciach sa̧ niektóre mgławice gazu okołogwiazdowego lub mie¸dzy-
gwiazdowego.

Procesy swobodno–swobodne. Naturalnym uzupełnieniem rozważanych
wyżej procesów zwia̧zano-zwia̧zanych i zwia̧zano-swobodnych sa̧ procesy
swobodno-swobodne czyli promieniste przejścia elektronów swobodnych miȩdzy
stanami energetycznymi kontinuum. Polegaja̧ one na tym,że swobodny elektron
poruszaja̧cy siȩ w polu elektrostatycznym atomu lub jonu pochłania foton promie-
niowania i kosztem jego energii zwiȩksza swoja̧ energiȩ kinetyczna̧.
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Przej́scie swobodno–swobodne można formalnie traktowác jako przej́scie
kwantowe miȩdzy dwoma stanami energetycznymi opisanymi przez dwie urojone
główne liczby kwantowe ik i i l , zdefiniowane w taki sposób, by energia pocza̧tkowa
elektronu była równa

mv2

2
=

Ry

k2 ,

a energia kóncowa, po zaabsorbowaniu fotonuhν,

mv2

2
+hν =

Ry

k2 +hν =
Ry

l2 .

Przekrój czynny liczony na jeden jon i na jeden elektron o pre¸dkósci z przedziału
v, v+dv dla procesu absorpcji fotonu o czȩstości ν można zapisác w postaci

α(ν,v) =
πe2

mec
fkldk

dl
dν

.

Przyjmuja̧c dla siły oscylatora uogólnione przybliżenie Kramersa

fkl =
64

3π
√

3

1
gk

(

1
(il)2 −

1
(ik)2

)−3 gIII

k3l3 ,

gdziegIII jest czynnikiem Gaunta dla przejść swobodno-swobodnych, a waga sta-
tystyczna elektronu swobodnego

gk =
8πm3

e

h3
v

2dv=
16πRy m2

e

h3

v

k3dk.

Współczynnik absorpcji, uwzglȩdniaja̧cy pochłanianie promieniowania przez elek-
trony o wszystkich mȯzliwych prȩdkósciach, jest równy

kf f =
Z ∞

0
α(ν,v)N+Ne f (v)dv.

Przyjmuja̧c,̇ze rozkład prȩdkósci elektronówf (v) jest maxwellowski, po prostych
podstawieniach i wykonaniu całkowania dostajemy ostatecznie

kf f =
4e6

3ch

(

2π
3km3

e

)1/2

N+Ne
gIII

T1/2ν3
= 3,69·108 N+Ne

gIII

T1/2ν3
(3.62),

jeżeli N+ i Ne wyrazimy w cm−3.
Absorpcja swobodno–swobodna charakteryzuje siȩ taka̧ sama̧ zalėznóscia̧ od

czȩstósci jak absorpcja zwia̧zano–swobodna: jest najwiȩksza dla promieniowania
długofalowego i maleje dla fal krótszych odwrotnie proporcjonalnie do trzeciej
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potȩgi czȩstósci. Współczynnikikb f i kf f sa̧ na ogół tego samego rzȩdu i dlatego
oba rodzaje absorpcji powinny być uwzglȩdniane jednocześnie. Oczywíscie zalėz-
nie od warunków dominowác mȯze jeden lub drugi proces. W wysokich tempera-
turach, gdy materia jest w znacznym stopniu zjonizowana, liczba atomów neutral-
nych, w których mogłyby zachodzić przej́scia zwia̧zano-swobodne jest niewielka i
dominuja̧cym źródłem nieprzezroczystości sa̧ przej́scia swobodno-swobodne; od-
wrotnie jest w niskich temperaturach.

Tak jak poprzednio, współczynnik absorpcji należy w niektórych przypadkach
poprawíc na efekt wymuszonej emisji swobodno-swobodnej

k′f f = kf f

[

1−exp

(

− hν
kT

)]

.

Poniewȧz ładunek protonu w atomie wodoru nie jest w pełni ekranowany
przez jeden elektron, przejścia swobodno-swobodne zachodza̧ również w jego
sa̧siedztwie: z punktu widzenia elektronu neutralny atom wodoru jest dodatnim
jonem ujemnego jonu wodorowego. Odpowiedni przekrój czynny został poli-
czony na gruncie mechaniki kwantowej, nie ma jednak prostego przybli̇zenia ana-
litycznego. Znacza̧ce wartości osia̧ga on dopiero dla fal dłuższych od 1200 nm.
ła̧czny współczynnik absorpcji ujemnego jonu wodorowego (dla przej́sć zwia̧zano-
swobodnych i swobodno-swobodnych) liczony na jeden neutralny atom wodoru i
na jednostkȩ ciśnienia elektronowego jest przedstawiony na Rys. 3.14 dla kilku
wartósci temperatury. W temperaturach wyższych od około 10 000 K przyczynek
do nieprzezroczystósci pochodza̧cy od ujemnego jonu wodorowego można zanie-
dbác.

Promieniowanie hamowania.Procesem odwrotnym do absorpcji swobodno–
swobodnej jest spontaniczna emisja promieniowania przez atomy swobodne poru-
szaja̧ce siȩ w polu elektrostatycznym jonów. Przyczyny emisji łatwo mȯzna zro-
zumiéc na gruncie klasycznej teorii promieniowania: elektron swobodny doznaje
przyspieszenia w pobliżu jonu, a zatem staje siȩ źródłem promieniowania elektro-
magnetycznego. Ponieważ emisja zachodzi na koszt energii kinetycznej elektronu
jego ruch ulega zahamowaniu; z tego też powodu omawiane promieniowanie nosi
nazwȩ promieniowania hamowania.

Prawdopodobiénstwo konkretnego przejścia elektronowego nie jest z naszego
punktu widzenia interesuja̧ce: zmiana energii kinetycznej świeca̧cego elektronu
nie mażadnego wpływu na mikroskopowe własności materii. Na przykład nie
ulega istotnej zmianie rozkład prȩdkości elektronów swobodnych, gdyż czȩste zde-
rzenia miȩdzy elektronami bardzo szybko powoduja̧ odtworzenie rozkładu max-
wellowskiego. Du̇ze znaczenie ma natomiast znajomość makroskopowego współ-
czynnika emisji dla promieniowania hamowania, które jest ważnym składnikiem
promieniowania chłodza̧cego materiȩ zjonizowana̧.
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Promieniowanie hamowania jest promieniowaniem cieplnym (tzn. jest nas-
tȩpstwem ruchów cieplnych w plazmie) i można przyjá̧c, że wysyłaja̧ce je elek-
trony maja̧ maxwellowski rozkład prȩdkości; w tym sensie mȯzna załȯzyć, że
promieniuja̧ca materia znajduje siȩ w stanie bliskim równowagi termodynamicz-
nej, a zatem spełnione jest prawo Kirchhoffa

ε f f = k′f f B(T)

gdziek′f f jest współczynnikiem absorpcji swobodno–swobodnej poprawionym na
efekt emisji wymuszonej. Wstawiaja̧c do powyższego wyrȧzenie (3.62), mamy
ostatecznie

ε f f =
4e6

3ch

(

2π
3km3

e

)1/2

N+Ne
gIII

T1/2ν3

[

1−exp

(

− hν
kT

)]

2hν3

c2

1

exp
(

hν
kT

)

−1
=

= 5,44·10−46 N+Ne
gIII

T1/2
exp

(

− hν
kT

) [

J
s cm3 Hz sr

]

. (3.63)

Z zalėznósci tej wynika,że współczynnik emisji jest najwiȩkszy dla małych
czȩstósci. W typowych przypadkach astrofizycznych emisja swobodno–swobodna
przypada na dziedzinȩ radiowa̧ i podczerwona̧ widma. Nate¸żenie promieniowania
maleje jak odwrotnósć pierwiastka kwadratowego z temperatury. Można zatem
oczekiwác, że w dostatecznie wysokich temperaturach promieniowanie hamowa-
nia dominuje nad promieniowaniem rekombinacyjnym.

Promieniowanie synchrotronowe. Promieniowanie to jest zwia̧zane z
przyśpieszeniem, jakiego doznaja̧ cza̧stki naładowane poruszaja̧ce siȩ w makrosko-
powym polu magnetycznym o indukcjiB. Cza̧stka poruszaja̧ca siȩ w polu magne-
tycznym pod wpływem siły Lorentza zakreśla wokół linii sił pola magnetycznego
orbitȩ kołowa̧, której rozmiary zależa̧ od składowej pola prostopadłej do prȩdkości
cza̧stki,Bp; składowa pola równoległa do kierunku ruchu nie wywierażadnego
wpływu na ruch cza̧stki. Ponieważ zazwyczaj istnieja̧ obie składowe prȩdkości,
tor cza̧stki w polu magnetycznym jest linia̧śrubowa̧ nawijaja̧ca̧ siȩ na linie sił pola
(Rys. 3.16). Cza̧stka o ładunkuq i masiemobiega linie pola z czȩstościa̧

νB =
qBp

2πγmc
, (3.64)

gdzie

γ =
1

(

1− v2
c2

)1/2
.

Czȩstósć νB nazywamyczȩstościa̧ Larmoralub czȩstóscia̧żyracji. Ruch po kole
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Rys. 3.16.Ruch elektronu w polu magnetycznym i chwilowy kierunek wia̧zki promieniow-
nia synchrotronowego. Rozwartość wia̧zki jest rzȩduθ∼ 1/γ∼

√

(1− (v2/c2)).

jest ruchem przyspieszonym i tym samym jest źródłem promieniowania elektro-
magnetycznego. Zgodnie z ogólnymi prawami elektrodynamiki promieniowanie
to jest zawarte wewna̧trz stożka, o rozwartósci

Θ≈ 1
γ

[rad],

skierowanego wzdłu̇z chwilowej prȩdkósci cza̧stki. Promieniowanie to jest rów-
nież w wysokim stopniu spolaryzowane.

Cechy widmowe promieniowania synchrotronowego obserwowanego przez
odległego obserwatora, jeżeli znajdzie siȩ on w stȯzku promieniowania, zależa̧ od
energii promieniuja̧cych cza̧stek. Przy stosunkowo małejenergii, gdy prȩdkósci sa̧
małe w porównaniu z prȩdkościa̧ światła, czynnik Lorentzaγ jest bliski jednósci,
promieniowanie jest zawarte w szerokim stożku, a obserwator odbiera promienio-
wanie o czȩstósci νB o niewielkim stopniu polaryzacji. Promieniowanie cza̧stek o
prȩdkósciach nierelatywistycznych nosi nazwȩpromieniowania cyklotronowego.

Przy wiȩkszych prȩdkósciach cza̧stek, gdy zaczynaja̧ odgrywać rolȩ efekty re-
latywistyczne, stȯzek promieniowania zwȩ̇za siȩ, a impulsy promieniowania od-
bierane przez obserwatora traca̧ swój poprzedni charakterzmian sinusoidalnych,
co jest równowȧzne pojawieniu siȩ w widmie, obok czȩstości podstawowejνB,
równiėz czȩstósci harmonicznych 2νB, 3νB itd.

Wreszcie, gdy cza̧stki staja̧ siȩ skrajnie relatywistyczne, tzn.v≈ c, obserwator
odbiera tylko krótkie impulsy z bardzo wa̧skiego stożka, co jest równowȧzne sze-
rokiemu widmu czȩstósci, takiemu jak przedstawiono schematycznie na Rys. 3.17.
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Rys. 3.17. Widmowy rozkład promieniowania sychrotronowego. (a) Elektrony o ma-
łej energii wysyłaja̧ czȩstósć cyklotronowa̧νB; (b) przy wiȩkszej energii elektronów, gdy
stȯzek promieniowania ulega zwȩżeniu, w widmie pojawiaja̧ siȩ również czȩstósci harmo-
niczne 2νB,3νB itd.;(c) w przypadku skrajnie relatywistycznym widmo promieniowanie
synchrotronowego jest praktycznie cia̧głe.

Dokładne rachunki prowadza̧ do wniosku,że w przypadku skrajnie relaty-
wistycznym maksimum energii promieniowania synchrotronowego wypada dla
czȩstósci

νm = 0,29
3
4π

γ2νB (3.65)

Jėzeli Bp wyrazimy w teslach, a energiȩ cza̧stekE w GeV, wówczas dlaνm wyra-
żonego w GHz mamy

νm = 4,7·107 Bp E2. (3.66)

Wzór ten stosuje siȩ tylko do promieniowania elektronów; promieniowanie cza̧stek
ciȩższych mȯzna na ogół pominá̧c.

W praktyce, promieniowanie dobiegaja̧ce do obserwatora jest wysyłane przez
wiele cza̧stek, co oczywiście prowadzi do znacznego ”rozmycia” obserwowanych
czȩstósci, chóc nie zmienia w zasadzie położenia maksimum rozkładu promienio-
wania.

Charakterystyczna̧ cecha̧ promieniowania synchrotronowego pojedynczego
elektronu jest wysoki stopién polaryzacji okréslony przez prȩdkósć oraz ka̧t miȩdzy
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Rys. 3.18.Zderzenie kwantuhν0 ze spoczywaja̧cym elektronem. Pȩd fotonu przed zde-
rzeniem,p0 = hν0/c, pȩd fotonu po zderzeniu,p = hν/c, i pȩd elektronu po zderzeniu,P,
spełniaja̧ zasadȩ zachowania pȩdu.

kierunkiem pola magnetycznego i kierunkiem chwilowej prȩdkósci. Odbierane
przez obserwatora promieniowanie jest suma̧ przyczynków pochodza̧cych od wielu
elektronów o ró̇znych kierunkach prȩdkości i gdy rozkład prȩdkósci elektronów
jest izotropowy, w promieniowaniu reprezentowane sa̧ wszystkie mȯzliwe płasz-
czyzny polaryzacji i promieniowanie ła̧czne jest odbierane jako niespolaryzowane.
Tak wiȩc promieniowanie synchrotronowe chmury elektronów przenikniȩtej po-
lem magnetycznym, zwłaszcza odbierane w wa̧skim zakresie widmowym, bȩdzie
trudne do odró̇znienia od promieniowania termicznego. Sytuacja bȩdzie jednak
całkowicie odmienna, np. w przypadku strumienia elektronów poruszaja̧cych siȩ w
jednorodnym lub w jakís sposób uporza̧dkowanym polu magnetycznym. W takim
przypadku wszystkie elektrony wysyłaja̧ promieniowanie opodobnych charaktery-
stykach i promieniowanie ła̧czne ma zarówno rozkład widmowy, jak i polaryzacjȩ
wyraźnie odmienne niż promieniowanie termiczne.

Najczȩ́sciej zakłada siȩ,̇ze rozkład energii elektronów jest typu

N(E)dE∼ E−sdE.

Dokładne obliczenia prowadza̧ do wniosku,że rozkład widmowy wysyłanego pro-
mieniowania jest wtedy

I(ν)∼ ν−(s−1)/2,

przy polaryzacji ró̇znej od zera.
Rozpraszanie.Rozpraszanie jest procesem oddziaływania materii z promie-

niowaniem jakósciowo odmiennym od zjawisk absorpcji omówionych wyżej. W
wyniku rozpraszania foton nie ulega zniszczeniu, lecz tylko zmienia kierunek ru-
chu i w ogólnym przypadku – czȩstość. Z astrofizycznego punktu widzenia naj-
ważniejszym procesem jest rozpraszanie fotonów na swobodnych elektronach.
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Z punktu widzenia mechaniki kwantowej rozpraszanie wygla̧da tak samo jak
zderzenie dwóch cza̧stek: fotonu i elektronu. Geometria zderzenia jest przed-
stawiona na Rys. 3.18. Foton o energiihν0 i pȩdzie p0 = hν0/c zderza siȩ z
elektronem spoczywaja̧cym w naszym układzie odniesienia,tzn. maja̧cym pȩd
pocza̧tkowyp0 = 0 i (relatywistyczna̧) energiȩ spoczynkowa̧E0 = mec

2. Po zde-
rzeniu foton ma pȩdp = hν/c i energiȩhν. Zgodnie z zasada̧ zachowania pȩdu,
pȩd elektronu po zderzeniu

P = p0−p.

Poniewȧz sa̧ to wielkósci wektorowe, wiȩc

P2 = p2
0 + p2−2pp0 cosθ.

Energia elektronu po zderzeniu,E, wynika z zasady zachowania energii

E +hν = mec
2 +hν0.

Relatywistyczna energia elektronu jest dana równaniem

E2 = m2
ec

4 +P2c2.

Z trzech ostatnich równán wynika po prostych przekształceniach

ν =
ν0

1+ hν0
mec

2 (1−cosθ)
. (3.67).

Z powyższego zwia̧zku miȩdzy czȩstościa̧ fotonu po zderzeniu (rozproszeniu) i
przed zderzeniem wynika ważny wniosek,̇ze fotony o energiach znacznie mniej-
szych od energii spoczynkowej elektronu, dla którychhν ≪ mc2, ulegaja̧ roz-
proszeniu bez zmiany czȩstości. Poniewȧz energia spoczynkowa elektronu jest
równa 0,51 MeV, z powodzeniem można uznác, że promieniowanie widzialne i
miȩkkie promieniowanie rentgenowskie rozpraszaja̧ siȩna swobodnych elektro-
nach bez zmiany energii. Rozpraszanie o takiej własności nazywamy rozprasza-
niem Thompsona.

Klasyczny przekrój czynny elektronu na rozpraszanie Thompsona jest równy

σT =
8πe4

3m2
e c4

= 6,65·10−25 cm2. (3.68)

(Wynik ten mȯzna prosto uzyskác z (3.4), przyjmuja̧cν0 = 0 i γ = 0. Jest to rów-
nowȧzne potraktowaniu rozpraszaja̧cego elektronu jako tłumionego oscylatora o
zerowej czȩstósci drgán własnych.)
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Rys. 3.19.Przekrój czynny na rozpraszanie fotonów na swobodnych elektronach w całym
zakresie energii (formuła Kleina–Nishiny).

Makroskopowy współczynnik ekstynkcji zwia̧zanej z rozpraszaniem wyrȧzony
w cm−1 dostajemy mnȯza̧c przekrój czynny przez liczbȩ elektronów swobodnych
w cm3,

sT = σTNe.

W szczególnym przypadku materii całkowicie zjonizowanej,na podstawie (2.47)
mamy

sT = σT
ρ

2mH
(1+X) = 0,20ρ(1+X) [cm−1]. (3.69)

Jak wynika z (3.68), thompsonowski przekrój czynny jest odwrotnie proporcjo-
nalny do kwadratu masy cza̧stki rozpraszaja̧cej, co pozwala zaniedbác efekty roz-
praszania na cza̧stkach ciȩższych od elektronu.

Przybli̇zenie Thompsona przestaje być poprawne, gdy energie kwantów staja̧
siȩ porównywalne z energia̧ spoczynkowa̧ elektronu. Przekrój czynny jest wów-
czas dany kwantowomechaniczna̧ formuła̧ Kleina–Nishiny.Rozpraszanie fo-
tonów o du̇zych energiach nazywamyefektem (lub rozpraszaniem) Comptona.
Wprowadzaja̧c oznaczenieε = hν/mec2 możemy formułȩ Kleina–Nishiny zapisać
w postaci

σC =
3
4

σT

{

1+ ε
ε2

[

2+2ε
1+2ε

− ln(1+2ε)
ε

]

+
ln(1+2ε)

2ε
− 1+3ε

(1+2ε)2

}

. (3.70)

łatwo mȯzna sprawdzíc, że dlaε→ 0 comptonowski przekrój czynny da̧ży do prze-
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kroju thompsonowskiego,σC→ σT , natomiast dlaε→ ∞

σC→
3
8

σT
1
ε
(ln2ε+

1
2
).

Przebieg przekroju czynnego w całym zakresie energii fotonów jest przedstawiony
na Rys. 3.19.

Z (3.67) wynika,że dla du̇zych energii pocza̧tkowych fotonów,hν0≫ mec
2,

energia kwantu po rozproszeniu jest rzȩdu energii spoczynkowej elektronu,hν ∼
mec

2. Oznacza to,̇ze fotony o du̇zych energiach bardzo szybko traca̧ pierwotna̧
energiȩ i przekazuja̧ ja̧ swobodnym elektronom. Zwróćmy przy tym uwagȩ,̇ze
w obszarze energii odpowiadaja̧cym rozpraszaniu Comptona, jako swobodne na-
leży uwȧzác równiėz elektrony zwia̧zane w atomach, ponieważ energie uzyski-
wane przez nie w wyniku rozpraszania fotonów sa̧ wielokrotnie wiȩksze od energii
wia̧zania, która nie odgrywȧzadnej roli w bilansie energetycznym procesu.

Podwójny efekt Comptona.Równolegle do opisanych wyżej zjawisk rozpra-
szania oddziaływanie fotonu ze swobodnym elektronem może býc źródłem dwóch
fotonów, co zapisujemy symbolicznie w postaci równania ”reakcji”

hν0 +e→ hν1 +hν2 +e.

W zasadzie podział energii miȩdzy dwoma powstaja̧cymi kwantami mȯze býc do-
wolny. Jėzeli jednak ograniczymy siȩ do przypadku, gdy oba fotony maja̧ porów-
nywalne energie iε≪ 1, to przekrój czynny na podwójne rozpraszanie Comptona
przybiera prosta̧ (przybliżona̧) postác

σpC≈
1

137
σTε2.

Gdy energie obu fotonów sa̧ porównywalne, aleε≫ 1, to

σpC≈
1

137
σT

1
ε
.

Podwójne rozpraszanie Comptona jest znacznie mniej prawdopodobne od rozpra-
szania pojedynczego.

Z astrofizycznego punktu widzenia najbardziej interesuja̧cy jest przypadek,
gdy jeden z powstaja̧cych fotonów ma bardzo mała̧ energiȩ,odpowiadaja̧ca̧ pod-
czerwieni lub promieniowaniu radiowemu. Przekrój czynny dla podwójnego
efektu Comptona z wytworzeniem fotonuhν2 o energii znacznie mniejszej niż
energia fotonu pierwotnego i drugiego fotonu ”rozproszonego”, tzn. hν2 ≪
hν0, hν1, jest w przybli̇zeniu dany wyrȧzeniem

dσr ≈ σpC
dν2

ν2
. (3.71)
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Jest to przekrój ró̇zniczkowy na wytworzenie fotonu o czȩstości zawartej w prze-
dzialeν2, ν2 + dν2. Całkowity przekrój czynny jest równy całce po czȩstościach.
Całka z (3.71) po wszystkich czȩstościach jest rozbiėzna i przy całkowaniu mu-
simy pominá̧c najmniejsze czȩstości. Jednak niezależnie do wynikaja̧cych sta̧d
niedokładnósci, okazuje siȩ,̇ze interesuja̧cy nas przekrój czynny jest tego samego
rzȩdu co przekrój czynny na podwójne rozpraszanie Comptona. Omawiany efekt
może býc źródłem długofalowego promieniowania gora̧cej i rzadkiej plazmy (np.
w źródłach rentgenowskich).

Rozpraszanie Rayleigha.Inny wȧzny przypadek rozpraszania odnosi siȩ do
oddziaływania tłumionego oscylatora z promieniowaniem o czȩstósci du̇zo mniej-
szej od czȩstósci rezonansowej, tzn. gdyν ≪ ν0. Przy takim załȯzeniu mo-
żemy dokonác przybli̇zenia(ν2

0−ν2)2≈ ν4
0. Wstawiaja̧c to przybli̇zenie do (3.4) i

pomijaja̧cγ2 w porównaniu zν0, otrzymujemy

σR = σT

(

ν
ν0

)4

.

Oscylatorem, na którym nastȩpuje rozproszenie, jest w tymprzypadku kȧzde do-
zwolone przej́scie elektronowe w atomie lub cza̧steczce. Powyższe wyrȧzenie na-
leży wiȩc poprawíc na efekty kwantowe przez pomnożenie go przez siłȩ oscylatora
dla danego przejścia

σR = σT fdg

(

ν
ν0

)4

. (3.72)

Poniewȧz energia fotonu jest znacznie mniejsza od różnicy energii miȩdzy ”roz-
praszaja̧cymi” stanami elektronowymi, sam fakt rozproszenia nie powoduje przej-
ścia elektronowego w atomie. Rozpraszanie takie nosi nazwe¸ rozpraszania Ray-
leigha. Jest ono szybko zmienna̧ funkcja̧ czȩstości i jego wielkósć maleje szybko
z długóscia̧ fali. Odgrywa ono wȧzna̧ rolȩ w atmosferach gwiazd o umiarkowanej
temperaturze (typów G, K), w których wodór jest neutralny i wiȩkszósć atomów
znajduje siȩ w stanie podstawowym. Najważniejszymi czȩstósciami rezonanso-
wymi sa̧ wówczas czȩstości linii serii Lymana połȯzone w nadfiolecie; rozprasza-
niu ulega przede wszystkim promieniowanie widzialne.

W gwiazdach o najniższych temperaturach (typu M) wodór wystȩpuje głów-
nie w postaci cza̧steczkowej. Elektronowe przejścia w cza̧steczkach H2 sa̧ równie
wydajnym źródłem rozpraszania Rayleigha co przejścia w atomach wodoru; prze-
kroje czynne na rozpraszanie sa̧ w obu przypadkach porównywalne. Rozpraszanie
Rayleigha na cza̧steczkach wystȩpuja̧cych w atmosferze ziemskiej powoduje nie-
bieskie zabarwienie dziennego nieba i określa czȩ́sciowo cechy ekstynkcji atmos-
ferycznej.
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Odwrotny efekt Comptona. Zjawisko rozpraszania może wygla̧dác inaczej
niż to przedstawialísmy poprzednio, jėzeli elektron nie znajduje siȩ w spoczynku,
lecz w układzie obserwatora porusza siȩ z duża̧ (relatywistyczna̧) prȩdkościa̧. Brak
symetrii wzglȩdem rozproszenia Comptonowskiego wynika sta̧d,że zgodnie z za-
sadami teorii wzglȩdnósci przy zmianie układu odniesienia zmienia siȩ prȩdkość
elektronu, ale prȩdkósć fotonu pozostaje niezmieniona i w obu układach jest równa
prȩdkósci światła: w wyniku relatywistycznego efektu Dopplera zmianie ulega
tylko czȩstósć fotonu. Mȯzna wykazác, że w układzie zwia̧zanym z obserwatorem
foton, który przed rozproszeniem miał czȩstość ν0 na tyle mała̧,̇ze γhν0≪ mec2,
po rozproszeniu ma czȩstość

ν2≈ γ2ν0.

Przekrój czynny dla takiego rozpraszania jest w przybliżeniu równy

σaC≈ γ2σT . (3.73)

Szybkie (relatywistyczne) elektrony poruszaja̧ce siȩ w polu fotonów o małej
energii ulegaja̧ wskutek odwrotnego efektu Comptona wydajnemu hamowaniu,
znaczna̧ czȩ́sć swej energii przekazuja̧c rozpraszanym fotonom, co powoduje, że
obok pierwotnych fotonów pojawiaja̧ siȩ fotony o dużej energii (czȩstósci).

Nieprzezroczystósć materii. O nieprzezroczystósci materii decyduja̧ wszyst-
kie omówione wẏzej procesy, w wyniku których czȩść promieniowania jest usu-
wana z pierwotnej wia̧zki. Ilósciowa̧ miara̧ nieprzezroczystości jest wystȩpuja̧cy
w równaniu transportu współczynnik ekstynkcji. Jego wielkość jest okréslona
przez iloczyn przekroju czynnego dla rozważanego procesu i liczby cza̧stek
biora̧cych udział w tym procesie. Mówia̧c najogólniej, nieprzezroczystósć materii
jest funkcja̧ gȩstósci, temperatury (charakteryzuja̧cych stan materii) i oczywiście
czȩstósci. Na Rys. 3.20. zaznaczone sa̧ obszary dominacji poszczególnych, po-
znanych wẏzej źródeł nieprzezroczystości dla materii o składzie chemicznym ty-
powym dla gwiazd typu Słónca. W zakresie najwẏzszych temperatur materia jest
całkowicie zjonizowana i najwȧzniejszym źródłem nieprzezroczystości jest roz-
praszanie na swobodnych elektronach. Przejścia swobodno–swobodne, chociaż
równiėz wynikaja̧ z oddziaływania promieniowania ze swobodnymi elektronami,
zaczynaja̧ przewȧzác dopiero przy wystarczaja̧co dużych gȩstósciach: opisuja̧cy je
współczynnik absorpcji jest wprost proporcjonalny do kwadratu gȩstósci i dlatego
szybko maleje w miarȩ jak materia staje siȩ coraz rzadsza.Przej́scia zwia̧zano–
swobodne i zwia̧zano–zwia̧zane moga̧ oczywiście zachodzić tylko w materii, w
której istnieja̧ elektrony zwia̧zane z atomami lub jonami iwtedy wystȩpuja̧ zawsze
jednoczésnie.

W materii gȩstej i chłodnej elektrony zaczynaja̧ ulegać degeneracji i procesy
oddziaływania materii z promieniowaniem przestaja̧ odgrywać znaczniejsza̧ rolȩ
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Rys. 3.20. Obszary dominacji ró̇znych procesów oddziaływania promieniowania z
materia̧. I – rozpraszanie na swobodnych elektronach, II – przej́scia zwia̧zano-zwia̧zane i
zwia̧zano-swobodne, III – przejścia swobodno–swobodne, IV – obszar degeneracji elektro-
nów, w którym za przenoszenie energii jest odpowiedzialne przewodnictwo cieplne zdege-
nerowanych elektronów. Linia̧ przerywana̧ zaznaczony jest w przybliżeniu zakres gȩstości
i temperatury w materii słonecznej. Gȩstość jest wyrȧzona w kg m−3.

w transporcie energii, który zostaje zdominowany przez przewodnictwo zdegene-
rowanych elektronów. Linia przerywana na Rys. 3.20 pokazuje zakres gȩstósci i
temperatur z jakimi mamy do czynienia w Słońcu – od centrum do powierzchni.

Na Rys. 3.20 zaznaczone sa̧ tylko obszary dominacji poszczególnych pro-
cesów, co nie oznacza,że tylko one decyduja̧ o nieprzezroczystości: całkowity
współczynnik ekstynkcji jest suma̧ współczynników dla wszystkich procesów i dla
wszystkich składników materii. Współczynnik ten dla każdej wartósci temperatury
i gȩstósci jest ponadto funkcja̧ długości fali. Obliczenia współczynnika ekstynkcji
sa̧ skomplikowanym zadaniem numerycznym, zwłaszcza w zakresie niskich tem-
peratur, w których nalėzy uwzglȩdníc przyczynki pochodza̧ce od licznych atomów
i cza̧steczek. W praktyce posługujemy siȩ najczȩściej współczynnikami ekstynkcji
obliczonymi dla ró̇znych kombinacji parametrów indexwspółczynnik ekstynkcji-
fizycznych materii i zestawionymi w postaci tablic. Przykładowe wyniki takich
obliczén sa̧ przedstawione na Rys. 3.21.

Modele atmosfer. Znajomósć przedstawionych wẏzej machanizmów oddzia-
ływania promieniowania z materia̧ jest warunkiem niezbȩdnym przy konstruowa-
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Rys. 3.21.Typowy wkład ró̇znych procesów do nieprzezroczystości materii. rR oznacza
rozpraszanie Rayleigha.

niu wiarygodnych modeli atmosfer gwiazdowych, czyli mówia¸c w wielkim skrócie
– przy próbach odtworzenia szczegółów fizycznej budowy zewnȩtrznych warstw
gwiazdy i rozkładu energii w widmie opuszczaja̧cego ja̧ promieniowania. Problem
ten sam w sobie stanowi oddzielny dział dzisiejszej atrofizyki teoretycznej zwany
teoria̧ atmosfer, któremu poświȩcane sa̧ oddzielne monografie. W tym miejscu wy-
starczy, jėzeli ograniczymy siȩ do przedstawienia zasadniczych założén wykorzy-
stywanych przy konstruowaniu modeli atmosfer i do przytoczenia najwȧzniejszych
wyników teoretycznych.

Przez atmosferȩ gwiazdy bȩdziemy rozumieli te jej warstwy zewnȩtrzne, w
których formowane jest ostatecznie opuszczaja̧ce ja̧ i obserwowane przez nas pro-
mieniowanie. Omówienie podstawowych procesów fizycznych zwia̧zanych z prze-
noszeniem energii w gwiazdach i wzajemnych oddziaływań promieniowania i ma-
terii jest tréscia̧ paragrafów ”Transport energii w gwiazdach” i dwóch dalszych,
znajduja̧cych siȩ w rozdz. 8. O ile jednak we wnȩtrzach gwiazd rozkład widmowy
promieniowania (którego i tak nie moglibyśmy obserwowác) jest dla nas zupeł-
nie nieinteresuja̧cy, o tyle w przypadku atmosfer, właśnie widmo promieniowania
i jego zalėznósć od parametrów fizycznych materii sa̧ głównym przedmiotem na-
szego zainteresowania. Problem atmosfer jest zatem z punktu widzenia transportu
promieniowania znacznie trudniejszy do rozwia̧zania: struktura atmosfery jest
bowiem (z rzadkimi wyja̧tkami) silnie sprzȩżona z cechami promieniowania, co
pocia̧ga za soba̧ konieczność jednoczesnego rozwia̧zywania równania transportu
promieniowania i równán opisuja̧cych stan fizyczny materii. Dla ułatwienia sobie
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Rys. 3.22.Atmosfera płaskorównoległa.

tego zadania odwołujemy siȩ do pomocy rozlicznych założén upraszczaja̧cych, z
których najwȧzniejsze sa̧ nastȩpuja̧ce.

Atmosfera płaskorównoległa. Jėzeli grubósć atmosfery jest znacznie mniej-
sza od promienia gwiazdy (albo mówia̧c inaczej - droga swobodna fotonu
oddziałuja̧cego z materia̧ jest znacznie krótsza od promienia gwiazdy), to mȯzemy
przyjá̧c, że z punktu widzenia fotonu atmosfera składa siȩ wielu nałożonych na
siebie płaskich warstw o jednorodnych własnościach fizycznych. Konsekwencja̧
tego załȯzenia jest sprowadzenie równania transportu do problemu jednowymiaro-
wego. Przyjmijmy oznaczenia takie jak na Rys. 3.22. Zmiennaz jest geometryczna̧
głȩbokóscia̧ w atmosferze, liczona̧ od jej ”górnego krańca” w gła̧b. Oczywíscie
płaszczyznaz= 0 jest tylko umownym pocza̧tkiem atmosfery. Atmosfera na ogół
nie kónczy siȩ w sposób nagły, lecz stopniowo rozrzedza siȩ w próżniȩ. Ponie-
waż jednak jej rozrzedzona czȩść ma ju̇z niewielki wpływ na promieniowanie,
położenie płaszczyzny zerowej nie ma wiȩkszego znaczenia, zwłaszcza,̇ze i tak
za zmienna̧ niezależna̧ posłu̇zy nam grubósć optyczna, zwia̧zana z głȩbokościa̧
geometryczna̧ znanym nam już zwia̧zkiem (1.28), który obecnie zapiszemy w po-
staci

dτν = kνdz=−kνdl cosϑ. (3.74)
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Zwróćmy uwagȩ, że głȩbokósć optyczna rósnie w tym samym kierunku co
głȩbokósć z i podobnie jak ona mȯze rosná̧c do nieskónczonósci. Oznacza to,
że atmosfera jest ograniczona tylko od góry, czyli jak mówimy – jestpółnieskoń-
czona.

Wyznaczaja̧c dl z (3.74) i wstawiaja̧c do (1.27) dostajemy równanie transportu
promieniowania w przybli̇zeniu płaskorównoległym

µ
dIν

dτ
= Iν−Sν, (3.75)

gdzie zgodnie z powszechnie stosowanym zwyczajem oznaczyliśmy µ= cosϑ.
Opuszczaja̧c dla wygody wskaźnikν, mnȯza̧c obie strony przez exp(−τ/µ) i
całkuja̧c w granicach odτ1 doτ2, dostajemy formalne rozwia̧zanie równania trans-
portu

I(τ1,µ) = I(τ2,µ)exp[−(τ2− τ1)/µ]+

Z τ2

τ1

S(τ′)exp[−(τ′− τ1)/µ)]dτ′/µ. (3.76)

W polu promieniowania wygodnie jest wyróżnić promieniowanie płyna̧ce ”w
górȩ”, dla którego 1≥ µ≥ 0 i promieniowanie płyna̧ce ”w dół”, dla którego
−1≤ µ≤ 0. W pierwszym przypadku, wybierzmy jako górna̧ granicȩ całkowa-
nia τ2 = ∞ i przyjmijmy τ1 = τ, co daje dla promieniowania płyna̧cego ”w górȩ”

I(τ,µ) =

Z ∞

τ
S(τ′)exp[−(τ′− τ)/µ]dτ′/µ 1≥ µ≥ 0. (3.77)

Dla promieniowania płyna̧cego ”w dół” wybierzmyτ2 = 0 i τ1 = τ. Zakładaja̧c,
że na powierzchni atmosfery promieniowanie biegna̧ce ”w dół” znika, tzn.
I(0,µ) ≡ 0, mamy

I(τ,µ) =−
Z τ

0
S(τ′)exp[−(τ′− τ)/µ]dτ′/µ −1≤ µ≤ 0. (3.78)

Rozwia̧zania te maja̧ charakter tylko formalny, jak długo nie znana jest funk-
cja źródłowaS(τ). Nie mniej jednak, mȯzna na ich podstawie uzyskać w prosty
sposób interesuja̧cy wniosek odnosza̧cy siȩ do kierunkowego rozkładu natȩ̇zenia
promieniowania opuszczaja̧cego płaskorównoległa̧ atmosferȩ gwiazdy. Doko-
najmy rozwiniȩcia funkcji źródłowej na szereg potȩgowywzglȩdem głȩbokósci
optycznejt

S(t) =
∞

∑
0

akt
k = a0 +a1t +a2t

2 + · · · . (3.79)

Zgodnie z równaniem (3.77), promieniowanie opuszczaja̧cepowierzchniȩ atmos-
fery jest równe

I(0,µ) =

Z ∞

0
S(τ′)exp(−τ′/µ)dτ′/µ. (3.80)
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Wstawiaja̧c w miejsce funkcji źródłowej rozwiniȩcie (3.79) otrzymujemy

I(0,µ) =
Z ∞

0

∞

∑
0

akt
k exp[−t/µ)]dt/µ =

=
∞

∑
0

akµ
k

Z ∞

0

(

t
µ

)k

exp

(

− t
µ

)

d

(

t
µ

)

=

=
∞

∑
0

akk!µk = a0 +a1cosϑ+2a2cos2 ϑ+ · · · . (3.81)

W wyrażeniu tym natȩ̇zenie I oraz współczynniki rozwiniȩciaak sa̧ oczywíscie
funkcjami czȩstósci ν. Z dobrym przybli̇zeniem mȯzemy załȯzyć, że funkcja źró-
dłowa zmienia siȩ powoli z głȩbokościa̧ optyczna̧, tak iż o jej zmianach decy-
duje przede wszystkim wyraz liniowya1 cosϑ. W takim przypadku mȯzemy w
rozwiniȩciu (3.81) zostawić tylko dwa pierwsze wyrazy

I(0,ϑ) ≈ a0 +a1cosϑ

Wynika sta̧d,że natȩ̇zenie promieniowania opuszczaja̧cego atmosferȩ zależy od
kierunkuϑ. Jėzeli a1 > 0, czyli w danej czȩstósci funkcja źródłowa rósnie ze wzro-
stem głȩbokósci optycznej, to natȩ̇zenie jest najwiȩksze w kierunkuϑ = 0o,µ= 1
i najmniejsze w kierunkuϑ = 90o,µ= 0. Zjawisko to nosi nazwȩpociemnie-
nia brzegowegoi jest łatwe do zaobserwowania ẃswietle widzialnym na tarczy
słonecznej, która jest najjaśniejsza wśrodku, gdy obserwujemy promieniowanie
opuszczaja̧ce powierzchniȩ Słońca pod ka̧temϑ = 0o, i najciemniejsza na brzegu
(sta̧d nazwa), ska̧d dobiega do nas promieniowanie opuszczaja̧ce powierzchniȩ
Słońca pod ka̧tem bliskim 90o. Poniewȧz optyczne promieniowanie Słońca za-
leży od temperatury materii, która rośnie wraz z głȩbokóscia̧, wiȩc równiėz i funk-
cja źródłowa w dziedzinie widzialnej powinna wzrastać z głȩbokóscia̧ optyczna̧
i, zgodnie z tym co obserwuje siȩ w rzeczywistości, prowadzíc do pociemnienia
brzegu tarczy słonecznej. Jeżeli a1 < 0, to powinnísmy obserwowác pojaśnienie
brzegowe. Taka sytuacja rzeczywiście ma miejsce na Słońcu w dziedzinie fal ra-
diowych emitowanych przez gora̧ce obszary korony, której temperatura, a tym sa-
mym i funkcja źródłowa, rósnie na zewna̧trz.

Atmosfera w stanie równowagi hydrostatycznej. Drugim załȯzeniem
odnosza̧cym siȩ do atmosfer gwiazdowych jest przyjȩcie,że w ich obrȩbie,
podobnie zreszta̧ jak w całej gwieździe, gradient ciśnienia w kȧzdym miejscu jest
dokładnie równowȧzony przez siłȩ grawitacji. W przypadku płaskorównoległym,
matematycznym wyrazem równowagi hydrostatycznej jest równanie

dP
dz

= ρg, (3.82)
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z warunkiem brzegowymP = 0 dlaz= 0. Císnienie całkowite jest suma̧ ciśnienia
gazuPg i ciśnienia promieniowaniaPr . Poniewȧz w równaniu transportu promie-
niowania zmienna̧ niezależna̧ jest grubósć optyczna, logiczne jest użycie jej rów-
nież w równaniu równowagi. W celu pozbycia siȩ zależnósci drogi optycznej od
czȩstósci najwygodniej jest zdefiniować standardowa̧ głȩbokość optyczna̧

dτstd = kstddz,

odpowiadaja̧ca̧ dowolnie wybranej, ale ustalonej czȩstości (długósci fali). Jako
standardowa̧ długósć fali przyjmuje siȩ najczȩ́sciej 500 nm. Za pomoca̧ tej zmien-
nej równanie równowagi mȯzna zapisác w postaci

dPg

dτstd
=

gρ
kstd
− dPr

dτstd
. (3.83)

Wyrażenie na gradient ciśnienia promieniowania jest wyprowadzone w rozdziale 7
i jest dane wyrȧzeniem (7.1).

Atmosfera stacjonarna. Załȯzenie to oznacza,̇ze zaniedbujemy wpływ, jaki
na strukturȩ atmosfery moga̧ mieć ewentualne pulsacje, ekspansja otoczek i wia-
trów gwiazdowych, fale uderzeniowe, turbulencja itp. Matematycznym wyrazem
tego załȯzenia jest niezalėznósć od czasu wszystkich równań problemu. Wyniki
odnosza̧ce siȩ do atmosfer stacjonarnych można z dobrym przybli̇zeniem stoso-
wać równiėz np. do zjawisk w atmosferach gwiazd pulsuja̧cych. Zazwyczaj czas
osia̧gania przez materiȩ stanu równowagi termicznej (tzn. ustalenie siȩ maxwel-
lowskiego rozkładu prȩdkósci cza̧stek i równowagowego rozkładu obsadzeń pozio-
mów energetycznych) jest znacznie krótszy od czasu charakteryzuja̧cego zmiany
parametrów fizycznych wskutek pulsacji.

Lokalna równowaga termodynamiczna. Atmosfera, przez która̧ przepływa pro-
mieniowanie i w której istnieja̧ gradienty wszystkich wielkości fizycznych nie
może jako całósć znajdowác sie w stanie równowagi termodynamicznej. Nie
mniej jednak mȯzemy przyjá̧c załȯzenie,że pomimo istnienia wspomnianych gra-
dientów, lokalnie materia i promieniowanie zachowuja̧ siȩ w przybliżeniu tak,
jakgdyby znajdowały siȩ w stanie równowagi termodynamicznej. Znaczy to,̇ze
dla kȧzdego miejsca atmosfery istnieje jedna wartość temperatury okréslaja̧cej
takie wielkósci lokalne, jak obsadzenie stanów energetycznych (rozkład Bolt-
zmanna), rozkład prȩdkości cza̧stek (rozkład Maxwella), stan jonizacji (formuła
Sahy) oraz widmowy rozkład emisji termicznej (funkcja Plancka). W przybli̇ze-
niu tym sprzȩ̇zenie materii z promieniowaniem nastȩpuje w wyniku kolejnych ak-
tów absorpcji i emisji: absorbowane jest promieniowanie (Iν) niosa̧ce informacje o
głȩbszych i gorȩtszych warstwach atmosfery, natomiast promieniowanie reemito-
wane okréslone jest przez lokalna̧ wartość temperatury.



112

Przyjȩcie załȯzenia lokalnej równowagi termodynamicznej ogromnie uprasz-
cza obliczanie modeli atmosfer. Nie wprowadza też istotnych błȩdów do wyników
odnosza̧cych siȩ do budowy atmosfery oraz wysyłanego przez nia̧ widma cia̧głego.
Nalėzy je jednak odrzucić w niektórych przypadkach dotycza̧cych linii widmo-
wych, zwłaszcza tych, które formuja̧ siȩ w najwyższych i najbardziej rozrzedzo-
nych warstwach atmosferycznych. Stosunkowo rzadkie zderzenia i silny strumién
promieniowania odpowiadaja̧cego temperaturze wyraźnieróżnej od temperatury
lokalnej moga̧ spowodować, że obsadzenie poziomów atomowych bȩdzie znacz-
nie odbiegác od obsadzenia boltzmannowskiego. W takiej sytuacji konieczne jest
rozwia̧zanie układu równán równowagi statystycznej, uwzglȩdniaja̧cych wszystkie
możliwe procesy fizyczne decyduja̧ce o obsadzeniu poszczególnych poziomów w
lokalnych warunkach temperatury kinetycznej, gȩstości i promieniowania.

Atmosfera w równowadze promienistej. Załȯzenie to oznacza,̇ze w kȧzdym
miejscu atmosfery całkowita energia usuniȩta z wia̧zki,

Z

4π

Z ∞

0
kνIνdνdω,

jest równa całkowitej energii wniesionej do pola promieniowania

Z

4π

Z ∞
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Z

4π

Z ∞

0
kνSνdνdω.

Całkuja̧c równanie transportu (3.75) po pełnym ka̧cie bryłowym i po wszystkich
czȩstósciach mamy

d
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Z
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Z ∞

0
ενdνdω = 0. (3.84)

Założenie równowagi promienistej w atmosferze, w której nie ma ´zródeł ener-
gii, jest wiȩc równowȧzne ża̧daniu, by płyna̧cy przez nia̧ integralny strumień
promieniowania był wielkóscia̧ stała̧. Temperatura efektywna, bȩda̧ca zgodnie z
(2.32) miara̧ strumienia całkowitego, jest wiȩc jednym z parametrów globalnych
charakteryzuja̧cych atmosferȩ. Drugim parametrem jest przyspieszenie grawita-
cyjne na powierzchni, wystȩpuja̧ce w równaniu równowagi,a trzecim - skład che-
miczny, od którego przede wszystkim zależa̧ współczynniki ekstynkcji i emisji
wystȩpuja̧ce w równaniu transferu.

Założenie równowagi promienistej nie zawsze jest spełnione. W rozdziale 8
omówiony jest szczegółowo drugi sposób przenoszenia energii - konwekcja. Kon-
wekcja pojawia siȩ w materii gwiazdowej zawsze wtedy, gdy gradient temperatury
konieczny do przeniesienia strumienia energii promienistej staje siȩ wiȩkszy od
gradientu adiabatycznego. W modelach konstruowanych dla zadanego strumienia
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(czyli zadanej temperatury efektywnej) konieczne jest zatem sprawdzanie na każ-
dym poziomie atmosfery czy spełniony jest warunek równowagi konwektywnej
(8.63). Jėzeli w danym miejscu atmosfery istnieja̧ warunki sprzyjaja¸ce pojawie-
niu siȩ konwekcji, to warunek stałości strumienia promienistego (3.84) musimy
zasta̧píc warunkiem stałósci strumienia całkowitego, bȩda̧cego suma̧ strumienia
promienistegoFprom i konwektywnegoFkonw

F = Fprom+Fkonw = const. (3.85)

W atmosferach, w odró̇znieniu od wnȩtrz, pojawienie siȩ konwekcji nie oznacza,
że cały strumién jest przenoszony na drodze konwektywnej; temperatura i ge¸stósć,
a tym samym równiėz pojemnósć cieplna, elementów konwektywnych jest na tyle
mała,że znaczna czȩść energii jest w dalszym cia̧gu przenoszona na drodze pro-
mienistej.

Warunki sprzyjaja̧ce pojawieniu siȩ konwekcji wystȩpuja̧ przede wszystkim w
warstwie czȩ́sciowej jonizacji wodoru, gdzie znacznemu zmniejszeniu ulega gra-
dient adiabatyczny (patrz czȩść V). W gwiazdach gora̧cych warstwa ta wystȩpuje
wysoko w atmosferze, na małych głȩbokościach optycznych, i jej udział w prze-
noszeniu energii jest znikomy. W gwiazdach chłodniejszych, o temperaturze efek-
tywnej ni̇zszej od ok. 8000 K, warstwa konwekcji leży tuż pod fotosfera̧ i jej
udział w przenoszeniu energii jest dominuja̧cy. Wielkość strumienia konwektyw-
nego ocenia siȩ stosuja̧c omówione w rozdziale 8 przybliżenie drogi mieszania.
Istnienie w gwiazdach chłodnych podfotosferycznej warstwy konwektywnej jest
okolicznóscia̧ decyduja̧ca̧ dla możliwości wysta̧pienia w nich przejawów aktyw-
nósci chromosferycznej i koronalnej.

Z tego co zostało ju̇z powiedziane łatwo zrozumieć, że konstrukcja modelu at-
mosfery polega na jednoczesnym rozwia̧zaniu równania transferu i równania rów-
nowagi hydrostatycznej, przy warunku stałości strumienia integralnego na każdym
poziomie gwiazdy. Parametrami modelu sa̧ temperatura efektywna, przyspiesze-
nie grawitacyjne na powierzchni i skład chemiczny materii.Opis stosowanych
przy tym metod (analitycznych i numerycznych) przekraczałby zakres niniejszych
rozwȧzán; przykłady modeli atmosfer sa̧ przytoczone w Tab. 3.3.

Fotosfera, chromosfera, korona. Przedstawione wẏzej modele opisuja̧ po-
wstawanie i przebieg widma cia̧głego oraz widocznych na jego tle absorpcyj-
nych linii widmowych. Działaja̧cy przy tym mechanizm fizyczny jest prosty: z
najgłȩbszych warstw atmosfery wynurza siȩ strumień promieniowania cia̧głego,
na który płytsze i chłodniejsze warstwy nie maja̧ już wiȩkszego wpływu. W chłod-
niejszym gazie warstw zewnȩtrznych gwałtownie wzrasta natomiast absorpcja w
obrȩbie linii widmowych. Dzieje siȩ tak dlatego,że w chłodniejszej materii obsa-
dzenie ni̇zszych poziomów atomowych jest wiȩksze niż w warunkach wẏzszej tem-
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Rys. 3.23Przybli̇zony przebieg temperatury (lewa skala) i gȩstości atomów wodoru (prawa
skala) w zewnȩtrznych warstwach Słońca.

peratury, w których formowane było promieniowanie cia̧głe. Absorpcyjne przej-
ścia z dolnych poziomów na poziomy górne bȩda̧ zatem przeważác nad przej́sciami
emisyjnymi. Fakt ten jest wyrȧzany w postaci empirycznego prawa Fraunhofera,
stwierdzaja̧cego,̇ze linie absorpcyjne powstaja̧ wtedy, gdy materiȩ chłodniejsza̧
obserwujemy na tle materii gorȩtszej. Tȩ czȩść atmosfery gwiazdy, w której for-
mowane jest widmo cia̧głe nazywamy fotosfera̧, zaś warstwy odpowiedzialne za
powstawanie widma absorpcyjnego nazywamywarstwa̧ odwracaja̧ca̧. Oczywi-
ście granica miȩdzy tymi warstwami jest nieostra; obie warstwy, chóc w różnym
stopniu, wnosza̧ swój wkład formowanie siȩ obu składowychwidma promienio-
wania. Fotosfera i warstwa odwracaja̧ca odpowiadaja̧ atmosferze gwiazdy w tym
sensie, w jakim okréslaja̧ ja̧ przedstawione wyżej załȯzenia i równania modeli at-
mosfer. Jednak po stwierdzeniu, najpierw w przypadku Słońca w czasie zácmień,
a nastȩpnie równiėz u innych gwiazd,̇ze w widmie moga̧ wystȩpować tak̇ze linie
emisyjne, czȩsto zwia̧zane z wysokim stopniem jonizacji atomów, stało siȩ oczy-
wiste, że powẏzszy model atmosfery nie wyczerpuje wszystkich zjawisk, które
maja̧ wpływ na formowanie siȩ widm gwiazdowych. Normalne mechanizmy for-
mowania siȩ linii widmowych w atmosferach nie przewiduja̧powstawania linii
emisyjnych. Emisja w liniach mȯze pojawíc siȩ tylko w przypadkach, gdy ponad
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atmosfera̧ znajduja̧ siȩ warstwy gazu o znacznie wyższej temperaturze, które nazy-
wamychromosfera̧. Grzanie chromosfery nie może odbywác siȩ na drodze promie-
nistej: atmosfera w równowadze promienistej lub konwektywnej mȯze wyła̧cznie
zmniejszác swoja̧ temperaturȩ na zewna̧trz. Konieczne jest zatem odwołanie siȩ
do innych zjawisk, ẃsród których najbardziej prawdopodobne wydaje siȩ grzanie
rozrzedzonego gazu przez dyssypacjȩ energii fal akustycznych generowanych w
podfotosferycznej warstwie konwektywnej, przechodza̧cych bez wyraźnych zmian
przez stosunkowo gȩste i chłodne warstwy fotosferyczne i przeradzaja̧cych siȩ w
fale uderzeniowe w rzadkich obszarach chromosfery. Choć mechanizm ten nie
został jeszcze w pełni wyjaśniony, to jednak istnieja̧ce modele teoretyczne nie
przecza̧ mȯzliwości ogrzewania chromosfer do temperatur rzȩdu kilkudziesiȩciu
tysiȩcy kelwinów w przypadku gwiazd chłodnych typu Słońca. W tych tempera-
turach i niewielkich gȩstósciach, emisja pojawia siȩ przede wszystkim w liniach
zjonizowanego wapnia, takich jak linie H i K i czerwony tryplet CaII 8498, 8542
i 8662, w nadfioletowym dublecie rezonansowym Mg II h i k oraz wliniach se-
rii Balmera wodoru. Mała gȩstość gazu w chromosferze sprawia,że natȩ̇zenie
emisji jest bardzo małe i w dziedzinie optycznej jest niemalcałkowicie ukryte w
silnym świetle fotosfery. Obecność chromosfery przejawia siȩ co najwyżej w po-
staci emisyjnych składników linii absorpcyjnych. Znacznie wyraźniejsza jest na-
tomiast emisja w liniach połȯzonych w nadfiolecie, gdziéswiecenie od fotosfery
jest znacznie słabsze niż w dziedzinie optycznej.

Na Słóncu, a tak̇ze na innych gwiazdach, ponad chromosfera̧ rozcia̧ga siȩ rozle-
gły obszar jeszcze rzadszego i jeszcze gorȩtszegoświeca̧cego gazu, zwanykorona̧.
Korona słonecznáswieci miliony razy słabiej ni̇z fotosfera i mȯzna ja̧ obserwowác
bezpósrednio tylko podczas całkowitych zaćmień Słónca. W przypadku innych
gwiazd chłodnych, o obecności koron wnioskujemy na podstawie ich termicznej
emisji rentgenowskiej. Temperatura korony Słońca jest rzȩdu 1 - 2 miliona kel-
winów. świadczy o tym emisja w liniach jonów w wysokich stopniach jonizacji,
takich jak charakterystyczna zielona linia koronalna FeXIV 5303,żółta linia CaXV
5694, czy czerwona linia FeX 6374. Liczne linie koronalne, przede wszystkim li-
nie rezonansowe wielokrotnie zjonizowanych atomów, wyste¸puja̧ w dalekim nad-
fiolecie i w obszarze miȩkkiego promieniowania rentgenowskiego. Wyraźna ko-
relacja natȩ̇zenia emisji koronalnej z tzw. pȩtlami pola magnetycznegow koronie
świadczy o tym,̇ze mechanizm grzania korony jest zwia̧zany z polem magnetycz-
nym i polega np. na dyssypacji fal magnetohydrodynamicznych generowanych w
warstwie konwektywnej i przenoszonych wzdłuż linii pola do rzadkich warstw ko-
ronalnych. Wydajnósć takich procesów jest nieduża, ale tėz mała jest ilósć energii
traconej przez koronȩ. Przegrzana korona słoneczna jest ´zródłemwiatru słonecz-
nego, o którym bȩdzie mowa w rozdziale 7. Przebieg temperatury igȩstósci w
zewnȩtrznych warstwach atmosfery Słońca jest przedstawiony na Rys. 3.23.
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Tabela 3.3

Przykładowe modele atmosfer dla Słońca, Te f = 5770, logg = 4.44, i gwiazdy
typu B,Te f = 22500 logg = 4,00.

Te f = 5770 logg = 4,44 Te f = 22500 logg = 4,00

logτ500 h T logP logρ logτ500 h T logP logρ
[cm−1] [km] [K] [Pa] [kg/m3] [cm−1] [km] [K] [Pa] [kg/m3]

0,0000 0 3054 1,9400 -5,3418 0,0000 0 12684 -1,0649 -9,2640
-3,5954 25 4329 2,0722 -5,3611-4,3902 647 13284 -0,9007 -9,1207
-3,5094 44 4350 2,1526 -5,2838-4,2291 1299 13409 -0,7404 -8,9644
-3,4435 56 4358 2,2082 -5,2280-4,0685 1946 13544 -0,5825 -8,8107
-3,3837 67 4393 2,2553 -5,1845-3,9090 2575 13676 -0,4279 -8,6601
-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 -5,0029-3,4429 4374 14032 0,0073 -8,2351
-3,0035 128 4476 2,5164 -4,9315-3,2911 4943 14153 0,1421 -8,1041
-2,8768 146 4504 2,5949 -4,8556-3,1399 5499 14282 0,2725 -7,9772

-2,7407 166 4535 2,6770 -4,7766-2,9882 6045 14423 0,3993 -7,8547
-2,5974 186 4567 2,7614 -4,6952-2,8352 6584 14580 0,5227 -7,7359
-2,4487 206 4600 2,8474 -4,6123-2,6803 7119 14757 0,6436 -7,6202
-2,2966 227 4634 2,9343 -4,5286-2,5233 7649 14953 0,7619 -7,5075
-2,1424 249 4671 3,0216 -4,4447-2,3638 8181 15161 0,8781 -7,3975
-1,9866 270 4709 3,1092 -4,3607-2,2010 8716 15380 0,9930 -7,2888
-1,8295 292 4751 3,1937 -4,2765-2,0335 9260 15610 1,1075 -7,1809
-1,6714 314 4797 3,2856 -4,1924-1,8604 9815 15851 1,2230 -7,0721
-1,5122 336 4850 3,3742 -4,1085-1,6810 10389 16110 1,3391 -6,9633
-1,3527 359 4911 3,4628 -4,0253-1,4947 10982 16396 1,4570 -6,8530

-1,1931 382 4983 3,5513 -3,9431-1,2994 11612 16733 1,5780 -6,7412
-1,0344 405 5069 3,6392 -3,8627-1,0968 12274 17158 1,7019 -6,6283
-0,8763 429 5174 3,7265 -3,7843-0,8839 13002 17729 1,8317 -6,5133
-0,7176 453 5304 3,8134 -3,7082-0,6636 13797 18463 1,9672 -6,3957
-0,5576 477 5467 3,8989 -3,6358-0,4325 14694 19428 2,1119 -6,2735
-0,3973 500 5675 3,9799 -3,5711-0,1926 15718 20648 2,2662 -6,1458
-0,2361 522 5934 4,0523 -3,5181 0,0529 16877 22173 2,4291 -6,0140
-0,0749 540 6300 4,1099 -3,4866 0,3001 18172 23930 2,5974 -5,8790
0,0840 555 6722 4,1508 -3,4741 0,5458 19597 26006 2,7683 -5,7443
0,2442 566 7085 4,1821 -3,4658 0,7771 21067 28144 2,9312 -5,6157
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II. Parametry obserwacyjne gwiazd

4. Fotometria

Jasnósci gwiazd. Pomiarami ilósci energii promienistej dobiegaja̧cej do nas
od ciał niebieskich zajmuje siȩ dział astrofizyki zwanyfotometria̧. W przy-
padku obiektów niebieskich wielkościa̧ daja̧ca̧ siȩ obecnie mierzyć na Ziemi
jest strumień monochromatycznypromieniowania f (λ), wyrażany w jednost-
kach W/(m2µm) lub strumień integralny, wyrażany w jednostkach W/m2. Nie-
mniej jednak, ze wzglȩdów praktycznych, wygodne jest wcia¸ż posługiwanie siȩ
wzglȩdna̧ miara̧ strumienia, która̧ nazywamyjasnościa̧. Jasnósć ciała niebieskiego
m odpowiadaja̧ca strumieniowif jest zdefiniowana nastȩpuja̧co:1

m=−2,5log f +const. (4.1)

Jednostka̧ jasności jestwielkość gwiazdowa(zwana tėz magnitudo), oznaczana
symbolem ”m” umieszczanym tradycyjnie nad przecinkiem dziesiȩtnym liczby
przedstawiaja̧cej wielkósć gwiazdowa̧, albo – głównie w literaturze anglojȩzycznej
– skrótem ”mag” stawianym za liczba̧ wielkości gwiazdowych. Stała const, która
ustala punkt zerowy logarytmicznej skali jasności mȯze býc przyjȩta w sposób cał-
kowicie dowolny; jej znajomósć nie jest zreszta̧ konieczna by móc posługiwać siȩ
pojȩciem jasnósci. Jak wynika z (4.1) skala jasności jest wzglȩdna, tzn. odtwa-
rza stosunki strumieni bez konieczności okréslenia punktu zerowego skali. Pisza̧c
równania (4.1) dla dwóch źródeł,

m1 =−2,5log f1 +const

m2 =−2,5log f2 +const

i odejmuja̧c je stronami dostajemy

m1−m2 =−2,5log
f1
f2

(4.2)

Wynika sta̧d w szczególności, że ró̇znica jasnósci 1 magnitudo odpowiada stosun-
kowi strumieni

f1
f2

= 10(m2−m1)/2,5 = 100,4 = 2,512.

1Odwołanie siȩ do skali logarytmicznej jest zgodne z empirycznym prawem Webera – Fechnera,
stwierdzaja̧cym,̇ze przyrost reakcji naszych zmysłów (wzroku, słuchu, dotyku), dR, jest proporcjo-
nalny do wzglȩdnego przyrostu bodźcadB, czyli dR= dB

B . Wynika sta̧d.̇zeR∼ lnB, lub w naszym
przypadku: m∼ a · log f + b, gdziea i b sa̧ stałymi dobranymi w taki sposób, by w przybliżeniu
odtwarzác historyczna̧ skalȩ jasności gwiazdowych.
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Zwróćmy uwagȩ,że im wiȩkszy jest strumién f dobiegaja̧cy od gwiazdy, tym
mniejsza (lub nawet ujemna) jest wielkość gwiazdowa.

Wielkość strumienia dobiegaja̧ca do obserwatora zależy od dwóch czynników:
od całkowitej mocy promieniowania wysyłanego przez gwiazdȩ oraz od jej od-
ległósci r. Wpływ odległósci mȯzna usuná̧c, posługuja̧c siȩ pojȩciemjasności
absolutnej, czyli jasnósci M, jaka̧ miałaby dana gwiazda obserwowana z umow-
nie przyjȩtej odległósci r0. Poniewȧz w pustej przestrzeni strumień jest odwrotnie
proporcjonalny do kwadratu odległości, wiȩc miȩdzy strumieniemf odbieranym
na Ziemi i strumieniemf0 jaki odbieralibýsmy od tej samej gwiazdy gdyby znaj-
dowała siȩ ona w odległości r0 istnieje zalėznósć

f
f0

=
r2
0

r2

Zgodnie z (4.2)

m−M =−2,5log
f
f0

= 5logr−5logr0.

Wyrażaja̧cr w parsekach (1 pc = 3,0857·1016 m) i przyjmuja̧c za umowna̧ odle-
głość r0 = 10 pc, mamy

M = m+5−5logr. (4.3)

Tak okréslona̧ jasnósć M nazywamy jasnóscia̧ absolutna̧. Jasność absolutna
nie zalėzy oczywíscie od odległósci gwiazdy i charakteryzuje strumień energii
opuszczaja̧cy jej powierzchniȩ. Jak przekonamy siȩ dalej, o jasnósci absolutnej
gwiazdy mȯzemy niekiedy wnioskowác na podstawie widmowych cech wysyła-
nego przez nia̧ promienia. W takich przypadkach równanie (4.3) mȯze posłu̇zyć
do wyznaczenia odległości r.

Wielkość
m−M = 5logr−5, (4.4)

która zalėzy tylko od odległósci, nazywamymodułem odległości.Jest to niety-
powy sposób wyrȧzania odległósci w skali logarytmicznej, ma jednak tȩ zaletȩ,że
pozwala wyrazíc za pomoca̧ małych liczb odległość do obiektów bardzo dalekich
(np. galaktyk) informuja̧c jednocześnie jaka zmiana jasności zwia̧zana jest z ich
odległóscia̧.

Zwia̧zek (4.3) jest poprawny tylko w pustej przestrzeni, gdy można przyjá̧c, że
zmiana strumienia z odległościa̧ nastȩpuje z przyczyn wyła̧cznie geometrycznych.
W rzeczywistósci światło gwiazd biegna̧ce do obserwatora może býc - i najczȩ́sciej
jest - dodatkowo osłabiane w wyniku oddziaływania z rozrzedzona̧ materia̧
miȩdzygwiazdowa̧, czyli w wynikuekstynkcji miȩdzygwiazdowej.Przy tych sa-
mych odległósciach i jasnósciach absolutnych gwiazda, którejświatło ulega do-
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datkowemu osłabieniu w wyniku ekstynkcji miȩdzygwiazdowej, ma moduł odle-
głości wiȩkszy, ni̇z gwiazda znajduja̧ca siȩ w pustej przestrzeni. Oznaczaja¸c przez
A tȩ czȩ́sć modułu odległósci, która pochodzi od ekstynkcji miȩdzygwiazdowej,
możemy napisác

m−M = 5logr−5+A. (4.5)

A jest miara̧ osłabieniáswiatła w materii miȩdzygwiazdowej wyrażona̧ w wiel-
kościach gwiazdowych i nosi nazwȩekstynkcji(lub mniej poprawnie –absorpcji)
miȩdzygwiazdowej. Ekstynkcja miȩdzygwiazdowaA jest zawsze wielkóscia̧ do-
datnia̧.

Astrofizyczne pomiary strumienia promieniowania prowadzone sa̧ zazwyczaj
w skónczonym zakresie widmowym. W typowym fotometrze astronomicznym
zakres ten jest zdefiniowany przez przepuszczalność zastosowanego filtru barw-
negoφ(λ) i czułósć widmowa̧ odbiornikap(λ). Dla uproszczenia zapisu oznaczmy
ła̧czny wynik działania filtru i odbiornika,

ϕ(λ) = φ(λ)p(λ)

Funkcjaϕ(λ) wyznaczapasmo fotometryczne, w którym okréslona jest jasnósć
obiektu niebieskiego o rozkładzie widmowym promieniowania f (λ):

mϕ =−2,5log
Z ∞

0
f (λ) ϕ(λ) dλ+const. (4.6)

W celu scharakteryzowania pasma wygodne jest podanie jegośredniej długości
fali

λ0 =

R ∞
0 ϕ(λ) λ dλ
R ∞

0 ϕ(λ)dλ
(4.7)

lub efektywnej długości fali:

λe =

R ∞
0 f (λ) ϕ(λ) λ dλ
R ∞

0 f (λ) ϕ(λ) dλ
. (4.8)

Średnia długósć fali jest całkowicie okréslona przez widmowy przebieg czu-
łości fotometru, podczas gdy efektywna długość fali zalėzy ponadto od rozkładu
widmowego obserwowanego promieniowania. Ważna̧ charakterystyka̧ pasma jest
równiėz jego szerokósć, okréslona przez szerokość połówkowa̧ funkcjiϕ(λ).

Systemy fotometryczne. Funkcjaϕ(λ) oraz wartósć stałej w równaniu (4.6)
definiuja̧ system fotometryczny, czyli mówia̧c bardziej obrazowo, okréslaja̧ spo-
sób w jaki powinny býc prowadzone pomiary strumienia i ustalaja̧ punkt zerowy
skali otrzymanych w ten sposób jasności. Pierwszy i najbardziej naturalny sys-
tem fotometryczny był okréslony przez widmowa̧ czułósć ludzkiego oka. Punkt
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zerowy skali jasnósci został przyjȩty z chwila̧, gdy gwiazdy (pocza̧tkowo bardzo
nieprecyzyjnie) podzielono na ”gwiazdy pierwszej wielkości”, ”gwiazdy drugiej
wielkości” itd. Oczywíscie system taki był okréslony bardzo niedokładnie i rów-
nie niedokładne były jasności wyznaczane okiem nieuzbrojonym. Jasności wyzna-
czane w pasmie zbliżonym do pasma czułości ludzkiego oka nosza̧ nazwȩjasności
wizualnych.

Jasnósć wyznaczona w jednym pasmie charakteryzuje oczywiście wielkósć
strumienia uzyskiwanego od gwiazdy i umożliwia np. jej katalogowa̧ identyfikacjȩ,
nie dostarcza jednak̇zadnych astrofizycznych informacji na temat widmowych
cech odbieranego promieniowania. Informacja̧ taka̧ jest już natomiast ró̇znica ja-
snósci w dwóch pasmach, czyliwskaźnik barwy CI:

CI = m1−m2 =−2,5log

R

f (λ) ϕ1(λ) dλ
R

f (λ) ϕ2(λ) dλ
+const. (4.9)

Wskaźnik barwy, mierza̧cy stosunek strumieni w dwóch przedziałach widmowych
(okréslonych w przybli̇zeniu przeźsrednie długósci fal obu pasm), niesie informa-
cje o temperaturze mierzonego obiektu, o ile tylko obserwowane widmo cia̧głe jest
okréslone wyła̧cznie przez warunki fizyczne panuja̧ce w źródle. Istnienie selek-
tywnej (tzn. zalėznej od długósci fali) ekstynkcji miȩdzygwiazdowej, zmieniaja̧cej
– w nieznany z góry sposób – rozkład widmowy promieniowania odległych obiek-
tów, sprawia,̇ze wskaźnik barwy jest funkcja̧ zarówno temperatury jak i ekstynkcji
miȩdzygwiazdowej. Wydzielenie wpływu obu zjawisk na rozkład widmowy pro-
mieniowania wymaga obserwacji w co najmniej trzech pasmach.

Współczesne systemy fotometryczne sa̧ tworzone w nastȩpuja̧cy sposób: Za-
leżnie od celu, jakiemu maja̧ służyć przyszłe obserwacje w nowym systemie, do-
konuje siȩ wyboru poszczególnych pasm systemu poprzez dobór filtrów o ża̧danej
charakterystyce przepuszczalności i odbiornika o odpowiednim rozkładzie czuło-
ści, przy czym preferowane sa̧ odbiorniki o czułości słabo zalėznej od długósci fali.
Za pomoca̧ tak zrealizowanego fotometru dokonuje siȩ możliwie najdokładniej-
szych obserwacji dowolnie wybranej grupy gwiazd o jasnościach i wskaźnikach
barwy zawartych w mȯzliwie szerokim zakresie, ustalaja̧c jednocześnie punkty ze-
rowe skal jasnósci i wskaźników barwy. Gwiazdy te tworza̧ standardy pierwotne
systemu. Dziȩki nim nowy,standardowy system fotometrycznymoże býc używany
równiėz przez innych obserwatorów. Każdy inny obserwator, z powodów czysto
technicznych, dysponuje nieco odmiennym zestawem filtrów,nieco odmiennym
odbiornikiem i nieco odmiennym teleskopem, które ła̧czniedefiniuja̧system instru-
mentalny, zbliżony do systemu standardowego, ale z nim nie identyczny. Uzgod-
nienie wyników uzyskiwanych w rozmaitych systemach instrumentalnych i spro-
wadzenie ich do systemu standardowego dokonuje siȩ poprzez obserwacje gwiazd
standardowych. Biora̧c pod uwagȩ równania (4.6) i (4.9) łatwo jest zrozumiéc,
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że ró̇znice jasnósci w systemie standardowym i instrumentalnym zależa̧ na ogół
od f (λ), czyli od wskaźników barwy obserwowanych gwiazd. Innymi słowy mo-
żemy oczekiwác, że równania transformacyjne miȩdzy systemem instrumentalnym
i systemem standardowym bȩda̧ miały ogólna̧ postać

mstd = a·mi +b·CIi +c

CIstd = d ·CIi +e.

gdziea,b,c,d i e sa̧ stałymi wyznaczanymi z obserwacji gwiazd standardowych.
Wskaźnikiem std oznaczone sa̧ wielkości w systemie standardowym, a wskaźni-
kiem i – bezpósrednio mierzone wielkósci instrumentalne.

Istotny wpływ na wyniki pomiarów fotometrycznych wykonywanych z po-
wierzchni Ziemi maekstynkcja atmosferyczna, czyli absorpcja i rozpraszanie pro-
mieniowania ciał niebieskich w atmosferze ziemskiej. Dzie¸ki zastosowaniu od-
powiednich metod obserwacyjnych, których omawianie nie mieści siȩ w ramach
niniejszej ksiȧ̧zki, mȯzliwe jest usuniȩcie wpływu atmosfery na wyniki obserwacji
i uzyskanie tzw. jasnósci zredukowanych poza atmosferȩ, tzn. takich jakie zmie-
rzylibyśmy wykonuja̧c obserwacje spoza atmosfery. Oczywiście, jėzeli obserwacje
sa̧ rzeczywíscie prowadzone spoza atmosfery, wówczasżadne poprawki tego ro-
dzaju nie sa̧ konieczne. Zarówno poprzednio, jak i w dalszymcia̧gu zakładamy
milcza̧co,że wszystkie jasnósci sa̧ poprawione na efekty zwia̧zane z istnieniem
atmosfery ziemskiej.

Próby stworzenia systemów fotometrycznych, które pozwoliłyby na doko-
nywanie daja̧cych siȩ ze soba̧ porównać pomiarów jasnósci gwiazd, zostały
podjȩte ju̇z w pierwszych dziesiȩcioleciach XX wieku. Jednym z pierwszych
był stworzony w Obserwatorium Mt. Wilson dwubarwny system jasnósci fo-
tograficznych IPg i jasnósci fotowizualnych IPv, nazwany późniejsystemem
miȩdzynarodowym.Pasmo IPg było okréslone przez krzywa̧ reakcji nieuczulanej
emulsji fotograficznej, a pasmo IPv – przez czułość emulsji ortochromatycznej
oraz przepuszczalność filtru żółtego, które ła̧cznie odpowiadały w przybliżeniu
czułósci ludzkiego oka. Niestety, krzywe czułości tych pasm nie zostały nigdy
dokładnie zdefiniowane, co znacznie utrudniło odtworzenietego systemu przez in-
nych obserwatorów.

Pierwszym nowoczesnym systemem fotometrycznym byłsześciobarwny sys-
temfotoelektryczny Stebbinsa–Whitforda.średnie długósci fal oraz szerokósci po-
łówkowe pasm tego systemu sa̧ przytoczone w Tabeli 4.1.
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Tabela 4.1

Najwȧzniejsze systemy fotometryczne

System Pasmo λ0 [µm] 1/λ0 ∆λ1/2 f0,λ [ W
m2·µm]

Stebbins-Whitford-Kron U 0,355 2,82 0,050
V 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 4,175·10−8

B 0,438 2,28 0,089 6,320·10−8

V 0,545 1,83 0,084 3,631·10−8

Johnson-Cousins R 0,641 1,56 0,220 2,177·10−8

I 0,798 1,25 0,240 1,126·10−8

Wielobarwny J 1,220 0,82 0,38 3,147·10−9

H 1,630 0,61 0,30 1,138·10−9

K 2,190 0,45 0,48 3,96·10−10

L 3,450 0,29 0,70 7,08·10−11

M 5,000 0,20 1,13 2,20·10−11

N 10,20 0,10 4,33 1,23·10−12

Q 20,00 0,05 7,50 7,70·10−14

Strømgren-Crawford u 0,349 2,86 0,034 11.72·10−8

v 0,411 2,43 0,020 8.66·10−8

b 0,467 2,14 0,016 5,89·10−8

y 0,547 1,83 0,024 3,73·10−8

βn 0,486 2,06 0,003
βw 0,489 2,06 0,015

SDSS u’ 0,3543 2,82 0,057
g’ 0,4770 2,10 0,139
r’ 0,6231 1,60 0,137
i’ 0,7625 1,31 0,153
z’ 0,9134 1,10 0,095
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Odbiornikiem promieniowania była fotokomórka o katodzie tlenowo–cezowej
(S1), której czułósć rozcia̧gała siȩ od fioletu do ok. 1,2µm. Pasma w tym systemie
były wystarczaja̧co wa̧skie by możliwe było dokładne uwzglȩdnienie ekstynkcji
atmosferycznej i uzyskanie dobrych równań transformacyjnych. Z drugiej jednak
strony - były one zbyt szerokie, by na podstawie mierzonych wskaźników barwy
można było uzyskác wystarczaja̧co dokładne informacje o rozkładzie energiiw
widmach cia̧głych obserwowanych obiektów. Niemniej jednak zastosowanie tego
systemu przyniosło wiele ważnych informacji astrofizycznych: miȩdzy innymi po-
zwoliło stwierdzíc, że wskaźniki(U −V) i (V −B) sa̧ w prosty sposób zwia̧zane
z ekstynkcja̧ miȩdzygwiazdowa̧, zaś wskaźnik(G− I) jest dobra̧ miara̧ tempera-
tury efektywnej. Mała czułósć fotokomórekS1 ograniczała zasiȩg fotometrii do
obiektów 10 wielkósci gwiazdowej. Obecnie system sześciobarwny Stebbinsa–
Whitforda ma ju̇z tylko historyczne znaczenie.

System wielobarwny. Najszersze zastosowanie w dzisiejszej astrofizyce ob-
serwacyjnej znajduje system wielobarwny, obejmuja̧cy zakres widmowy od nad-
fioletu (ograniczonego od strony fal krótkich przepuszczalnóscia̧ atmosfery ziem-
skiej) do dalekiej podczerwieni. Jego bezpośrednim poprzednikiem był system
fotometryczny UBV wprowadzony w latach 1950 przez Harolda Johnsona. W
pierwotnej realizacji systemu pasmo U było wydzielane za pomoca̧ filtru Corning
9863, niebieskie pasmo B – za pomoca̧ kombinacji filtrów Schott GG13 + Corning
5030 i zielone pasmo V – za pomoca̧ filtru Corning 3384. Odbiornikiem promie-
niowania był fotomnȯznik RCA 1P21 z katoda̧ antymonowo–cezowa̧. Obecnie
stosuje siȩ inne filtry i inne odbiorniki promieniowania, jednak dobiera siȩ je w
taki sposób, by mȯzliwie wiernie odtwarzały oryginalne krzywe przepuszczalno-
ści, upraszczaja̧c w ten sposób transformacjȩ do systemu standardowego.

W nastȩpnych latach drugiej połowy XX wieku, w miarȩ udoskonalania tech-
nik obserwacji promieniowania podczerwonego, trójbarwnysystem Johnsona był
uzupełniany przez kolejne pasma, pocza̧tkowo w bliskiej, anastȩpnie w dalekiej
podczerwieni. Podstawowe charakterystyki pasm systemu wielobarwnego sa̧ ze-
brane Tabeli 4.1. Krzywe reakcji pasm sa̧ przedstawione na Rys.4.1. O ile w dzie-
dzinie widzialnej sa̧ one określone przez przepuszczalność zastosowanych filtrów i
czułósć widmowa̧ odbiorników, o tyle w dziedzinie podczerwonej (pasma od K do
Q) istotny wpływ na połȯzenie i kształt krzywych reakcji ma nieprzezroczystość
atmosfery ziemskiej, a zwłaszcza absorbcja zawartej w niejpary wodnej.

Punkty zerowe jasnósci w poszczególnych pasmach zostały dobrane w taki
sposób, by jasnósć V pokrywała siȩ w przybli̇zeniu z jasnósciami wizualnymi,
a wszystkie wskaźniki barwy były równe zeru dla hipotetycznej gwiazdy cia̧gu
głównego typu widmowego A0V o jasnościV = 0. Wymagania te z najwiȩkszym
przybliżeniem spełnia Wega (α Lyrae). W pierwotnym systemie UBV Johnsona
jasnósć obserwowana WegiV = 0,03 oraz z definicji(B−V) = (U −B) = 0,00.
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Rys. 4.1Krzywe przepuszczalności (reakcji) pasm systemu wielobarwnego, unormowane
do jedynki w maksimum przepuszczalności.

Pocza̧wszy od lat 70. ubiegłego wieku rozpoczȩto prace zmierzaja̧ce do ekspe-
rymentalnej kalibracji jasnósci gwiazd w absolutnych jednostkach energii. Doko-
nuje siȩ tego poprzez porównanie obserwowanej jasności gwiazdy standardowej
z jasnóscia̧ ziemskiego źródła ciała doskonale czarnego o znanejtemperaturze.
Wzorcowymi źródłami sa̧ zazwyczaj wnȩki (opisane w Rozdziale I) o ściankach
wykonanych ze złota, miedzi lub platyny, utrzymywane np. w temperaturze topnie-
nia u̇zytego metalu, tzn. odpowiednio w temperaturach 1337,6, 1357,6 i 2041,0 K.
Ich emisja jest znana z prawa Plancka. Pierwotnymi standardami systemu sa̧ Wega
(na niebie północnym) oraz Syriusz (V =−1,43, dostȩpny równiėz na niebie połu-
dniowym). Istota̧ procedury kalibracyjnej jest pomiar monochromatycznego stru-
mienia promieniowania odbieranego od gwiazdy standardowej w wa̧skim prze-
dziale długósci fali przez porównanie go ze znanym strumieniem pochodza¸cym
od źródła ziemskiego, obserwowanego w tym samym przedziale długósci fal za
pomoca̧ tego samego teleskopu. Procedura ta jest technicznie skomplikowana i w
praktyce mȯze býc przeprowadzona tylko dla skończonej liczby przedziałów wid-
mowych. Dokonanie kalibracji cia̧głej wymaga odwołania siȩ do wyników teorii
atmosfer gwiazdowych. Jest to oczywiście odstȩpstwem od całkowicie empirycz-
nej kalibracji absolutnej, jednak wobec dużej wiarygodnósci dzisiejszych modeli
atmosfer wydaje siȩ postȩpowaniem w pełni uzasadnionym.Ocenia siȩ,̇ze dokład-
nósć tak wyznaczonego strumienia jest rzȩdu 1%.
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Rys. 4.2 Absolutny rozkład strumienia w widmie Wegi. Kółka oznaczaja̧ strumienie w
pasmach systemu wielobarwnego.

Uzyskany w powẏzszy sposób (wg. danychSpace Telescope Science Institute)
rozkład strumienia monochromatycznego w widmie Wegi, uwzglȩdniaja̧cy rów-
nież obserwacje satelitarne w niedostȩpnym z powierzchni Ziemi nadfiolecie, jest
przedstawiony na Rys. 4.2.

Jego znajomósć pozwala na stosunkowo proste wykalibrowanie zarówno widm
innych gwiazd jak i systemów fotometrycznych. W tym ostatnim przypadku, jako
bezwzglȩdna̧ miarȩ strumienia Wegi w filtrzeX o przepuszczalnósci ϕX(λ) przyj-
mujemy strumién

fX =

R ∞
0 f (λ)ϕX(λ)dλ

R ∞
0 ϕ(λ)dλ

.

Poniewȧz
R ∞

0 ϕ(λ)dλ ma sens efektywnej szerokości pasma X, powẏzsze wy-
rażenie przedstawia strumień monochromatyczny, stały w obszarze pasma X, który
pomnȯzony przez szerokósć efektywna̧ daje całkowity strumień odbierany od Wegi
w tym pasmie. Znaja̧c jasność Wegi w rozwȧzanym pasmie,mX, analogiczny stru-
mień odpowiadaja̧cy jasności zerowej znajdujemy prosto z wyrażenia

f0,X = fX ·100.4mX

Uzyskane w ten sposób wartości sa̧ podane w ostatniej kolumnie Tabeli 4.1.
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Krzywa poczerwienienia miȩdzygwiazdowego.Jednym z głównych zadań
stoja̧cych przed twórcami systemu fotometrycznego jest określenie wpływu eks-
tynkcji miȩdzygwiazdowej na jasności w poszczególnych pasmach. Zgodnie z
równaniem (4.5) miȩdzy jasnościa̧ obserwowana̧ np. w pasmie U i jasnościa̧U0,
która̧ obserwowalibýsmy w przypadku braku ekstynkcji miȩdzygwiazdowej, za-
chodzi zwia̧zek

U = U0 +A(U)

gdzie A(U)jest ekstynkcja̧ miȩdzygwiazdowa̧ w pasmie U wyrażona̧ w wielko-
ściach gwiazdowych. Podobne zależnósci zachodza̧ równiėz dla jasnósci w innych
pasmach:

B = B0 +A(B),

V = V0 +A(V).

Odejmuja̧c stronami równania dla odpowiednich pasm dostajemy nastȩpuja̧ce za-
leżnósci dla wskaźników barwy:

(U −B) = U0−B0+A(U)−A(B) = (U −B)0+E(U−B),

(B−V) = B0−V0 +A(B)−A(V) = (B−V)0 +E(B−V). (4.10)

Różnicȩ ekstynkcji w dwóch pasmach, np.A(B)−A(V) = E(B−V), nazy-
wamynadwẏzka̧ barwy.

Ekstynkcja miȩdzygwiazdowa jest spowodowana przez absorpcjȩ i roz-
praszanie promieniowania elektromagnetycznego na drobnych ziarnach pyłu
miȩdzygwiazdowego. Istnieja̧ce teorie tego zjawiska przewiduja̧, że wielkósć
wynikaja̧cej sta̧d ekstynkcji jest w przybliżeniu odwrotnie proporcjonalna do dłu-
gósci fali promieniowania, tzn. jest najwiȩksza w nadfiolecie i maleje w kierunku
fal dłuższych. Wskutek tego rozkład widmowy promieniowania przechodza̧ce-
go przez ósrodek miȩdzygwiazdowy ulega zmianie w taki sposób,że światło nie-
bieskie jest wygaszane silniej niż światło czerwone. Odległy obiekt może wyda-
wać siȩ czerwiénszy ni̇z jest w rzeczywistósci. Z tego powodu efekt ekstynkcji
miȩdzygwiazdowej nazywany jestpoczerwienieniem miȩdzygwiazdowym,a jego
zalėznósć od długósci fali – krzywa̧ poczerwienienia miȩdzygwiazdowego.2 Jej
obserwacyjne wyznaczenie jest co do zasady bardzo proste. Upodstaw metody
leży dósć naturalne załȯzenie,że gwiazdy o takim samym typie widmowym (patrz
Klasyfikacja widmowa), tzn. o takim samym wygla̧dzie widma liniowego maja̧
równiėz takie same widma cia̧głe. O ile jednak widmo cia̧głe ulega zmianie przy

2Używa siȩ tėz terminówkrzywa ekstynkcjilub krzywa absorpcjimiȩdzygwiazdowej.
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przej́sciu przez materiȩ miȩdzygwiazdowa̧, to widmo liniowe pozostaje niezmie-
nione, lub zmiany sa̧ na tyle nieistotne,że nie wpływaja̧ na okréslenie typu widmo-
wego. Jako fakt oczywisty przyjmuje siȩ również istnienie gwiazd niepoczerwie-
nionych, tzn. na tyle bliskich,̇ze wpływ poczerwienienia na przebieg ich widma
cia̧głego jest do zaniedbania.

System wielobarwny, obejmuja̧cy szeroki zakres widma, jest szczegól-
nie dobrze dostosowany do badania ekstynkcji miȩdzygwiazdowej. Sposób
postȩpowania jest nastȩpuja̧cy: Przypuśćmy, że obserwujemy dwie gwiazdy o
identycznym rozkładzie widma cia̧głego (o tym samym typie widmowym), z któ-
rych jedna jest całkowicie lub prawie całkowicie wolna od wpływu poczerwienie-
nia miȩdzygwiazdowego natomiast widmo drugiej jest wyra´znie poczerwienione.
Zgodnie z równaniem (4.5) różnicȩ jasnósci obu gwiazd w pasmie położonym w
długósci fali λ można przedstawić w postaci

∆mλ = Aλ +C (4.11)

gdzieA(λ) jest absorpcja̧ w pasmieλ, a stałaC wyraża po prostu ró̇znicȩ jasno-
ści obserwowanych obu gwiazd wynikaja̧ca̧ z różnicy odległósci. W praktyce, dla
podniesienia dokładności wyznaczén, obserwuje siȩ wiele gwiazd o różnym po-
czerwienieniu. Konieczne jest zatem sprowadzenie wszystkich różnic absorpcji do
takiej samej wartósci. Mȯzna tego dokonác za pomoca̧ nastȩpuja̧cej transformacji
różnic obserwowanych∆mλ do wielkósci zredukowanych∆m′λ:

∆m′λ = a·∆mλ +b (4.12)

Współczynniki transformacjia i b dobiera siȩ w taki sposób,żeby ró̇znica absorpcji
w pasmie V była równa zeru,

∆m′(V) = a·∆m(V)+b= 0 (4.13)

zás ró̇znica absorpcji w pasmie B była równa jednej wielkości gwiazdowej,

∆m′(B) = a·∆m(B)+b= 1 (4.14)

Jest to równowȧzne odniesieniu wszystkich obserwacji do przypadku, w którym
nadwẏzka barwyE(B−V) = 1. Z ostatnich dwóch równań wynikaja̧ współczyn-
niki transformacji:

a =
1

∆m(B)−∆m(V)
=

1
A(B)−A(V)

=
1

E(B−V)
(4.15)

b =− ∆m(V)

∆m(B)−∆m(V)
=− ∆m(V)

E(B−V)
(4.16)
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Rys. 4.3 Krzywa poczerwienienia miȩdzygwiazdowego w pasmach najważniejszych sys-
temów fotometrycznych. Pasma systemu wielobarwnego sa̧ zaznaczone kropkami (dla
przejrzystósci pominiȩto oznaczenia M, N i Q). Kółka oznaczaja̧ położenie pasm systemu
uvby a gwiazdki – pasm przegla̧du Sloane’a.

Przetransformowana w ten sposób różnica jasnósci w dowolnym pasmieλ,
czyli poczerwienienie w tym pasmie, jest równe

∆m′λ =
∆mλ

E(B−V)
− ∆mV

E(B−V)
=

E(λ−V)

E(B−V)
(4.17)

Gdy długósc fali pasma wzrasta do nieskończonósci i absorpcja maleje do zera,

∆m′∞ =
E(λ−V)

E(B−V)
=

A∞−A(V)

E(B−V)
=− A(V)

E(B−V)
=−R (4.18)

Wynika sta̧d, że zredukowana krzywa poczerwienienia miȩdzygwiazdowego
∆m′(λ) ma dla promieniowania o nieskończonej długósci fali, 1/λ = 0, wartósć
równa̧ −R. W rzeczywistósci nie obserwujemy w falach nieskończenie długich i
∆m′∞ znajdujemy ekstrapoluja̧c obserwowana̧ krzywa̧ poczerwienienia do 1/λ = 0.
Procedura ta jest stosunkowo prosta i dokładna, co widać chócby z Rys. 4.3, na
którym przedstawione jest́srednie poczerwienienie w poszczególnych pasmach
uzyskane na podstawie wielu obserwacji. Wszystkie one prowadza̧ do wniosku,
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że typowa wartósć

R= 3,1±0,2

i że krzywe ekstynkcji wyznaczone w różnych kierunkach w Galaktyce maja̧ na
ogół bardzo podobny kształt. Nie mniej jednak od dawna sa̧ już znane obszary
nieba, w których absorpcja miȩdzygwiazdowa wykazuje wyraźne anomalie. Na
przykład, stosunek absorpcji całkowitej do selektywnejR, wyznaczony na pod-
stawie obserwacji gwiazd w Mgławicy Oriona przekracza dwukrotnie normalna̧
wartósć i jest bliski 6.

Tabela 4.2

Ekstynkcja miȩdzygwiazdowa w pasmach głównych systemów fotometrycznych, przy
załȯzeniu,żeR= 3.1

Pasmo 1/λ [µm−1] E(λ−V)
E(B−V)

A(λ)
A(V)

U 2.78 1.764 1.569
B 2.27 1.023 1.329
V 1.82 0.000 1.000
R 1.43 -0.561 0.819
I 1.11 -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 1.221 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 miȩdzygwiazdowego.

Korzystaja̧c z faktu,̇ze

E(λ−V)

E(B−V)
=

A(λ)−A(V)

A(B)−A(V)
=

A(λ)
A(V) −1
A(B)
A(V) −1

oraz definicjiR danej w równaniu (4.18) łatwo można krzywa̧ poczerwienienia
wyrazíc w innej postaci

A(λ)

A(V)
=

E(λ−V)

E(B−V)
· 1
R

+1 (4.19)

średnia krzywa poczerwienienia miȩdzygwiazdowego, wyznaczona w pasmach
kilku najwȧzniejszych systemów fotometrycznych jest przedstawiona wpostaci
E(λ−V)/E(B−V) orazA(λ)/A(V) w Tabeli 4.2.

Oczywíscie znajomósć stosunkuA(λ)/A(V) ma znacznie ogólniejsze znacze-
nie, a jego cia̧gły przebieg staramy siȩ wyznaczyć z obserwacji spektrofotome-
trycznych. Odwołuja̧c siȩ do obserwacji naziemnych oraz pozaatmosferycznych
można było przedłu̇zyć krzywa̧ ekstynkcji w kierunku dalekiego nadfioletu. Wy-
nik przedstawiony jest na Rys. 4.4.
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Charakterystyczna̧ cecha̧ prawa ekstynkcji w nadfiolecie jest wyraźna zalėz-
nósć zredukowanego przebiegu ekstynkcji odR oraz istnienie tzw.pasma 2200,
czyli lokalnego maksimum ekstynkcji w pobliżu 0,22µm (2200 angstremów). Po-
chodzenie tego pasma nie zostało jeszcze jednoznacznie wyjaśnione, nie ulega jed-
nak wa̧tpliwósci, że jest ono zwia̧zane z tym samym składnikiem rozproszonej ma-
terii pyłowej, który decyduje o wielkósci i charakterze ogólnej ekstynkcji.Świad-
czy o tym silna korelacja miȩdzy przebiegiem krzywej ekstynkcji a wielkóscia̧ pa-
sma 2200. Przebieg krzywej poczerwienienia miȩdzygwiazdowego w widzialnym
zakresie widma praktycznie nie zależy od wartósci R.

Wskaźniki niezalėzne od poczerwienienia gwiazdowego.Znajomósć prawa
ekstynkcji miȩdzygwiazdowej pozwala zdefiniować takie kombinacje jasności ob-
serwowanych w ró̇znych pasmach systemu fotometrycznego, które byłyby od eks-
tynkcji niezalėzne. Na przykład w systemie UBVróżnica barwy Q

Q = (U −B)− E(U −B)

E(B−V)
(B−V) =

= (U −B)0+E(U−B)− E(U−B)

E(B−V)
[(B−V)0 +E(B−V)] =

= (U −B)0−
E(U −B)

E(B−V)
(B−V)0, (4.20)

gdzie wielkósci ze wskaźnikiem zero odnosza̧ siȩ do wartości niepoczerwienio-
nych, ma taka̧ sama̧ wartość niezalėznie od tego, czy do jej obliczenia użyjemy
poczerwienionych czy niepoczerwienionych wskaźników barwy – oczywíscie pod
warunkiem,że znamy stosunek nadwyżek barwyE(U −B)/E(B−V) i że stosu-
nek ten jest uniwersalna̧ charakterystyka̧ materii miȩdzygwiazdowej. Jėzeli wa-
runki te sa̧ spełnione, to wskaźnikQ możemy uwȧzác za bezpósrednio obserwo-
wana̧, wolna̧ od wpływu poczerwienienia miȩdzygwiazdowego, charakterystykȩ
rozkładu widma cia̧głego.

Innym powszechnie u̇zywanym wskaźnikiem niezależnym od poczerwienienia
jest tzw. wskaźnik istotności(okréslany w literaturze miȩdzynarodowej niemiec-
kim terminemWesenheit index). Dla dwóch dowolnych pasmλ1 i λ2 jest on zdefi-
niowany nastȩpuja̧co:

Wλ1,λ2
= m(λ1)−

A(λ1)

A(λ2)−A(λ1)
(m(λ2)−m(λ1)) =

= m0(λ1)+A(λ1)−
A(λ1)

A(λ2)−A(λ1)
(m0(λ2)+A(λ2)−m0(λ1)−A(λ1)) =

m0(λ1)−
A(λ1)

A(λ2)−A(λ1)
(m0(λ2)−m0(λ1)) (4.21)
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gdziem(λ1) i m(λ2) sa̧ obserowanymi, am0(λ1) i m0(λ2) sa̧ (nieznanymi) niepo-
czerwienionymi jasnósciami gwiazdy w obu pasmach. Na przykład,

WI ,V = I − A(I)
A(V)−A(I)

(V− I) = I −1.55(V − I) (4.22)

Jak widác z zalėznósci (4.22), jėzeli poprawnie znamy krzywa̧ poczerwienienia
A(λ), to wartósć wskaźnikaW nie zalėzy od tego, czy do jego obliczenia użyjemy
poczerwienionych, czy niepoczerwienionych jasności gwiazdy.

Wystȩpuja̧cy w równaniu (4.20) stosunek nadwyżek barwy mȯzna okréslić na
podstawie danych z Tabeli 4.2. Jednak ze wzglȩdów historycznych jak i dla ilu-
stracji warto krótko przedstawić sposób w jaki został on pierwotnie wyznaczony.

Z równania (4.20) wynika,̇ze jėzeli wybierzemy gwiazdy o takiej samej war-
tości Q, to stosunekE(U −B)/E(B−V) bȩdzie nachyleniem zależnósci miȩdzy
wskaźnikami(U −B) i (B−V) na wykresie sporza̧dzonym dla obiektów o róż-
nym poczerwienieniu. Do tego celu szczególnie dobrze nadaja̧ siȩ gwiazdy typu
widmowego O, których widmo jest praktycznie cia̧głe i zawiera mało linii widmo-
wych. Dodatkowa̧ ich zaleta̧ jest duża jasnósć absolutna, dziȩki czemu sa̧ widoczne
z du̇zej odległósci i moga̧ býc tym samym znacznie poczerwienione. Wykres taki,
zwanydiagramem dwuwskaźnikowym, w swojej historycznej postaci dla gwiazd
typu widmowego O jest przedstawiony na Rys. 4.5.

Jak nalėzało oczekiwác, gwiazdy o ró̇znym poczerwienieniu układaja̧
siȩ w przybli̇zeniu wzdłu̇z linii prostej, zwanej linia̧ poczerwienienia
miȩdzygwiazdowego. Dla obiektów o bardzo du̇zym poczerwienieniu linia ta ulega
niewielkiemu zakrzywieniu. Uwzglȩdniaja̧c ten efekt liniȩ poczerwienienia mȯzna
opisác analitycznie

E(U−B)

E(B−V)
= 0,72+0,05E(B−V). (4.23)

Odstȩpstwo od liniowósci dla du̇zych nadwẏzek barwy jest spowodowane zmiana̧
efektywnej długósci fali pasm w miarȩ jak rosna̧ca ekstynkcja miȩdzygwiazdowa
odkształca coraz bardziej przebieg widma cia̧głego. Zależnósć efektyw-
nej długósci pasm od rozkładu widmowego sprawia również, że stosunek
E(U −B)/E(B−V) jest funkcja̧ typu widmowego gwiazd, które zostały użyte do
jego wyznaczenia. Uwzglȩdnienie również tego efektu prowadzi do przybliżonych
zalėznósci

E(U −B)

E(B−V)
= 0,65−0,05(U −B)0+0,05E(B−V) dla (U −B)0 < 0 (4.24)

E(U −B)

E(B−V)
= 0,64+0,26(B−V)0 +0,05E(B−V) dla (B−V)0 > 0 (4.25)
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Rys. 4.5 Linia poczerwienienia miȩdzygwiazdowego na diagramie dwuwskaźnikowym
dla gwiazd typu widmowego O.

Poniewȧz jednak poczerwienienie wyznaczamy zazwyczaj na podstawie ob-
serwacji gwiazd gora̧cych, wyrażenie (4.23) mȯzna uwȧzác w praktyce za
wystarczaja̧co uniwersalne.

Znajomósć kierunku linii poczerwienienia na diagramie dwuwskaźnikowym
pozwala na obserwacyjne wyznaczenie wskaźników barwy wolnych od poczer-
wienienia miȩdzygwiazdowego. Diagram taki, sporza̧dzony dla wielu gwiazd o
różnym typie widmowym i ró̇znym stopniu poczerwienienia jest przedstawiony na
Rys. 4.6. Podobnie jak na Rys. 4.5 punkty o coraz to wiȩkszympoczerwienieniu
leża̧ na liniach poczerwienienia (ich kierunek wskazuje strzałka) coraz bardziej na
prawo i w dół. Lewa obwiednia chmury punktów obserwacyjnychpowinna odpo-
wiadác połȯzeniu gwiazd niepoczerwienionych. W celu wyznaczania swoistych
wskaźników barwy na podstawie obserwacji trójbarwnych należy wiȩc odłȯzyć
na diagramie dwuwskaźnikowym punkt odpowiadaja̧cy zmierzonym wskaźnikom
barwy a nastȩpnie – jeżeli to konieczne – przesuna̧ć go wzdłu̇z linii poczerwienie-
nia w lewo w górȩ ȧz do linii wyznaczaja̧cej połȯzenie gwiazd niepoczerwienio-
nych. Wielkósć tego przesuniȩcia w obu współrzȩdnych jest równa odpowiednim
nadwẏzkom barwy. Przybli̇zona informacja o typie widmowym jest konieczna ze
wzglȩdu na widoczna̧ na Rys. 4.6 niejednoznaczność zalėznósci miȩdzy(U−B)0 i
(B−V)0 w przedziale wskaźnika(B−V) od ok. 0,0 do ok. 0,6. Jest ona spowodo-
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Rys. 4.6 Diagram dwuwskaźnikowy dla gwiazd z otoczenia Słońca. Zagȩszczenie punk-
tów po lewej stronie wyznacza przebieg zależnósci dla niepoczerwienionych gwiazd cia̧gu
głównego. Ekstynkcja miȩdzygwiazdowa przesuwa punkty wzdłuż linii poczerwienienia
przedstawionej w postaci strzałki.

wana obecnóscia̧ w widmie silnych linii absorpcyjnych wodoru, którychnatȩ̇zenie
osia̧ga maksimum w przedziale typów widmowych miȩdzy A0 i G0.

W praktyce wyznaczanie niepoczerwienionych wskaźników barwy jest zada-
niem nieco bardziej skomplikowanym ze wzglȩdu na zależnósć swoistych wskaź-
ników barwy nie tylko od temperatury (typu widmowego), ale równiėz od przy-
spieszenia grawitacyjnego na powierzchni gwiazdy (klasy jasnósci). Jednak
postȩpuja̧c tak jak poprzednio dla różnych klas jasnósci mȯzna było uzyskác dla
każdej z nich dobrze okréslone zalėznósci barwa – typ widmowy. Sa̧ one zawarte
w Tabelach 4.3 i 4.4 i przedstawione na Rys. 4.7.

Na rysunku tym naniesiony jest również dla porównania teoretyczny dia-
gram dwuwskaźnikowy dla ciał promieniuja̧cych jak ciała doskonale czarne o róż-
nych temperaturach. Różnice miȩdzy obydwiema zależnósciami sa̧ spowodowane
przede wszystkim obecnościa̧ linii absorpcyjnych w widmach gwiazd. Silne li-
nie absorpcyjne wodoru oraz niecia̧głość Balmera sa̧ odpowiedzialne za istnienie
lokalnego minimum dla gwiazd A – F. Minimum to jest zaznaczone o wiele wy-
raźniej dla gwiazd cia̧gu głównego (klasy jasności V) niż dla olbrzymów (Iab), co
wynika sta̧d,że linie wodorowe w widmach karłów sa̧ silniejsze niż w widmach
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Rys. 4.7 Średni przebieg diagramu dwuwskaźnikowego dla niepoczerwienionych gwiazd
cia̧gu głównego klasy jasności V (cia̧gła linia) i dla nadolbrzymów Iab (linia przerywana).
Linia̧ przerywana̧ z kropkami zaznaczona jest zależnósć miȩdzy wskaźnikami barwy dla
ciała doskonale czarnego. Strzałka wskazuje kierunek linii poczerwienienia.

olbrzymów.

Bardzo wȧzna̧ rolȩ w badaniach ekstynkcji miȩdzygwiazdowej odgrywaja̧ gro-
mady gwiazd; zawieraja̧ one w sobie obiekty poczerwienionemniej wiȩcej w taki
sam sposób i należa̧ce do ró̇znych klas jasnósci. Gwiazdy klasy jasnósci V w
gromadach mȯzemy bez trudu wyró̇znić na podstawie tylko obserwacji fotome-
trycznych, poniewȧz na wykresie barwa – jasność układaja̧ siȩ one wzdłuż wyraź-
nie zaznaczonego cia̧gu głównego. Diagram dwuwskaźnikowy dla tych gwiazd,
porównany z niepoczerwienionym diagramem dla gwiazd klasyjasnósci V daje
wiarygodna̧ informacjȩ o nadwyżce barwy gromady. Należy sobie jednak dobrze
zdawác sprawȩ z tego,̇ze wszystkie przytoczone wyżej relacje dotycza̧ce poczer-
wienienia miȩdzygwiazdowego maja̧ wyła̧cznie sens statystyczny; zastosowane do
pojedynczego obiektu nie moga̧ dać wyniku dokładniejszego niż statystyczna dys-
persja swoistych cech fotometrycznych gwiazd, jednak w wie¸kszósci zastosowán
jest to dokładnósć zupełnie wystarczaja̧ca.

Naturalna̧ konsekwencja̧ poprzednich rozważán jest ustalenie jednoznacznego
zwia̧zku miȩdzy typem widmowym i klasa̧ jasności z jednej strony a wskaźnikami
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barwy, czy tėz wskaźnikiemQ– z drugiej. Inaczej mówia̧c, opisane wyżej postȩpo-
wanie pozwala wykalibrowác typy widmowe w funkcji wskaźników barwy, które
tym samym staja̧ siȩ niezależnymi od wygla̧du widma liniowego kryteriami klasy-
fikacji widmowej. W odró̇znieniu od klasyfikacji widmowej klasyfikacja fotome-
tryczna posługuje siȩ kryteriami ilościowymi i jest klasyfikacja̧ cia̧gła̧. Oba spo-
soby klasyfikacji sa̧ ze soba̧ścísle zwia̧zane i wzajemnie siȩ uzupełniaja̧. Jednym z
ważniejszych zadán astrofizyki obserwacyjnej jest wykalibrowanie obu systemów
klasyfikacyjnych w funkcji parametrów fizycznych gwiazd, takich jak temperatura
efektywna czy przyspieszenie grawitacyjne na powierzchni.

Nadwyżka ultrafioletowa. Połȯzenie na diagramie dwuwskaźnikowym za-
wiera równiėz informacjȩ o składzie chemicznym gwiazdy, ponieważ o przebiegu
zalėznósci miȩdzy swoistymi wskaźnikami barwy decyduje również obecnósć ab-
sorpcyjnych linii w widmach gwiazd. Absorpcja w liniach powoduje,że w obrȩbie
każdego pasma przepuszczalności zostaje usuniȩta z widma pewna czȩść energii,
co zmniejsza oczywiście jasnósć gwiazdy w danym pasmie. Energia pochłoniȩta
w liniach nie ginie, ale jest wykorzystywana do podgrzania atmosfery. Wzrost
temperatury atmosfery powoduje z kolei odpowiednio wzmożona̧ emisjȩ w wid-
mie cia̧głym. Efekt ten, zwanyefektem szklarniowym(lub z angielska –blan-
ketingiem), sprawia, że atmosfera, w której znajduje siȩ wiȩcej pierwiastków
ciȩżkich (daja̧cych wiȩcej linii absorpcyjnych, powoduja̧cych wyraźniejszy efekt
szklarniowy) wysyła nieco inne widmo liniowe i cia̧głe niż atmosfera takiej sa-
mej gwiazdy o mniejszej zawartości pierwiastków ciȩ̇zkich. W przypadku gwiazd
o umiarkowanych temperaturach, mniej wiȩcej rzȩdu temperatury Słónca, linie
pierwiastków ciȩ̇zkich wystȩpuja̧ przede wszystkim w nadfiolecie, co znaczy, że
najwiȩcej energii jest usuwane z pasma U. Z drugiej strony,niewielki wzrost tem-
peratury w wyniku efektu szklarniowego zwiȩksza nieco emisjȩ w całym zakresie
widma cia̧głego, w tym równiėz w pasmie V. Obecnósć atomów absorbuja̧cych
spowoduje zatem przeniesienie czȩści energii z fioletowego zakresu widma do ob-
szaru wizualnego: gwiazda z silnymi liniami absorpcyjnymiw widmie jest wiȩc
nieco bardziej czerwona, niż gwiazda o takiej samej temperaturze, ale o słabszych
liniach widmowych. Wszystkie gwiazdy – z wyja̧tkiem najgorȩtszych – maja̧ w
widmach linie absorpcyjne, co wyjaśnia, dlaczego na Rys. 4.7 diagram dwuwskaź-
nikowy dla gwiazd przebiega poniżej diagramu dla ciał doskonale czarnych, które
wysyłaja̧ wyła̧cznie widmo cia̧głe. Wielkość tego obni̇zenia zalėzy od zawartósci
pierwiastków ciȩ̇zkich.

Omawiany efekt jest schematycznie zilustrowany na Rys. 4.8. Grubsza li-
nia cia̧gła przedstawiásredni diagram dwuwskaźnikowy dla gwiazd cia̧gu głów-
nego o takiej samej zawartości pierwiastków ciȩ̇zkich jak Słónce. Ciénsze linie
cia̧głe przedstawiaja̧ diagramy teoretyczne obliczone dla obiektów o odpowiednio
coraz to mniejszej zawartości pierwiastków ciȩ̇zkich, których reprezentantem jest
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Rys. 4.8Powstawanie nadwyżki ultrafioletowejδ(U −B) dla gwiazd o ró̇znej zawartósci
pierwiastków ciȩ̇zkich.
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= 0 odpowiada składowi chemicznemu Słońca.

zazwyczajżelazo Fe. Zgodnie z powszechnie przyjȩta̧ symbolika̧ astrofizyczna̧
wielkościa̧ charakteryzuja̧ca̧ zawartość pierwiastków ciȩ̇zkich jest
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⊙

czyli różnica logarytmów wzglȩdnej obfitości żelaza w gwieździe i w Słóncu.
Wielkościa̧, która̧ mȯzemy odczytác bezpósrednio z obserwowanego diagramu
dwuwskaźnikowego jestδ(U −B), zwananadwẏzka̧ ultrafioletowa̧. Składa siȩ na
nia̧ przesuniȩcie∆(U −B) wynikaja̧ce ze zmniejszenia absorpcji metali w nadfio-
lecie oraz przesuniȩcie∆(B−V), wynikaja̧ce z osłabienia efektu szklarniowego.
Obie te przyczyny powoduja̧,̇ze zgodnie z tym co zostało powiedziane wyżej,
gwiazdy o małej zawartósci metali sa̧ bardziej niebieskie, niż gwiazdy o tej sa-
mej temperaturze ale bogate w metale, co oznacza,że wiȩksze sa̧ ich nadwyżki
ultrafioletowe.

Na Rys. 4.8 uwzglȩdniona jest tylko czȩść diagramu dwuwskaźnikowego obej-
muja̧ca zakres typów widmowych miȩdzy A i G. W tym przedziale efekty blanke-
tingu sa̧ najwiȩksze; gwiazdy gora̧ce maja̧ w widmach małolinii absorpcyjnych
metali, niezalėznie od tego jaki jest ich skład chemiczny, natomiast w gwiazdach
chłodniejszych widmo jest zdominowane przez pasma cza̧steczkowe i absorpcjȩ
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Tabela 4.3
Wskaźnik barwy(B−V)0 w funkcji typu widmowego i klasy jasności

Sp V III II Iab VII Sp V III II Iab VII

O5 -0,33 -0,32 -0,32 -0,31 F0 0,30 0,30 0,25 0,17 0,29
6 -0,33 -0,32 -0,32 -0,31 2 0,35 0,35 0,30 0,23 0,35
7 -0,32 -0,32 -0,31 -0,31 5 0,44 0,43 0,38 0,32 0,42
8 -0,32 -0,31 -0,31 -0,29 8 0,52 0,54 0,58 0,56 0,50
9 -0,31 -0,31 -0,31 -0,27 G0 0,58 0,65 0,71 0,76 0,56

B0 -0,30 -0,29 -0,29 -0,23 -0,28 2 0,63 0,77 0,81 0,87 0,60
1 -0,26 -0,26 -0,26 -0,19 5 0,68 0,86 0,89 1,02 0,68
2 -0,24 -0,24 -0,23 -0,17 8 0,74 0,94 0,99 1,14 0,73
3 -0,20 -0,20 -0,20 -0,13 -0,22 K0 0,81 1,00 1,08 1,25 0,81
5 -0,17 -0,17 -0,16 -0,10 1 0,86 1,07 1,14 1,32 0,85
6 -0,15 -0,15 -0,14 -0,08 2 0,91 1,16 1,29 1,36 0,89
7 -0,13 -0,13 -0,12 -0,05 3 0,96 1,27 1,40 1,46 0,96
8 -0,11 -0,11 -0,10 -0,03 -0,15 5 1,15 1,50 1,49 1,60
9 -0,07 -0,07 -0,07 -0,02 -0,06 7 1,33 1,53 1,57 1,63

A0 -0,02 -0,03 -0,03 -0,01 0,00 M0 1,40 1,56 1,58 1,67
1 -0,01 0,01 0,01 0,02 0,03 1 1,46 1,58 1,59 1,69
2 0,05 0,05 0,03 0,03 0,07 2 1,49 1,60 1,60 1,69
3 0,08 0,08 0,07 0,06 0,10 3 1,51 1,61 1,60 1,69
5 0,15 0,15 0,11 0,09 0,16 4 1,54 1,62 1,76
7 0,20 0,22 0,16 0,12 0,22 5 1,64 1,63 1,80
8 0,25 0,25 0,18 0,14 6 1,73 1,52

7 1,80 1,50
8 1,93 1,50

cia̧gła̧ ujemnego jonu wodorowego, a wiȩc przez czynniki słabiej zalėzne od
składu chemicznego.

W systemie wielobarwnym wykonano dotychczas ogromna̧ liczbȩ obserwacji
bardzo ró̇znych obiektów astronomicznych. Odgrywa też on cia̧gle wȧzna̧ rolȩ w
fotometrii, mimoże obok zalet posiada również powȧzne wady. Zaleta̧ systemu
jest du̇za łatwósć odtwarzania pasm przepuszczalności zdefiniowanych przez ła-
two dostȩpne filtry szklane, a także stosunkowo du̇za szerokósć pasm pozwalaja̧ca
na siȩganie do bardzo słabych obiektów. Z drugiej jednak strony, du̇za szerokósć
pasm jest wada̧ systemu, ponieważ nie pozwala na wyodrȩbnienie wielu subtel-
niejszych cech widmowych wynikaja̧cych z różnic fizycznych parametrów gwiazd.
Poniewȧz nie jest mȯzliwe stworzenie systemu, który posiadałby same zalety, dzi-
siejsze systemy sa̧ tworzone przede wszystkim z myśla̧ o rozwia̧zaniu konkretnych
problemów: sa̧ mniej uniwersalne, ale daja̧ dokładniejszeodpowiedzi.
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Tabela 4.4

Wskaźnik barwy(U −B)0 w funkcji typu widmowego i klasy jasności

Sp V III II Iab VII Sp V III II Iab VII

O 5 -1,19 -1,18 -1,17 -1,17 F 0 0,03 0,08 0,12 0,15 -0,56
6 -1,17 -1,17 -1,16 -1,16 2 0,00 0,08 0,14 0,18 -0,48
7 -1,15 -1,14 -1,14 -1,14 5 0,02 0,09 0,16 0,27
8 -1,14 -1,13 -1,13 -1,13 8 0,02 0,10 0,24 0,41 -0,30
9 -1,12 -1,12 -1,12 -1,13 G 0 0,06 0,21 0,32 0,52 -0,20

B 0 -1,08 -1,08 -1,08 -1,06 2 0,12 0,39 0,42 0,63 -0,12
1 -0,95 -0,97 -1,00 -1,00 5 0,20 0,56 0,60 0,83
2 -0,84 -0,91 -0,92 -0,93 8 0,30 0,70 0,78 1,05
3 -0,71 -0,74 -0,82 -0,83 K 0 0,45 0,84 0,95 1,17
5 -0,58 -0,58 -0,69 -0,72 1 0,54 1,01 1,07 1,28
6 -0,50 -0,51 -0,62 -0,69 2 0,64 1,16 1,33 1,32
7 -0,43 -0,44 -0,54 -0,63 3 0,80 1,39 1,58 1,60
8 -0,34 -0,37 -0,44 -0,55 -1,02 5 0,98 1,81 1,74 1,80
9 -0,20 -0,20 -0,32 -0,49 -0,90 7 1,21 1,83 1,79 1,84

A 0 -0,02 -0,07 -0,20 -0,38 -0,79 M 0 1,22 1,87 1,91 1,90
1 0,02 -,07 -0,12 -0,29 -0,70 1 1,21 1,88 1,93 1,90
2 0,05 0,06 -0,05 -0,25 -0,63 2 1,18 1,89 1,94 1,95
3 0,08 0,10 0,02 -0,14 -0,60 3 1,16 1,88 1,77 1,95
5 0,10 0,11 0,08 -0,08 -0,58 4 1,15 1,73 2,00
7 0,10 0,11 0,10 0,00 -0,58 5 1,24 1,58 1,60
8 0,09 0,10 0,11 0,11 6 1,32 1,16

7 1,40
8 1,53

Czterobarwny system uvby Strømgrena. Średnie długósci fal oraz szeroko-
ści pasm tego systemu sa̧ podane w Tab. 4.1. Do wydzielenia pasma u stosuje siȩ
kombinacjȩ filtrów szklanych Schott 11 (8mm) + WG 3 (1mm); pozostałe pasma
sa̧ na tyle wa̧skie,̇ze do ich wydzielenia konieczne jest zastosowanie filtrów in-
terferencyjnych. System ten jest czȩsto uzupełnianuy wskaźnikiemβ Crawforda,
bȩda̧cym miara̧ szerokości równowȧznej linii wodoru Hβ :

β = m(30)−m(150)

gdziem(30) jest jasnóscia̧ zmierzona̧ przez filtr interferencyjny o maksimum prze-
puszczalnosci przypadaja̧cym w długości fali 486,1 nm i szerokósci połówkowej
30 Å, zás m(150) jest jasnóscia̧ zmierzona̧ przez filtr interferencyjny o praktycz-
nie takiej samej długósci fali w maksimum przepuszczalności, ale o szerokósci
połówkowej równej 150 Å.
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Wskaźnikβ, wynikaja̧cy z pomiarów jasności w tej samej długósci fali, jest
praktycznie wolny od wpływu ekstynkcji miȩdzygwiazdowej(i praktycznie – od
wpływu ekstynkcji atmosferycznej). Dla gwiazd typu B i wczesnych typów A
wielkość β jest czułym wskaźnikiem klasy jasności; dla późnych typów A i dla
gwiazd typu F,β przestaje zalėzéc od jasnósci absolutnej i staje siȩ miara̧ tempera-
tury efektywnej.

W oryginalnym systemie uvby ustala siȩ tylko skale wskaźników barwy;
punkty zerowe jasnósci w poszczególnych barwach pozostaja̧ nieokreślone. Po-
niewȧz jednak pasmo y másrednia̧ długósć fali niemal taka̧ sama̧ jak pasmo V w
systemie UBV, jasnósć y można stosunkowo prosto przetransformować do systemu
UBV, definiuja̧c tym samym skalȩ jasności w filtrze y, a poprzez wskaźniki barwy
– równiėz w pozostałych filtrach. Absolutna kalibracja tak uzyskanej skali jasnósci
uvby, przytoczona w Tabeli 4.1, pozwala w razie potrzeby na uzyskanie informa-
cji o rozkładzie natȩ̇zenia w widmie cia̧głym obiektu na podstawie obserwacji w
omawianym systemie.

Rozkład pasm w długósciach fal oraz ich szerokości zostały dobrane w taki
sposób, by mierzona energia odpowiadała tym obszarom widma, w których najsil-
niej przejawiaja̧ siȩ fizyczne cechy gwiazd. Pasmo u leży całkowicie po krótkofa-
lowej stronie niecia̧głósci Balmera. Fioletowe pasmo v zawiera wodorowa̧ liniȩ Hδ
(410,1 nm), jest jednak wolne od wpływu innych linii wodorowych. Niebieskie pa-
smo b lėzy pomiȩdzy liniami Hβ i Hγ (434,0 nm), czyli w obszarze wystȩpowania
wielu linii pierwiastków ciȩ̇zkich. żółte pasmo y mierzy energiȩ w kontinuum bal-
merowskim.

Zdefiniowane sa̧ nastȩpuja̧ce wskaźniki barwy i ich różnice:

b−y,

c1 = (u−v)− (v−b), (4.26)

m1 = (v−b)− (b−y).

Na ich wartósć ma oczywíscie wpływ ekstynkcja miȩdzygwiazdowa. Z obserwacji
poczerwienienia miȩdzygwiazdowego gwiazd typu O uzyskano nastȩpuja̧césred-
nie zwia̧zki miȩdzy nadwẏzkami barwy:

E(c1) = 0,20E(b−y),

E(m1) =−0,32E(b−y), (4.27)

E(b−y) = 0,74E(B−V).
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Rys. 4.9 Teoretyczna kalibracja diagramu dwuwskaźnikowegoc1 – (b− y) w systemie
czterobarwnym w funkcji temperatury efektywnej i przyspieszenia grawitacyjnego na po-
wierzchni. Diagram ten pozwala na stosunkowo dokładne wyznaczenieTe f i logg tylko na
podstawie obserwacji fotoelektrycznych w przedziale typów widmowych A – G.

W systemie uvby nie wyznacza siȩ nadwyżek barwy w sposób niezależny; nie-
poczerwienione wskaźniki barwy znajduje siȩ z równań (4.27) po odwołaniu siȩ
do obserwacji w systemie UBV i znalezieniu nadwyżki barwyE(B−V). Swoiste
wskaźniki barwy uwolnione w taki włásnie sposób od wpływu poczerwienienia
miȩdzygwiazdowego oznacza siȩ niekiedy symbolami zm0,c0 i (b− y)0. Jėzeli
sama wartósć nadwẏzki barwy jest nieznana lub nieinteresuja̧ca, wówczas można
posługiwác siȩ niezalėznymi od poczerwienienia miȩdzygwiazdowegoróżnicami
barw

[c1] = c1−
E(c−1)

E(b−y)
(b−y) = c1−0,20(b−y), (4.28)

[m1] = m1−
E(m1)

E(b−y)
(b−y) = m1 +0,32(b−y). (4.29)

Wskaźniki[c1] i [m1], bȩda̧ce odpwiednikami różnicy barwyQ z systemu UBV,
sa̧ niezalėzne od ekstynkcji miȩdzygwiazdowej tylko w takim stopniu,w jakim uni-
wersalne jest prawo poczerwienienia (4.27). Zostało ono określone metodami sta-
tystycznymi na podstawie obserwacji gwiazd wczesnych typów widmowych. Po-
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Rys. 4.10 Zalėznósć miȩdzy wskaźnikamiβ i (b− y dla gwiazd gora̧cych o ró̇znych
wartósciach przyspieszenia grawitacyjnego na powierzchni.

niewȧz jednak pasma w systemie uvby sa̧ wa̧skie, zależnósć ich efektywnych dłu-
gósci fal od typu widmowego jest słaba i zależnósci (4.27) mȯzna stosowác prak-
tycznie dla wszystkich gwiazd bez obawy popełnienia nadmiernie du̇zego błȩdu.

Pasma w systemie uvby zostały dobrane w taki sposób, by wolneod poczer-
wienienia miȩdzygwiazdowego wskaźniki (4.26), lub (4.28) i (4.29), dostarczały
informacji o globalnych parametrach gwiazd – takich jak temperatura efektywna,
przyspieszenie grawitacyjne na powierzchni, jasność absolutna, skład chemiczny
itp.

Wskaźnik(b−y) jest miara̧ nachylenia kontinuum balmerowskiego, wkaźnik
c1 mierzy wysokósć niecia̧głósci Balmera, aβ – szerokósć równowȧzna̧ linii wo-
doru Hβ. Wymienione cechy widma zależa̧ przede wszystkim od temperatury efek-
tywnej i przyspieszenia grawitacyjnego na powierzchni gwiazdy, chóc zalėznósć
ta wystȩpuje z ró̇zna̧ moca̧ w ró̇znych zakresach temperatury efektywnej. Dia-
gram dwuwskaźnikowyc1− (b−y), wynikaja̧cy z teoretycznych modeli atmosfer
gwiazdowych jest przedstawiony na Rys. 4.9. W podobny sposób uzyskana zalėz-
nósć β− (b−y) jest przedstawiona na Rys. 4.10.

Z obu rysunków łatwo jest wysnuć nastȩpuja̧ce wnioski: Wskaźnikb−y jest
czuła̧ miara̧ temperatury efektywnej dla gwiazd chłodniejszych od ok. 9000 K; dla
gwiazd gorȩtszych lepsza̧ miara̧ temperatury jest wskaźnik c1.
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Rys. 4.11 Kalibracja diagramu dwuwskaźnikowegoβ – c1 w funkcji temperatury efek-
tywnej i przyspieszenia grawitacyjnego na powierzchni.

Różnica barwy c1 silnie zalėzy od przyspieszenia grawitacyjnego na po-
wierzchni gwiazd chłodnych, natomiast czuła̧ miara̧ przyspieszenia na powierzchni
gwiazd gorȩtszych jest wskaźnikβ.

A zatem wielkósciβ,c1 i (b−y) pozwalaja̧ jednoznacznie określić temperaturȩ
efektywna̧ gwiazdy i przyspieszenie grawitacyjne na jej powierzchni. Wniosek ten
wynika równiėz z diagramu dwuwskaźnikowegoβ−c1, przedstawionego na Rys.
4.11.

Różnica barwym1, mierza̧ca przede wszystkim absorpcjȩ w liniach pierwiast-
ków ciȩ̇zkich, jest zwia̧zana ze składem chemicznym atmosfery. Rys. 4.12 przed-
stawia teoretyczny diagram dwuwskaźnikowym1− (b−y) dla ró̇znych wartósci
[Fe/H]. Grubsza̧ linia̧ zaznaczona jest zależnósć dla gwiazd o składzie chemicz-
nym charakterystycznym dla Słońca i gwiazd Populacji I. Gwiazdy o szczególnie
dużej zawartósci pierwiastków ciȩ̇zkich, np. gwiazdy metaliczne Am, leża̧ poni̇zej
tej linii, natomiast gwiazdy wykazuja̧ce deficyt pierwiastków ciȩ̇zkich (podkarły,
gwiazdy Populacji II) – powẏzej. Odległósć δm1 od linii zerowej (analogiczna do
nadwẏzki ultrafioletowej w systemie UBV) jest zwia̧zana nastȩpuja̧ca̧ zalėznóscia̧
statystyczna̧ ze stosunkiem wzglȩdnej obfitości żelaza:
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Rys. 4.12Kalibracja zalėznóscim1− (b−y) w funkcji zawartósci pierwiastków ciȩ̇zkich.
[Fe

H ] = 0 odpowiada składowi chemicznemu Słońca.

[
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H

]

= 0,3−0,12 δm1.

δm1 jest wyrȧzone w wielkósciach gwiazdowych i jest dodatnie powyżej linii ze-
rowej oraz ujemne – poniżej. Zalėznósć ta jest okréslona tylko w przedziale ty-
pów widmowych od A do G. Dla gwiazd wcześniejszych, w których widmach
wystȩpuje niewiele linii pierwiastków ciȩżkich, wskaźnikm1 nie zalėzy od składu
chemicznego, natomiast dla gwiazd późniejszych od K0, obfitość linii w widmie
skutecznie maskuje wszystkie przytoczone wyżej zalėznósci i system uvby traci
swa̧ u̇zytecznósć.

System SDSS – Sloan Digital Sky Survey. Rozpoczȩty w 2000 r. projekt o
tej nazwie ma za zadanie dostarczenie fotometrycznych danych dla kilkuset milio-
nów obiektów nieba północnego. Piȩć filtrów, opisanych w Tabeli 4.1, pokrywa
w miarȩ równomiernie zakres widmowy od fioletu (ograniczonego od strony fal
krótkich absorpcja̧ atmosferyczna̧) do bliskiej podczerwieni. Stosunkowo du̇za
szerokósć filtrów pozwala na pomiar jasności z dokładnóscia̧ 2% dla obiektów
z przedziału jasnósci 14 – 23 mag w filtrzeg′ i 12 – 18 mag w filtrzez′.

Fotometryczne systemy satelitarne w nadfiolecie. Fotometryczne obserwa-
cje w nadfiolecie były podejmowane podczas lotów wielu satelitów i rakiet. Po-
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szczególne fotometry były przystosowane do obserwacji w różnych długósciach
fal i jak dotychczas nie istnieje jeszcze system ultrafioletowy, który mȯzna by na-
zwác systemem standardowym w podobnym sensie jak systemy UBV czy uvby.
Najwiȩcej obserwacji fotometrycznych zebrały satelity TD-1, OAO-2 i ANS. Ob-
serwacje odnosiły siȩ przede wszystkim do gwiazd gora̧cych, a pierwsze wyniki
dotyczyły rozkładu energii w nadfioletowych widmach gwiazdoraz kształtu krzy-
wej poczerwienienia miȩdzygwiazdowego.
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5. Klasyfikacja widmowa

Jednym z pierwszych wyników astrofizyki obserwacyjnej byłostwierdzenie,
że widma gwiazd ró̇znia̧ siȩ znacznie swym wygla̧dem iże ró̇znice te mȯzna za-
uwȧzyć nawet przy bardzo małej dyspersji rzȩdu kilkuset angstremów na milimetr,
jaka̧ daja̧ np. pryzmaty obiektywowe. Z tego co wiemy o sposobach formowania
siȩ linii widmowych w atmosferach gwiazd wynika,że wystȩpowanie takich a nie
innych linii oraz stosunki ich natȩżén sa̧ odbiciem warunków fizycznych w jakich
znajduja̧ siȩ absorbuja̧ce atomy.

Najogólniej mówia̧c, natȩ̇zenie linii absorpcyjnej, lub́scíslej – jej szerokósć
równowȧznaW, zalėzy od liczby atomów (za jednostka̧ powierzchni),Nd, które
moga̧ tȩ liniȩ absorbować i od całkowitej liczby atomów danego pierwiastka, czyli
od składu chemicznego atmosfery,A. Możemy zatem napisać

W = f (A,Nd). (5.1)

Nd zalėzy od stanu jonizacji i wzbudzenia atomów danego pierwiastka, a wiȩc
zgodnie z formułami Sahy i Boltzmanna, jest funkcja̧ temperatury jonizacji i cís-
nienia elektronowego. Oba te parametry maja̧ charakter lokalny i odnosza̧ siȩ
do tej warstwy gwiazdy, w której formowane jest obserwowanewidmo liniowe.
Z teorii budowy atmosfer wynika,̇ze przebieg temperatury i ciśnienia gazu w
zewnȩtrznych obszarach gwiazdy jest określony całkowicie przez parametry glo-
balne, takie jak temperatura efektywnaTe f, przyspieszenie grawitacyjne na po-
wierzchni g, oraz skład chemicznyA. Biora̧c ponadto pod uwagȩ,że císnienie
elektronowe jest w ustalonej temperaturze jednoznaczna̧ funkcja̧ císnienia całko-
witego, mȯzemy równanie (5.1) przepisać w postaci

W = f (A,T, pe) = f (A,T, p) = f (A,Te f,g). (5.2)

Przyspieszenie grawitacyjne na powierzchni gwiazdy o masieM i promieniu
R jest równe

g =
GM

R2 , (5.3)

gdzieG jest stała̧ grawitacji. Z drugiej strony, całkowita moc promieniowana przez
gwiazdȩL, jest równa

L = 4πR2σT4
e f. (5.4)

Wielkość L, zwana tėz energetyczna̧ jasnościa̧ absolutna̧(po angielsku -lumino-
sity) jest bezpósrednio zwia̧zana z bolometryczna̧ jasnościa̧ absolutna̧

Mbol =−2,5logL+const. (5.5)
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Eliminuja̧c z równán (5.3) i (5.4) zalėznósć od promieniaR dochodzimy do
wniosku,że przyspieszenie grawitacyjne jest funkcja̧ masy, mocy promieniowanej
przez gwiazdȩ i temperatury efektywnej:

g = g(M ,L,Te f). (5.6)

Masa i jasnósć absolutna nie sa̧ jednak całkowicie niezależne; grupy gwiazd o po-
dobnych cechach budowy wewnȩtrznej i zbliżonym składzie chemicznym spełniaja̧
zalėznósć masa – jasnósć (patrz dalej). Pozwala to wyeliminować zalėznósć od
masy w zwia̧zku (5.6)

g = g(L,Te f)

i po wstawieniu do (5.2), otrzymać

W = f (L,Te f,A) (5.7)

lub dla gwiazd o zbli̇zonym składzie chemicznym

W = f (L,Te f). (5.8)

Z powyższych rozwȧzán wynika nastȩpuja̧cy wniosek: wygla̧d widma linio-
wego gwiazdy jest okréslony przede wszystkim przez jej temperaturȩ efektywna̧
i jasnósć absolutna̧. Mȯzliwe jest zatem stworzenie dwuparametrowego systemu
klasyfikacji widmowej, odzwierciedlaja̧cego zarówno różnice temperatur jak i ja-
snósci absolutnych (przyspieszeń grawitacyjnych na powierzchni). Z góry można
też przewidziéc kryteria tej klasyfikacji: dobra̧ miara̧ temperatury powinny býc li-
nie atomów neutralnych i zjonizowanych pochodza̧ce np. ze stanów wzbudzonych,
których obsadzenie jest czuła̧ funkcja̧ temperatury wzbudzenia, zás kryteriami ja-
snósci absolutnej – stosunki natȩżén linii tego samego pierwiastka w dwóch kolej-
nych stopniach jonizacji.

Różnice składu chemicznego moga̧ zakłócać powẏzsza̧ prosta̧ zasadȩ klasyfi-
kacji, powoduja̧c pojawienie siȩ osobliwości widmowych. Zazwyczaj osobliwo-
ści te sa̧ na tyle małe,̇ze pomimo ich wystȩpowania widma moga̧ być klasyfiko-
wane na podstawie zwykłych kryteriów. Niekiedy jednak staja̧ siȩ tak wyraźne,
że uniemȯzliwiaja̧ dokonywanie zwykłej klasyfikacji. Na przykład, rozrzut składu
chemicznego ẃsród gwiazd wȩglowych całkowicie maskuje efekty zwia̧zane z ró̇z-
nicami jasnósci absolutnych.

System klasyfikacji widmowej MK. Powszechnie dzisiaj używany system
dwuwymiarowej klasyfikacji widm gwiazdowych nosi nazwȩ systemu MK (od na-
zwisk jego twórców W. W. Morgana i P. C. Keenana). W systemie tym kȧzdej
gwieździe przypisuje siȩtyp widmowyi klasȩ jasności.
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Typy widmowe zawieraja̧ informacje o temperaturze gwiazdy. Sa̧ one
okréslane wg. systemu harvardzkiego, zgodnie z którym typy widmowe gwiazd
uszeregowanych według maleja̧cych temperatur (od ok. 100000 K dla ja̧der
mgławic planetarnych PN do ok. 900 K dla bra̧zowych karłów T)sa̧ oznaczane
nastȩpuja̧cymi literami:

PN S
WR O B A F G K M L T (5.9)

(R - N)
C

Każdy typ widmowy dzieli siȩ na 10 podtypów oznaczanych cyframi od 0 do
9, przy czym w obrȩbie kȧzdego typu cyfra 0 oznacza temperaturȩ najwyższa̧ a
cyfra 9 – najni̇zsza̧.

W pierwotnej, klasycznej postaci cia̧g ten zawierał tylko symbole OBAFGKM.
Później po stronie wysokich temperatur dodano ja̧dra mgławic planetarnych (PN)
oraz gwiazdy Wolfa - Rayeta (WR). Ostatnio zaś, biora̧c pod uwagȩ rozwój obser-
wacji w bliskiej podczerwieni, który doprowadził do odkrycia licznych chłodnych
obiektów zwanychbra̧zowymi karłami, do niskotemperaturowego krańca cia̧gu do-
dano typy widmowe L i T, przewiduja̧c ewentualne dodanie jeszcze typu Y, gdyby
dalsze obserwacje doprowadziły do odkrycia obiektów gwiazdowych o jeszcze niż-
szych temperaturach. Rzucaja̧ce siȩ w oczy różnice składu chemicznego wśród
gwiazd chłodnych K i M sa̧ powodem, dla którego wyróżniono gwiazdy cyrko-
noweS orazgwiazdy wȩgloweC, a ẃsród tych ostatnich – typy R (z pasmami CN
i CO) i N (z wydatnymi pasmami C2).

Posługuja̧c siȩ systemem klasyfikacji widmowej MK należy pamiȩtác o jego
nastȩpuja̧cych podstawowych cechach:

1) System ma charakter czysto empiryczny, tzn. jedynymi kryteriami klasyfi-
kacji sa̧ obserwowane cechy widma.

2) System jest jednorodny, tzn. do jego stworzenia, a nastȩpnie odtwarzania
wykorzystuje siȩ widma gwiazdowe w dyspersji z przedziałuod ok. 10 do ok. 100
Å/mm. Dyspersja ta jest na tyle duża,że pozwala zdefiniowác wystarczaja̧co czułe
kryteria klasyfikacyjne, a zarazem wystarczaja̧co mała, bymożna było obserwo-
wać gwiazdy słabe.

3) System jest zdefiniowany przez standardy, tzn. klasyfikacja jest wynikiem
porównania widma gwiazdy z widmem wzorcowym; proces klasyfikacji jest wiȩc
całkowicie niezalėzny od aktualnego stanu naszej wiedzy na temat tworzenia sie¸
widm gwiazdowych.

4) System MK jest systemem jakościowym i niecia̧głym.
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Rys. 5.1 Przykłady widm standardowych klasyfikacji MK. Widma cia̧głe sa̧ unormowane
do jedynki z wyja̧tkiem dwóch ostatnich typów, dla których przebieg widma cia̧głego staje
siȩ trudny do okréslenia.

Na Rys. 5.1 przedstawione sa̧ przykłady widm standardowychbȩda̧cych wzor-
cami klasyfikacji MK. W swej klasycznej odmianie system MK wykorzystuje jako
kryteria klasyfikacyjne linie i pasma wystȩpuja̧ce w niebieskim (fotograficznym)
zakresie widma. Podstawowe kryteria klasyfikacji sa̧ zebrane w Tabeli 5.1.

Dla nowo dodanych typów widmowych L i T, które wiȩksza̧ czȩść energii
promieniuja̧ w długofalowym zakresie widma, powyższe kryteria klasyfikacji sa̧
mało u̇zyteczne. Znacznie wygodniejsze jest odwołanie siȩ do widm w bliskiej lub
nawet dalekiej podczerwieni. Przykłady standardowych widm L i T sa̧ pokazane
na Rys. 5.2.
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Tabela 5.1
Podstawowe kryteria klasyfikacji widmowej

Typ widmowy Standard Kryteria klasyfikacji

P NGC 7027 mgławice planetarne, liczne linie emisyjne o wysokim
potencjale wzbudzenia; linie wzbronione

W γ2 Vel (WC7+O7) gwiazdy Wolfa-Rayeta; silne i szerokie linie emisyjne H, HeI, HeII
WN5 - 8 HD 191163 (WN6) sekwencja natȩżeń linii emisyjnych NIII, IV, V
WC5 - 8 HD 191103 (WC7) sekwencja natȩżeń linii emisyjnych CII - IV, OIII - VI
O Widmo cia̧głe z absorpcyjnymi liniami HeII, CII, NIII, SiIV.

O3 HDE 303308 HeI 4471/HeII 4541=0,1
O4 HD 190429 A =0,2
O5 HD 15558 =0,3
O6 λ1 Cep =0,6
O7 HD 190864 =0,9
O8 λ Ori =1,3
O9 ι Ori =1,8
B0 τ Sco HeI>HeII; maksimum stosunku CIII 4650 i SiIV 4089 do SiIV4116;

Hδ ≈ 1,5HeI 4026
B3 π4 Ori maksimum natȩ̇zenia linii HeI; linie OII i SiIV bardzo słabe
B5 ϕ Vel SiII 4128 i 4131 > HeI 4121
B8 β Per HeI 4471≈MgII 4481; Hδ ≈15HeI 4026; słabe linie metali
A0 α CMa dominuja̧ linie serii Balmera wodoru; wyraźna linia MgII 4481;

CaII K 3934≈0,1Hδ; najwiȩksza niecia̧głósć Balmera
A5 β Tri, α Pic CaII K≈0,9(CaII H + Hε)>Hδ

silne linie FeI 4299, 4303 i TiII 4303
F0 δ Gem,α Car linie wodoru≈0,5[A0]; CaII K=CaII H+Hε≈3Hδ;

liczne linie metali; pojawia siȩ pasmo G 4307 (Fe, Ti, Ca)
F5 α CMi, ρ Pup linie wodoru≈2[⊙]; CaI 4227≈0.5Hγ;pasmo G≈0,6Hγ
G0 α Aur, βHyi widmo typu słonecznego (Sp⊙: G2); silne linie metali;

CaI 4227≈Hδ; pasmo G≈2Hγ ≈3FeI 4325
K0 α Boo,α Phe linie metali coraz silniejsze; linie wodoru coraz słabsze;

CaI 4227≈2FeII 4172≈3FeI 4383; FeI 4325≈ 2Hγ;
CaII H i K osia̧gaja̧ maksimum

K5 α Tau liczne linie metali; dominuja̧ linie CaI i CaII; pasmo G niknie;
pojawiaja̧ siȩ zielone pasma TiO

M0 - M2 β And (M0) dominuja̧ pasma TiO 4762 - 4956, 5168 - 5445;
α Ori (M2) najsilniejsza jest linia CaI 4227

M3 - M5 π Aur (M3) kryterium klasyfikacji jest wzrastaja̧ce natȩżenie
M6 - M10 ρ Per (M6) pasm TiO 6651, 7054, 7589
S π1 Gru natȩ̇zenia pasm ZrO, YO, LaO i TiO oraz linii CaII K i H, CaI 4227
R HD 52432 (R0) natȩ̇zenia pasm CN i CO
N 19 Psc (N0) natȩ̇zenia pasm C2, linii NaI D, CaI 4227
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Drugorzȩdne, szczególne cechy widm oznacza siȩ dodatkowo mała̧ litera̧ na
końcu symbolu: e – linie emisyjne wodoru (np. B2IVe); f – linie emisyjne helu i
neonu; p – widmo osobliwe (pekuliarne); n – szerokie linie absprpcyjne; s lub c
– bardzo wa̧skie linie absorpcyjne; k – obecne linie miȩdzygwiazdowe; wk – linie
widmowe osłabione; m – wzmocnione linie metali; d – karzeł; g– olbrzym; sd –
podkarzeł; wd – biały karzeł; v – widmo zmienne.

Dla opisu wygla̧du widm białych karłów stosuje siȩ również oddzielny system
klasyfikacji. U̇zywane sa̧ nastȩpuja̧ce symbole:
DA – dominuja̧ linie wodoru,
DB – dominuja̧ linie HeI,
DO – dominuja̧ linie HeII, moga̧ wystȩpować linie H i HeI,
DZ – dominuja̧ linie metali, zwłaszcza CaII,
DC (lub DQ) – linie i/lub pasma wȩgla,
DX – niezidentyfikowane linie widmowe.

Inne informacje zaznacza siȩ dodatkowymi symbolami: P –światło spolaryzo-
wane; H – rozszczepienie Zeemanowskie wskazuje na obecność pola magnetycz-
nego przy braku polaryzacji; V – zmiany jasności; PEC – osobliwósci w widmie;
C – widmo cia̧głe bez linii widmowych; F – dodatkowa obecność linii CaII; cyfry
z przedziału 1 – 9 odpowiadaja̧ temperaturom białych karłówod ok. 100000 K do
ok. 5500 K.

Klasa jasnósci, charakteryzuja̧ca jasność absolutna̧, jest oznaczana jedna̧ z
cyfr rzymskich od I do VII, przy czym I oznacza jasność najwiȩksza̧, a VII –
najmniejsza̧. Dla gwiazd o szczególnie dużej jasnósci absolutnej wprowadza siȩ
jeszcze klasȩ jasności 0. Tradycyjnie poszczególnym klasom jasności nadaje siȩ
ponadto nazwy słowne, których pochodzenie bȩdzie wyjaśnione w rozdziale 6:

Hiperolbrzymy 0 - Ia0 Podlbrzymy IV
Nadolbrzymy I Karły (gwiazdy cia̧gu głównego) V
Jasne olbrzymy II Podkarły VI
Olbrzymy III Białe karły VII

W miarȩ potrzeby wprowadza siȩ również podział klas jasnósci na trzy pod-
grupy: a, ab i b, gdzie a oznacza najwiȩksza̧, b zaś – najmniejsza̧ jasność absolutna̧
w danej klasie. Pełny symbol typu widmowego, oznaczany skrótem MKSp, mȯze
wiȩc býc np. O9fV, B2eIIIa, A5IIa, M2Ia itp.

Typ widmowy MKSp jest najbardziej zwiȩzła̧ charakterystyka̧ najwȧzniejszych
parametrów fizycznych gwiazdy, oczywiście pod warunkiem,̇ze uprzednio doko-
namy kalibracji typów widmowych w funkcji parametrów globalnych, takich jak
masa, jasnósć absolutna, temperatura efektywna, promień itp. Kalibracja taka po-
winna býc dokonana na drodze czysto obserwacyjnej, poprzez pomiar odpowied-
nich wielkósci dla grup obiektów o ró̇znych typach widmowych.
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λ [Å]
Rys. 5.2 Przykłady widm standardowych gwiazd typów L i T. Dla porównania przyto-
czone sa̧ równiėz widma późnych typów M.

Jasnósci absolutne (odległósci). Jak wynika z równania (4.5) jasność
absolutna̧ gwiazdy znajdziemy bez trudu jeżeli znamy jej odległósć od Słónca oraz
wielkość ewentualnej ekstynkcji miȩdzygwiazdowej. Jedyny bezpośredni pomiar
odległósci do gwiazdy sprowadza siȩ do pomiaru jejparalaksy rocznej, czyli wido-
mej zmiany połȯzenia na sferze niebieskiej w wyniku rocznego ruchu Ziemi wokół
Słońca, jak to przedstawia Rys. 5.3. Zaznaczony na tym rysunku ka̧tπ (czyli półós
wielka elipsy paralaktycznej) jest ka̧tem pod jakim z odległości gwiazdy widác
jednostkȩ astronomiczna̧

π [rad] =
1 j.a.

r
. (5.10)

Wyrażaja̧c ka̧ty w sekundach łuku (1 radian = 206264,8′′) dostajemy

π′′ =
206264,8 j.a.

r

Widać, że wygodna̧ jednostka̧ odległości jest 206264,8 j.a. Jednostkȩ tȩ nazywamy
parsekiem, w skrócie pc. Odległósci jednego parseka odpowiada paralaksa roczna
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gwiazda

orbita Ziemi

Rys. 5.3 Paralaksa roczna.

równa 1 sekundzie łuku. Z równania (5.10) dostajemy proste wyrażenie na odle-
głość wyrȧzona̧ w parsekach

r [pc] =
1
π′′

. (5.11)

Obecnie głównym źródłem danych dotycza̧cych paralaks trygonometrycznych
jest katalog zawieraja̧cy pomiary tej wielkości dla 118218 gwiazd wykonane przez
satelitȩ Hipparcos podczas misji trwaja̧cej od listopada1989 do marca 1993.́sred-
nia dokładnósć pomiaru paralaks jest równa 0,00097′′ , co oznacza,̇ze wiarygod-
nie zmierzone sa̧ odległości nieco wiȩksze od tysia̧ca parseków. Katalog jest kom-
pletny dla ok. 60 000 gwiazd jaśniejszych od 7 - 9 mag, zależnie od rodzaju gwiazd
i ich położenia na niebie. Graniczna̧ jasnościa̧ katalogu jestV ≈ 12 mag.

Chóc pomiary paralaks trygonometrycznych należa̧ formalnie do zadán astro-
metrii, to maja̧ one fundamentalne znaczenie dla naszej wiedzy o parametrach fi-
zycznych gwiazd. Włásnie z przyczyn astrofizycznych planowana jest na połowȩ
drugiego dziesiȩciolecia obecnego wieku misja SIM Lite Astrometric Observatory
polegaja̧ca na umieszczeniu na orbicie okołoziemskiej 6-cio metrowego interfero-
metru Michelsona, pozwalaja̧cego na pomiar paralaks z dokładnóscia̧ 4·10−6 se-
kundy łuku na całym niebie, a wybranych obiektów – z dokładnościa̧ nawet 1·10−6

sekundy łuku.
Rozmiary ka̧towe gwiazd. W przypadku obiektów pozaziemskich bezpośred-

nio mȯze býc mierzony tylko ich rozmiar ka̧towy. Wyznaczenie na jego podstawie
rozmiarów liniowych wymaga niezależnych informacji o odległósci lub odwołania
siȩ do innych wiadomósci o mierzonym obiekcie.
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Rys. 5.4 Interferometr Michelsona do pomiaru ka̧towychśrednic gwiazd.

Teoretyczna ka̧towa zdolność rozdzielcza teleskopu optycznego ośrednicy
obiektywuD wyrażonej w metrach jest określona przez zjawisko ugiȩcia (dyfrak-
cji) śwatła na obiektywie i jest równa w sekundach łuku

Θ′′ = 0,13′′
(λ/500)

D
, (5.15)

gdzieλ jest wyrȧzona̧ w nm długóscia̧ fali, w której prowadzone sa̧ obserwacje.
Na przykład, teoretyczna zdolność rozdzielcza 5-cio metrowego teleskopu na Mo-
unt Palomar jest dla obserwacji ẃswietle widzialnym (500 nm) nieco mniejsza od
0,03′′. Podczas obserwacji z powierzchni Ziemi o praktycznej zdolnósci rozdziel-
czej teleskopów decyduje turbulencja atmosferyczna (tzw.seeing), która zalėznie
od warunków atmosferycznych rozmywa obrazy gwiazd do 0,5′′ − 3′′. Nie ma
na tyle bliskich gwiazd, które obserwowane z Ziemi miałyby tak du̇ze średnice
ka̧towe. Bezpósrednie obserwacje teleskopowe ukazuja̧ nam gwiazdy zawsze w
postaci rozmytych plamek o takich́srednicach ka̧towych jaka jest w danym mo-
mencie wielkósć seeingu.

Istnieja̧ jednak metody pośrednie, dziȩki którym mȯzliwe jest uniezalėznie-
nie siȩ od zakłócén atmosferycznych i zbliżenie siȩ do teoretycznej zdolności roz-
dzielczej. Metody te obejmujemy wspólnym mianem metod interferometrycznych,
chóc nie zawsze odwołuja̧ siȩ one do zjawiska interferencji w dosłownym tego
słowa znaczeniu.

Historycznie najstarsza jest klasyczna metoda pomiaruśrednic ka̧towych za
pomoca̧ interferometru gwiazdowego Michelsona, użyta na pocza̧tku lat 1920
przez A.A. Michelsona i F.G. Pease’a w Obserwatorium Mt. Wilson do pomiaru



155

Rys. 5.5 Interferometr natȩ̇zeń.

średnic ka̧towych kilkunastu czerwonych olbrzymów. W klasycznej metodzie
interferencji fazowejistota̧ pomiaru jest obserwacja pra̧żków interferencyjnych
powstaja̧cych w wyniku nałȯzenia na siebie dwóch wia̧zekświatła pochodza̧cych
od tej samej gwiazdy, ale zebranych z dwóch miejsc w przestrzeni znajduja̧cych siȩ
w odległósci D od siebie (Rys. 5.4). W miarȩ powiȩkszania odległości D miȩdzy
”szczelinami” obraz interferencyjny staje siȩ coraz mniej wyraźny, ȧz wreszcie
znika całkowicie. Graniczna odległość D, w której światło przestaje býc spójne
i znikaja̧ prȧ̧zki interferencyjne, zalėzy od ka̧towejśrednicy źródłaΘ i jest z nia̧
zwia̧zana identycznym wzorem jak (5.15). Praktyczna̧ granica̧ pomiaruśrednic ta̧
metoda̧ z powierzchni Ziemi jest ok. 0,01′′. Uzasadnione nadzieje na zwiȩkszenie
dokładnósci tej metody wiȧ̧ze siȩ z wyniesieniem interferometrów poza atmosferȩ
(co usunie niekorzystny wpływ efektów turbulencji atmosferycznej) oraz z budowa̧
interferometrów złȯzonych z dwóch lub wiȩcej teleskopów optycznych.

Od połowy lat 1950 do pomiarúsrednic gwiazd wykorzystuje siȩinterferencjȩ
natȩ̇zeń,zwana̧ tėz zjawiskiem Browna–Twissa. R. Hanbury Brown i R. Q. Twiss
wykazali dóswiadczalnie i teoretycznie,że kwantowe fluktuacje natȩżén sygnałów
odbieranych od tej samej gwiazdy przez dwa niezależne odbiorniki umieszczone
w odległósci D od siebie sa̧ ze soba̧ skorelowane iże współczynnik korelacji za-
leży zarówno od tej odległósci jak i od średnicy ka̧towej gwiazdy. Ponieważ w
metodzie tej znajduje siȩ korelacjȩ miȩdzy całkowicie niezalėznymi pomiarami
natȩ̇zenia, odległósci miȩdzy odbiornikami moga̧ być znaczne – w praktyce od 10
do 200 m – a same teleskopy moga̧ mieć du̇ze średnice i niewielka̧ precyzjȩ wy-
konania powierzchni. Jedyny jak dotychczas interferometrtego typu działaja̧cy
przez kilkanáscie lat w Narrabri w Australii, złȯzony z dwóch kolektoróẃswiatła
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Rys. 5.6 Interferometria plamkowa. Wiele kolejnych zdjȩć gwiazdy w ognisku teleskopu
uzyskanych z czasem naświetlania 0.002 s. Podczas długiej ekspozycji poszczególne małe
plamki nakładaja̧ siȩ na siebie tworza̧c duża̧ rozmyta̧ plamȩ, której rozmiar ka̧towy cha-
rakteryzuje turbulencjȩ atmosferyczna̧ (czyliseeing).

o średnicy 6,5 m (Rys. 5.5), pozwolił na zmierzenieśrednic ka̧towych około 30
gwiazd z dokładnóscia̧ 5·10−4 sekundy łuku. Ponieważ zasiȩg tego interferome-
tru ogranicza siȩ tylko do gwiazd wczesnych typów widmowych jaśniejszych od
V ≈ 2,5 mag, owe trzydziésci gwiazd wyczerpało ju̇z jego mȯzliwości obserwa-
cyjne – przynajmniej w oryginalnej realizacji technicznej.

Trzecia metoda tego rodzaju nosi nazwȩinterferometrii plamkoweji została
opracowana w latach 70. XIX w. przez A. Labeyrie. Jej istota̧jest stwierdzenie,̇ze
obraz gwiazdy, którego rozmiary ka̧towe sa̧ określone wielkóscia̧ seeingu, składa
siȩ z chaotycznie rozłȯzonych plamek ósrednicach ka̧towych zbliżonych do teore-
tycznej zdolnósci rozdzielczej teleskopu, danej wzorem (5.15). Plamki temożemy
zobaczýc i zmierzýc na zdjȩciach o bardzo krótkim czasie naświetlania, porów-
nywalnym z czasem charakterystycznym drgań obrazu wywołanych turbulencja̧
atmosferyczna̧ (Rys. 5.6).

Znacznie rzadziej wykorzystywane jest zjawisko ugiȩciaświatła w meto-
dzie zakrýc gwiazd przez Ksiȩ̇zyc. Ostry brzeg Ksiȩ̇zyca podczas jego ruchu
miesiȩcznego po niebie przesłania niekiedy jasne gwiazdy, gasza̧c ich blask w
cia̧gu kilku tysiȩcznych sekundy. Blask gwiazdy nie znikaprzy tym natych-
miast, lecz wykazuje charakterystyczne zmiany, zwia̧zanez fresnelowskim ob-
razem dyfrakcyjnym. Wahania jasności, które mȯzna zarejestrowác za pomoca̧
szybkiego fotometru, zależa̧ w znany sposób od ka̧towych rozmiarów zakrywa-
negożródła, a zatem moga̧ stać siȩ podstawa̧ do ich wyznaczenia. Metoda ta jest
z oczywistych wzglȩdów ograniczona tylko jasnych gwiazd leża̧cych w pobli̇zu
ekliptyki, a interpretacjȩ wyników utrudnia niedokładnaznajomósć ukształtowania
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brzegu Ksiȩ̇zyca. W najkorzystniejszych przypadkach możliwe jest wyznaczenie
ta̧ metodá̧srednic gwiazd (lub separacji składników gwiazd podwójnych) rzȩdu
0,002′′.

Masy gwiazd. Masa jest najwȧzniejszym astrofizycznym parametrem
gwiazdy, decyduja̧cym o jej budowie wewnȩtrznej oraz o jejewolucji. Jedynej
możliwości obserwacyjnego wyznaczenia mas gwiazd dostarcza trzecie prawo
Keplera, opisuja̧ce ruch dwóch ciał obiegaja̧cych siȩ po orbitach zamkniȩtych.
Zgodnie z tym prawem, zachodzi nastȩpuja̧cy zwia̧zek miȩdzy masami obu ciał
M1 i M2, okresem obieguP i półosia̧ wielka̧ orbity wzglȩdneja:

G(M1 +M2) P2 = 4π2 a3. (5.16)

Zanim zastosujemy ten zwia̧zek do gwiazd podwójnych, przypomnijmy
krótko sposób wyznaczania masy Ziemi i masy Słońca. Pierwszym krokiem
umȯzliwiaja̧cym w ogóle pomiary mas Ziemi i innych ciał niebieskich było wyzna-
czenie stałej grawitacjiG na podstawie bezpośredniego pomiaru siły przycia̧gania
miȩdzy dwoma ciałami o znanych masach. Znaja̧c stała̧ grawitacji, wartósć przy-
spieszenia grawitacyjnego na powierzchni ZiemigZ oraz promién RZ, mȯzna było
wyznaczýc masȩ ZiemiMZ ze zwia̧zku

gZ =
GMZ

R2
Z

.

Podstawiaja̧c dane liczbowegZ = 9,8066 m s−2 i RZ = 6,960·106 m, dosta-
jemyMZ = 5,973·1024 kg.

Z kolei masȩ Słónca mȯzna było wyznaczýc stosuja̧c zwia̧zek (5.16) do układu
Ziemia – Słónce. Okres obiegu tego układu jest równy jeden rok gwiazdowy
(365,25636 dnísrednich słonecznych czyli 3,155815·107 s), a półós wielka orbity
aZ jest równa jednostce astronomicznej (1,496·1011 m). Z (5.16) otrzymuje siȩ
masȩ SłóncaM⊙ = 1,989·1030 kg. Poniewȧz masa Słónca jest dokładnie 332945
razy wiȩksza od masy Ziemi, równanie (5.16) dla układu Ziemia – Słónce mȯzna
napisác (pomijaja̧c masȩ Ziemi) w postaci

GM⊙P2
Z = 4π2 a3

Z. (5.17)

Dziela̧c stronami równania (5.16) przez równanie (5.17), dostajemy

(M1 +M2)P2

M⊙P2
Z

=
a3

a3
Z

.

Wyrażaja̧c masy gwiazd w masach Słońca, okres obiegu w latach gwiazdowych
i półoś wielka̧ w jednostkach astronomicznych, możemy temu równaniu nadać
prosta̧ postác

(M1 +M2)P
2 = a3. (5.18)
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Zauwȧzmy ponadto,że półós wielka wyrȧzona w jednostkach astronomicznych
a jest równa półosi wielkiej wyrȧzonej w sekundach łukuα podzielonej przez
paralaksȩπ, wyrażana̧ równiėz w sekundach łuku:

a [j.a.] = α · r [rad][j.a.] = α · r [206265′′ ]

[

1
206265

pc

]

=
α′′

π′′
.

Jedynymi układami, dla których możemy wyznaczýc obserwacyjnie wszystkie
niezbȩdne wielkósci i okréslić masy składników bez odwoływania siȩ do dodatko-
wych załȯzén, sa̧ gwiazdy podwójne wizualne, czyli takie, w których obaskładniki
widoczne sa̧ z Ziemi jako oddzielne gwiazdy. Mierza̧c za pomoca̧ mikrometru bez-
pósrednio na niebie lub na zdjȩciach nieba wzglȩdne położenia obu gwiazd w cia̧gu
odpowiednio długiego czasu, można na podstawie prostych, choć dósć żmudnych
rachunków wyznaczýc wszystkie elementy wzglȩdne orbity, w tym również półós
wielka̧ w sekundach łuku i okres obiegu w latach gwiazdowych. Jėzeli znamy
ponadto paralaksȩ układu, z równania (5.18) otrzymujemy sumȩ masM1+M2.

Wyznaczenie mas poszczególnych składników wymaga odwołania siȩ do do-
datkowych informacji o układzie. Mȯzna np. wykorzystác oczywisty zwia̧zek
miȩdzy stosunkiem mas składników i stosunkiem ich orbit bezwzglȩdnych (odnie-
sionych dósrodka masy układu):

a1

a2
=
M2

M1
. (5.19)

W praktyce wystarcza znajomość tylko jednej orbity bezwzglȩdnej (wyzna-
czonej np. na podstawie przesuniȩć jednego ze składników wzglȩdem gwiazd tła).
Mamy bowiem

a = a1 +a2 = a1 +a1
M1

M2
= a1

(

1+
M1

M2

)

= a1
M1 +M2

M2
,

czyli

M2 =
a1

a
(M1 +M2). (5.20)

Niezalėznej informacji o stosunku mas moga̧ dostarczyć obserwacje zmian
prȩdkósci radialnych zwia̧zanych z ruchem orbitalnym obu składników. Amplitudy
zmian prȩdkósci obu składników,K1 i K2, sa̧ bowiem odwrotnie proporcjonalne do
ich mas,

K1

K2
=
M2

M1
.

W praktyce pomiar prȩdkósci radialnych gwiazd w układach podwójnych wizual-
nych rzadko kiedy jest mȯzliwy. Dzieje siȩ tak dlatego,̇ze obiektami obserwacji
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astrometrycznych, gwarantuja̧cymi wystarczaja̧co duża̧ dokładnósć wyznaczenia
orbit, sa̧ przede wszystkim układy o dużej ka̧towej separacji składników. Duże
rozmiary ka̧towe oznaczaja̧ zazwyczaj, zwłaszcza w przypadku obiektów odle-
głych, du̇ze rozmiary liniowe orbit, a tym samym również – bardzo małe prȩdkości
orbitalne i bardzo długie okresy obiegu. Chociaż dzisiejsza dokładność pomia-
rów prȩdkósci radialnych pozwala na wykrywanie prȩdkości rzȩdu kilkudziesiȩciu
m/s, to jednak wyznaczenie amplitud wymaga obserwacji w cia¸gu bardzo długiego
czasu. Przykładami bardzo nielicznej grupy obiektów, dla których sa̧ znane za-
równo orbity astrometryczne, jak i amplitudy prȩdkości radialnych, sa̧α Aurigae i
α Centauri.

Obecnie, masy obu składników sa̧ znane z wystarczaja̧ca̧ dokładnóscia̧ dla
ok. 40 układów podwójnych wizualnych. Definiuja̧ one fundamentalna̧ skalȩ mas
gwiazdowych. W niedalekiej przyszłości liczba układów o znanych masach bȩdzie
stale wzrastác. Po pierwsze, stale uzupełniane sa̧ obserwacje układów o długich
okresach obiegu, a po drugie, rozpoczȩcie systematycznych pomiarów astrome-
trycznych spoza atmosfery pozwoli na podjȩcie obserwacjiukładów o małej sepa-
racji składników i krótkich okresach.

Informacje o masach układów podwójnych można uzyskác równiėz w przy-
padku, gdy składniki nie sa̧ rozdzielone wizualnie, ale spełnione sa̧ pewne szcze-
gólne warunki i znane sa̧ krzywe zmian prȩdkości radialnych obu gwiazd. Bȩdzie
o tym mowa w rozdziale 10.

Temperatury efektywne i poprawki bolometryczne. Temperaturȩ
efektywna̧ zdefiniowaliśmy poprzednio za pomoca̧ równania (2.30) jako
temperaturȩ ciała doskonale czarnego promieniuja̧cego zjednostki powierzchni
tyle samo energii co rozważane przez nas ciało (choć jego promieniowanie mȯze
nie miéc cech promieniowania ciała doskonale czarnego)

σT4
e f = F =

Z

Fλdλ.

Temperaturȩ efektywna̧ gwiazdy znajdziemy wiȩc bez trudu, jėzeli tylko potrafimy
wyznaczýc opuszczaja̧cy ja̧ integralny strumień promieniowania. Na mocy (1.14)
miȩdzy strumieniem przy powierzchni gwiazdyF i strumieniem obserwowanym
f (poprawionym na ewentualny wpływ ekstynkcji miȩdzygwiazdowej) zachodzi
zalėznósć

f =
1
4

Θ2 F, (5.21)

gdzieΘ jest ka̧towá̧srednica̧ gwiazdy wyrȧzona̧ w radianach. (Sta̧d właśnie wy-
nika du̇ze astrofizyczne znaczenie pomiarów ka̧towychśrednic gwiazd.) Zwia̧zek
ten jest spełniony zarówno dla strumieni monochromatycznych jak i dla strumieni
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integralnych. Obserwowany strumień f musi býc oczywíscie wyrȧzony w abso-
lutnych jednostkach energii. Metoda wyznaczania temperatur efektywnych spro-
wadza siȩ wiȩc do pomiaru strumieni energii dobiegaja̧cych do nas od gwiazd, dla
których znamy odległósć i promién lub tylko średnicȩ ka̧towa̧. W zasadzie intere-
suje nas strumién integralny, jednak jego bezpośredni pomiar nie zawsze jest moż-
liwy. Idealny odbiornikświatła, reaguja̧cy jednakowo we wszystkich dziedzinach
widma, nazywamybolometrem. Rzeczywiste bolometry sa̧ czułe tylko w szerokim
zakresie podczerwieni i dlatego bezpośrednie pomiary bolometryczne sa̧ możliwe
tylko dla gwiazd bardzo chłodnych. Pomiary takie zapocza̧tkowano ju̇z w latach
20-tych. Obecnie do wyznaczania strumieni bolometrycznych wykorzystuje siȩ
obserwacje fotometryczne lub spektrofotometryczne gwiazd prowadzone w sze-
rokim zakresie długósci fal, od dalekiego nadfioletu do dalekiej podczerwieni; ich
wyniki, wyrażone w skali energii, po scałkowaniu po całym obserwowanym zakre-
sie widma daja̧ strumién bolometryczny, konieczny do wyznaczenia temperatury
efektywnej.

Znajomósć widmowego rozkładu promieniowania pozwala również uzyskác
informacje o całkowitej mocy promieniowanej przez gwiazdy. Stwierdzenie to
jest trywialne, jėzeli znamy obserwowany strumień integralny i odległósć gwiazdy.
Problem polega jednak na tym,że liczba gwiazd o znanym rozkładzie widmowym
strumienia wyrȧzonego w jednostkach energetycznych jest wcia̧ż niewielka, ponie-
waż niezbȩdne obserwacje wymagaja̧ użycia rakiet lub satelitów i tym samym sa̧
niezwykle kosztowne. Dlatego też w codziennej praktyce astrofizycznej staramy
siȩ wykorzystác w miarȩ wszechstronnie te obserwacje, jakich dostarczaja̧ proste
i tanie obserwacje w jednym z powszechnie stosowanych systemów fotometrycz-
nych.

Najczȩ́sciej stosowana̧ miara̧ strumienia dobiegaja̧cego do nas od gwiazd jest
ich jasnósć V w systemie wielobarwnym, który, jak pamiȩtamy, jest wykalibro-
wany w jednostkach energetycznych.żeby okréslić całkowita̧ ilósć promieniowa-
nej energii posługujemy siȩ pojȩciempoprawki bolometrycznej BC, czyli różnica̧
miȩdzy jasnóscia̧ bolometryczna̧, zmierzona̧ za pomoca̧ bolometru, i jasnóscia̧ w
pasmie V:

BC= mbol−V = Mbol−MV =−2,5log

R ∞
0 Fλdλ

R ∞
0 Fλ fV(λ)dλ

+const. (5.22)

Oczywíscie nie jestésmy w stanie zmierzýc jasnósci bolometrycznych dla każdego
obiektu, ale mȯzemy starác siȩ znaleź́c statystyczna̧ zależnósć miȩdzy poprawka̧
bolometryczna̧ i którá̧s z łatwiej daja̧cych siȩ wyznaczyć cech fizycznych gwiazdy,
jak np. temperatura efektywna, typ widmowy lub wskaźnik barwy.
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Tabela 5.2
Temperatury efektywneTe f , poprawki bolometryczneBC i jasnósci absolutneL w funkcji

typu widmowego dla gwiazd klasy jasności V

Sp Te f MV BC Mbol L/L⊙ Sp Te f MV BC Mbol L/L⊙

O3 52500 -6,0 -4,75 -10,7 1,4·106 F0 7200 2,7 -0,09 2,6 6,5·101

4 48000 -5,9 -4,45 -10,3 9,9·105 2 6900 3,6 -0,11 3,5 3,2·101

5 44500 -5,7 -4,40 -10,1 7,9·105 5 6450 3,8 -0,14 3,6 2,9·100

6 41000 -5,5 -3,93 -9,4 4,2·105 8 6200 4,0 -0,16 3,8 2,1·100

7 38000 -5,2 -3,68 -8,9 2,6·105 G0 6050 4,4 -0,18 4,2 1,5·100

8 35800 -4,9 -3,54 -8,4 1,7·105 2 5850 4,7 -0,20 4,5 1,1·100

9 33000 -4,5 -3,33 -7,8 9,7·104 5 5750 5,1 -0,21 4,9 7,9·10−1

B0 30000 -4,0 -3,16 -7,1 5,2·104 8 5600 5,5 -0,40 5,1 6,6·10−1

1 25400 -3,2 -2,70 -5,9 1,6·104 K0 5250 5,9 -0,31 5,6 4,2·10−1

2 22000 -2,4 -2,35 -4,7 5,7·103 1 5100 6,1 -0,37 5,7 3,7·10−1

3 18700 -1,6 -1,94 -3,5 1,9·103 2 4900 6,4 -0,42 6,0 2,9·10−1

5 15400 -1,2 -1,46 -2,7 8,3·102 3 4750 6,6 -0,50 6,1 2,6·10−1

6 14000 -0,9 -1,21 -2,1 5,0·102 4 4600 7,0 -0,55 6,4 1,9·10−1

7 13000 -0,6 -1,02 -1,6 3,2·102 5 4350 7,4 -0,72 6,7 1,5·10−1

8 11900 -0,2 -0,80 -1,0 1,8·102 7 4050 8,1 -1,01 7,1 1,0·10−1

9 10500 0,2 -0,51 -0,3 9,5·101 M0 3850 8,8 -1,38 7,4 7,7·10−2

A0 9500 0,6 -0,30 0,3 5,4·101 1 3700 9,3 -1,62 7,7 6,1·10−2

1 9250 1,0 -0,23 0,8 3,5·101 2 3600 9,9 -1,89 8,0 4,5·10−2

2 8950 1,3 -0,20 1,1 2,6·101 3 3450 10,4 -2,15 8,2 3,6·10−2

3 8700 1,5 -0,17 1,3 2,1·101 4 3350 11,3 -2,38 8,9 1,9·10−2

5 8200 1,9 -0,15 1,7 1,4·101 5 3250 12,3 -2,73 9,6 1,1·10−2

7 7850 2,2 -0,12 2,1 1,0·101 6 3050 13,5 -3,21 10,3 5,3·10−3

8 7600 2,4 -0,10 2,3 8,6·100 7 2950 14,3 -3,46 10,8 3,4·10−3

8 2640 16,0 -4,1 11,9 1,2·10−3

Jak zawsze gdy posługujemy siȩ skala̧ wielkości gwiazdowych istnieje swo-
boda w wyborze jej punktu zerowego. Obecnie powszechnie używana jest skala,
w której poprawka bolometryczna Słońca jest równa

BC⊙ =−0,08 mag.

Słońce jest jak dotychczas jedynym ciałem niebieskim dla którego z du̇za̧
dokładnóscia̧ znamy zarówno bezwzglȩdny strumień energii w pasmie V,
odpowiadaja̧cy
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Tabela 5.3
Temperatury efektywneTe f, poprawki bolometryczneBC i jasnósci absolutneL w funkcji

typu widmowego dla gwiazd klasy jasności III

Sp Te f MV BC L/L⊙ Sp Te f MV BC L/L⊙

O3 50000 -6,6 -4,58 2,1·106 F0 7150 1,5 -0,11 20
4 45500 -6,5 -4,28 1,5·106 2 6850 1,7 -0,11 17
5 42500 -6,3 -4,05 9,9·105 5 6450 1,6 -0,14 17
6 39500 -6,1 -3,80 6,5·105 8 6150 1,3 -0,16 17
7 37000 -5,9 -3,58 4,4·105 G0 5850 1,0 -0,20 34
8 34700 -5,8 -3,39 3,4·105 2 5450 0,9 -0,27 40
9 32000 -5,6 -3,13 2,2·105 5 5150 0,9 -0,34 43

B0 29000 -5,1 -2,88 1,1·105 8 4930 0,8 -0,42 51
1 24000 -4,4 -2,43 3,9·104 K0 4790 0,7 -0,50 60
2 20300 -3,9 -2,02 1,7·104 1 4610 0,6 -0,55 69
3 17100 -3,0 -1,60 5,0·103 2 4450 0,5 -0,61 79
5 15000 -2,2 -1,30 1,8·103 3 4270 0,3 -0,76 1,0·102

6 14100 -1,8 -1,13 1,1·103 4 4095 0,0 -0,94 1,7·102

7 13200 -1,5 -0,97 7,0·102 5 3980 -0,2 -1,02 2,2·102

8 12400 -1,2 -0,82 4,6·102 7 3930 -0,3 -1,17 2,8·102

9 11000 -0,6 -0,71 2,4·102 M0 3895 -0,4 -1,25 3,3·102

A0 10100 0,0 -0,42 1,1·102 1 3810 -0,5 -1,44 4,3·102

1 9480 0,2 -0,29 78 2 3730 -0,6 -1,62 5,5·102

2 9000 0,3 -0,20 65 3 3640 -0,6 -1,87 7,0·102

3 8600 0,5 -0,17 53 4 3560 -0,5 -2,22 8,8·102

5 8100 0,7 -0,14 43 5 3420 -0,3 -2,48 9,3·102

7 7650 1,1 -0,10 29 6 3250 -0,2 -2,73 1,1·103

8 7450 1,2 -0,10 26

jasnósci V = −26,75, jak i całkowity strumién integralny, czyli tzw. stała̧
słoneczna̧S= (1365− 1369) W m−2. Strumienie integralne dobiegaja̧ce od in-
nych obiektów potrafimy jak na razie mierzyć znacznie mniej dokładnie, przy
czym szczególnie du̇zy bła̧d popełniamy dla obiektów bardzo chłodnych i bardzo
gora̧cych, których maksima rozkładów widmowych promieniowania wypadaja̧ da-
leko od pasmaV. Ocenia siȩ,̇ze dokładnósć obecnie wyznaczanych skal poprawek
bolometrycznych jest rzȩdu 0,1 mag dla gwiazd o temperaturach zbli̇zonych do
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Tabela 5.4
Temperatury efektywneTe f , poprawki bolometryczneBC i jasnósci absolutneL w funkcji

typu widmowego dla gwiazd klasy jasności I

Sp Te f MV BC L/L⊙ Sp Te f MV BC L/L⊙

O3 47300 -6,8 -4.41 2,2·106 F0 7700 -6,6 -0,01 3,2·104

4 44100 -6,7 -4,17 1,6·106 2 7350 -6,6 0,00 3,1·104

5 40300 -6,6 -3,87 1,1·106 5 6900 -6,6 -0,03 3,2·104

6 39000 -6.5 -3,74 9,0·105 8 6100 -6,5 -0,09 3,1·104

7 35700 -6,5 -3,48 7,1·105 G0 5550 -6,4 -0,15 3,0·104

8 34200 -6,5 -3,35 6,2·105 2 5200 -6,3 -0,21 2,9·104

9 32600 -6,5 -3,18 5,3·105 5 4850 -6,2 -0,33 2,9·104

B0 26000 -6,4 -2,94 2,6·105 8 4600 -6,1 -0,42 2,9·104

1 20800 -6,4 -1,87 1,5·105 K0 4400 -6,0 -0,50 2,9·104

2 18500 -6,4 -1,58 1,1·105 1 4350 -6,0 -0,56 3,0·104

3 16200 -6,3 -1,26 7,6·104 2 4250 -5,9 -0,61 2,9·104

5 13600 -6,2 -0,95 5,2·104 3 4100 -5,9 -0,75 3,3·104

6 13000 -6,2 -0,88 4,9·104 4 3950 -5,8 -0,90 3,4·104

7 12200 -6,2 -0,78 4,4·104 5 3850 -5,8 -1,01 3,8·104

8 11200 -6,2 -0,66 4,0·104 7 3700 -5,7 -1,20 4,1·104

9 10300 -6,2 -0,52 3,5·104 M0 3650 -5,6 -1,29 4,1·104

A0 9750 -6,3 -0,41 3,5·104 1 3550 -5,6 -1,38 4,4·104

1 9250 -6,4 -0,32 3,5·104 2 3450 -5,6 -1,62 5,5·104

2 9100 -6,5 -0,28 3,6·104 3 3200 -5,6 -2,13 5,6·104

3 8750 -6,5 -0,21 3,5·104 4 3000 -5,6 -2,75 1,6·105

5 8500 -6,6 -0,13 3,5·104 5 2800 -5,6 -3,47 3,0·105

7 8150 -6,6 -0,06 3,3·104 6 2600 -5,6 -3,90 4,5·105

8 7950 -6,6 -0,03 3,2·104

temperatury Słónca i ok. 0,5 - 1,0 mag dla gwiazd o temperaturach krańcowo
wysokich i kráncowo niskich.

Poniewȧz widmowy rozkład promieniowania gwiazd jest określony przez
temperaturȩ efektywna̧ i przyspieszenie grawitacyjne napowierzchni, od tych sa-
mych parametrów musi również zalėzéc poprawka bolometryczna. Wynikiem ob-
serwacji powinno býc zatem znalezienie poprawek bolometrycznych w funkcji
typu widmowego i klasy jasności. Stworzenie skali fundamentalnej, tzn. opartej
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wyła̧cznie na obserwacjach wymagałoby zebrania odpowiedniego materiału ob-
serwacyjnego dla gwiazd reprezentuja̧cych wszystkie typywidmowe i wszystkie
klasy jasnósci. Brak takich danych zmusza nas do odwoływania siȩ do wyników
teorii atmosfer, co sprawia,że skala poprawek bolometrycznych, choć wewnȩtrznie
spójna i stosunkowo dokładna nie ma jeszcze charakteru fundamentalnego.́srednie
wartósci liczbowe poprawek bolometrycznych w funkcji typu widmowego, ba̧da̧ce
kompilacja̧ wyników ró̇znych wyznaczén, sa̧ podane w Tabelach 5.2 – 5.4.

W przypadku chłodnych bra̧zowych karłów wygodne jest odwołanie siȩ do ob-
serwacji fotometrycznych i spektroskopowych w podczerwonych pasmach J,H,K,
gdzie przypada maksimum promieniowania tych obiektów. Pocia̧ga to za soba̧
równiėz koniecznósć odpowiedniej zmiany definicji poprawki bolometrycznej,
która̧ wygodnie jest zwia̧zać z podczerwona̧ jasnościa̧K:

BCK = mbol−K = Mbol−MK . (5.23)

Kalibracja skali temperatur efektywnych i poprawek bolometrycznychBCK uzy-
skana na podstawie 42 bra̧zowych karłów, dla których istnieja̧ niezbȩdne dane fo-
tometryczne i spektroskopowe, a także zmierzone sa̧ paralaksy trygonometryczne,
jest przedstawiona w Tabeli 5.5.

Oczywíscie skalaBC jest ró̇zna od skaliBCK , natomiast skale jasności bolo-
metrycznych w obu przypadkach powinny być ze soba̧ spójne, tzn.̇ze skala dla
bra̧zowych karłów powinna być gładkim przedłu̇zeniem skali dla zwykłych kar-
łów. Porównanie odpowiednich danych z Tabeli 5.2 i Tabeli 5.5 wskazuje,̇ze jest
tak z dokładnóscia̧ do wspomnianych wyżej błȩdów systematycznych oczekiwa-
nych dla obu skal.

Ustalenie punktu zerowego poprawek bolometrycznych definiuje jednoczésnie
punkt zerowy skali absolutnych jasności bolometrycznych. Bolometryczna jasność
absolutna Słónca,

Mbol,⊙ = MV⊙+BC⊙ = 4,82−0,08= 4,74.

Zgodnie z równaniem (5.5)

Mbol⊙ =−2,5logL⊙+const= 4,74.

Wyznaczaja̧c sta̧d wartość stałej, mamy dla dowolnej gwiazdy

Mbol =−2,5logL+const=−2,5log
L

L⊙
+4,74. (5.24)

Biora̧c ponadto pod uwagȩ,że

L = 4πR2 σ T4
e f,
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Tabela 5.5
Temperatury efektywne,Te f, jasnósci absolutne w filtrze K,MK , poprawki

bolometryczne,BCK , bolometryczne jasności absolutne,Mbol, oraz energetyczne jasności
absolutne w jednostkach słonecznych,L/L⊙ w funkcji typu widmowego dla brązowych

karłów

Sp Te f MK BCK Mbol L/L⊙

M9 2450 16.60 -3.13 13.47 3.2·10−4

L0 2300 16.83 -3.19 13.64 2.8·10−4

L1 2180 17.07 -3.25 13.82 2.3·10−4

L2 2080 17.44 -3.30 14.14 1.7·10−4

L3 1900 17.76 -3.32 14.44 1.3·10−4

L4 1800 18.03 -3.34 14.69 1.0·10−4

L5 1700 18.62 -3.36 15.26 6.2·10−5

L6 1600 19.40 -3.31 16.09 2.9·10−5

L7 1530 19.41 -3.27 16.14 2.8·10−5

L8 1500 19.36 -3.20 16.17 2.7·10−5

L9 1480 19.29 -3.10 16.19 2.6·10−5

T0 1480 19.29 -3.00 16.29 2.4·10−5

T1 1470 19.34 -2.90 16.44 2.1·10−5

T2 1450 19.21 -2.72 16.49 2.0·10−5

T3 1430 19.09 -2.60 16.49 2.0·10−5

T4 1370 19.07 -2.45 16.61 1.8·10−5

T5 1200 19.24 -2.38 16.86 1.4·10−5

T6 950 19.68 -2.24 17.44 8.3·10−6

T7 800 19.91 -2.17 17.74 6.3·10−6

T8 750 20.26 -2.02 18.24 4.0·10−6

T9 700 21.06 -2.00 19.06 1.9·10−6

równanie (5.24) mȯzemy napisác w postaci

Mbol =−2,5log
R2

R2
⊙
−2,5log

T4

T4
⊙

+4,74=

=−5log
R

R⊙
−10logTe f +10logTe f⊙+4,74.
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Podstawiaja̧c znaleziona̧ poprzednio wartość temperatury efektywnej Słońca
Te f⊙ = 5777 K, mamy ostatecznie zwia̧zek miȩdzy bolometryczna̧ jasnóscia̧
absolutna̧, promieniem (wyrażonym w promieniach Słónca) i temperatura̧
efektywna̧ (wyrȧzona̧ w kelwinach)

Mbol = 42,35−5log
R

R⊙
−10logTe f. (5.25)

Zalėznie od tego, jakie informacje posiadamy o danej gwieździe, zwia̧zek ten mȯze
służyć albo do wyznaczania wielkości promienia, albo temperatury efektywnej.

Powẏzsze proste zależnósci wskazuja̧ na znaczenie, jakie dla określania global-
nych parametrów gwiazd posiada dokładna znajomość ich jasnósci bolometrycz-
nych, lub – co na jedno wychodzi – odpowiadaja̧cych im poprawek bolometrycz-
nych.

Obserwacyjna zalėznósć masa–jasnósć. Istnienie zalėznósci miȩdzy masa̧
gwiazdy i całkowita̧ moca̧ promieniowanej przez nia̧ energii zostało po raz pierw-
szy wykazane teoretycznie w latach 20-tych przez A.S. Eddingtona. Nie wchodza̧c
tu w szczegóły tego wywodu (patrz też rozdział 9), zauwȧzmy tylko, że za ist-
nieniem takiego zwia̧zku przemawia nastȩpuja̧ce proste rozumowanie jakósciowe:
weźmy pod uwagȩ grupȩ gwiazd znajduja̧cych siȩ w takim samym stadium ewolu-
cyjnym, np. gwiazdy, których promieniowanie jest wynikiemprocesów ja̧drowej
przemiany wodoru w hel. źródła ich energii (ilości ”paliwa ja̧drowego”) bȩda̧ naj-
prawdopodobniej bezpośrednio zwia̧zane z masami. Możemy tėz siȩ spodziewác,
że masy bȩda̧ najważniejszym parametrem, od którego bȩda̧ zależały szczegóły
budowy wewnȩtrznej. Inaczej mówia̧c, masa bȩdzie miała najwiȩkszy wpływ na
ilość promieniowanej energiiL.

Korzystaja̧c z dotychczas wyznaczonych mas i bolometrycznych jasnósci ab-
solutnych, dostajemy dla gwiazd klasy jasności V zalėznósć masa–jasnósć taka̧ jak
umieszczona w Tabeli 5.6 i przedstawiona schematycznie na Rys. 5.7. Zalėzno-
ści tej nie spełniaja̧ ani czerwone olbrzymy, ani białe karły, co dowodzi,że sa̧ to
obiekty wyraźnie odmienne pod wzglȩdem cech budowy od gwiazd cia̧gu głów-
nego.

Jak widác z Rys. 5.7, empiryczna zależnósć masa–jasnósć dla gwiazd cia̧gu
głównego jest w przybli̇zeniu prostoliniowa, chóc jej nachylenie jest ró̇zne w ró̇z-
nych zakresach mas. W obszarze mas wiȩkszych od ok. 0,2M⊙, w którym obser-
wacje sa̧ wystarczaja̧co kompletne, z duża̧ dokładnóscia̧

log
L

L⊙
= 3,8log

M

M⊙
±0,08. (5.26)

Dla mas mniejszych od ok. 0,2M⊙ nachylenie jest mniejsze, bliskie ok. 2,5.
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Rys. 5.7 średnia zalėznósć masa – jasnósć dla gwiazd cia̧gu głównego.

Tabela 5.6
MasyM /M ⊙, absolutne jasnósci bolometryczneMbol oraz promienieR/R⊙ gwiazd

ciągu głównego

Sp M /M⊙ Mbol R/R⊙ Sp M /M ⊙ Mbol R/R⊙

O3 120 -10,7 15 F0 1,6 2,6 1,5
O5 60 -10,1 12 F5 1,3 3,4 1,3
O8 23 -8.4 8,5 G0 1,05 4,2 1,1
O9 19 -7,7 7,8 G5 0,90 4,9 0,92
B0 17 -7.1 7,4 K0 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 M0 0,51 7,4 0,60
B3 7,6 -3,5 4,8 M2 0,40 8,0 0,50
B5 5,9 -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
A0 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
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6. Diagram Hertzsprunga–Russella

Jednym z wȧzniejszych odkrýc dotycza̧cych fizycznych cech gwiazd było
stwierdzenie w 1911 r. przez duńskiego astronoma E. Hertzsprunga i niezależnie
w 1913 r. przez amerykańskiego astronoma H.N. Russella,że dwie najwȧzniej-
sze charakterystyki globalne gwiazd, jasności absolutne i typy widmowe, sa̧ ze
soba̧ wyraźnie skorelowane. Graficznym obrazem tej korelacji jest tzw. diagram
Hertzsprunga–Russella, zwany w skrócie diagramem lub wykresem HR, przedsta-
wiony schematycznie w swej pierwotnej postaci na Rys. 6.1. Każdy punkt na tym
diagramie przedstawia gwiazdȩ o znanym typie widmowym i znanej wizualnej ja-
snósci absolutnej.

Uderzaja̧ca̧ cecha̧ obserwacyjnego diagramu HR jest to,że gwiazdy nie
zajmuja̧ na nim dowolnego położenia, ale grupuja̧ siȩ w wyraźnie zdefiniowa-
nych obszarach. Wiȩkszość gwiazd układa siȩ w tzw.cia̧g głównyobejmuja̧cy
zarówno jasne i gora̧ce gwiazdy O jak i chłodne, słabe gwiazdy typu M. W za-
kresie typów widmowych F – M, powẏzej cia̧gu głównego wyraźnie zaznacza siȩ
wznosza̧cy cia̧g jasnych gwiazd zwanycia̧giemlub gałȩzia̧ olbrzymów, natomiast
2 – 3 mag poni̇zej cia̧gu głównego wyró̇znia siȩ mniej liczny, równoległy do niego,
cia̧g podkarłów. Nad olbrzymami, w obszarze najwiȩkszych jasności absolutnych,
wystȩpuja̧ stosunkowo nielicznenadolbrzymy. Znacznie poni̇zej cia̧gu głównego,
w przedziale typów widmowych A – F, nieregularny obszar zajmuja̧ bardzo słabe
(ok. 10 wielkósci gwiazdowych słabsze od odpowiednich gwiazd cia̧gu głównego)
gwiazdy zwanebiałymi karłami. Chłodnebra̧zowe karłyleża̧ poza Rys. 6.1, poni-
żej jego dolnego prawego rogu.

Wprawdzie typ widmowy jest bardzo użyteczna̧ charakterystyka̧ obserwacyjna̧
gwiazd, to jednak u̇zycie go jako zmiennej niezależnej na diagramie HR ma tȩ
zasadnicza̧ wadȩ,̇ze dzieli gwiazdy na ostro oddzielone grupy odpowiadaja̧ce
poszczególnym typom widmowym i wydatnie zmniejsza zasiȩgwykresu,
ograniczaja̧c go tylko do obiektów, dla których możliwe jest uzyskanie widma
o dyspersji wystarczaja̧cej do dokonania klasyfikacji. Znacznie lepsza̧ bo cia̧gła̧
miara̧ typu widmowego (a wiȩc i temperatury) jest wskażnik barwy. Diagram HR
przedstawiaja̧cy zależnósć miȩdzy jasnóscia̧ absolutna̧ i wskaźnikiem barwy nazy-
wamydiagramem barwa – jasność. Najczȩ́sciej wykorzystywanym wskaźnikiem
jest wolny od poczerwienia miȩdzygwiazdowego wskaźnik(B−V)0, a jasnóscia̧
absolutna̧ jestMV w systemie UBV.

MV i (B−V)0 sa̧ u̇zytecznymi charakterystykami promieniowania odbieranego
od gwiazd maja̧ jednak tȩ wadȩ,że odnosza̧ siȩ tylko do stosunkowo wa̧skich
przedziałów widmowych tego promieniowania. Znacznie bardziej uniwersalne sa̧
temperatura efektywnaTe f, bȩda̧ca miara̧ całkowitego strumienia energii opusz-
czaja̧cego jednostkȩ powierzchni gwiazdy, oraz całkowita moc promieniowaniaL.



169

5 4.5 4 3.5
15

10

5

0

-5

-10

O B A F G K M L 

Rys. 6.1Wykres Hertzsprunga–Russella w swej pierwotnej postaci jako zalėznósć miȩdzy
typem widmowym i wizualna̧ jasnościa̧ absolutna̧.

Zachodzi miȩdzy nimi kilkakrotnie ju̇z przywoływany zwia̧zek

L = 4πR2σT4
e f,

który po podzieleniu przez odpowiedni zwia̧zek dla Słońca i po zlogarytmowaniu
przybiera postác

log
L

L⊙
= 2 log

R
R⊙

+4 logTe f−15,047 (6.1)

Jėzeli L wyrazimy w skali wielkósci gwiazdowych, to ponownie dostaniemy

Mbol = 42,36−5 log
R

R⊙
−10 logTe f. (6.2)

Równania (6.1) lub (6.2) definiuja̧ płaszczyznȩ teoretycznego diagramu HR,
którego zmienna̧ niezależna̧ jest logTe f zás promién R jest parametrem.

Porównanie diagramu obserwowanego z diagramem teoretycznym mȯze býc
dokonane tylko z taka̧ dokładnościa̧ z jaka̧ znany jest zwia̧zek miȩdzy typem wid-
mowym i wskaźnikiem barwy z jednej strony, a temperatura̧ efektywna̧ i poprawka̧
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Rys. 6.2Teoretyczna płaszczyzna diagramu H-R, czyli zależnósć miȩdzy temperatura
efektywna̧ i bolometryczna̧ jasnościa̧ absolutna̧. Zgodnie z tradycja̧, temperatura wzrasta z
prawa na lewo. Linie przerywane sa̧ liniami stałego promienia. Punkty poła̧czone liniami
cia̧głymi odpowiadaja̧ kalibracjom z Tabel 5.2 – 5.4.

bolometryczna̧ – z drugiej. Opisane w rozdziałach 4 i 5 da̧żenie do wykalibrowania
systemów fotometrycznych i typów widmowych w funkcji globalnych parametrów
fizycznych gwiazd miało na celu miȩdzy innymi dokładne poznanie tego zwia̧zku.

Rysunek 6.2 przedstawia odwzorowanie zasadniczych cech obserwowanego
diagramu HR na płaszczyźnie diagramu teoretycznego. Liniami cia̧głymi zazna-
czony jest wynik temperaturowej i jasnościowej kalibracji trzech klas jasności:
nadolbrzymów (I), olbrzymów (III) i karłów (V), zgodnie z wynikami zawartymi w
Tabelach 5.2 – 5.4. Kreskami przerywanymi zaznaczony jest przebieg linii stałego
promienia; zgodnie z równaniem (6.2) sa̧ to proste o nachyleniu −10. Umiesz-
czone przy nich wartósci promieni uzasadniaja̧ słuszność nazw nadawanych po-
szczególnym klasom jasności: np. promienie olbrzymów sa̧ – zależnie od typu
widmowego – od kilkudziesiȩciu do kilkuset razy wiȩksze od promienia Słónca,
dla nadolbrzymów czynnik ten jest jeszcze wiȩkszy – rzȩduwielu tysiȩcy.

Diagramy barwa–jasnósć dla gromad. Zasadnicza̧ rolȩ w zrozumieniu,
przynajmniej jakósciowym, informacji dotycza̧cych ewolucji gwiazd, tkwia̧cych
w rozkładzie gwiazd na diagramach HR, odegrały diagramy uzyskiwane dla aso-
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Rys. 6.3Przykładowe diagramy barwa-jasność dla asocjacji OB (a) i asocjacji T (b).

cjacji i gromad gwiazdowych.
Asocjacje gwiazd sa̧ to bardzo luźne, nieregularne pod wzglȩdem

kształtu,grupy gwiazd, których gȩstość przestrzenna jest porównywalna z gȩstościa̧
gwiazd w polu (która w sa̧siedztwie Słońca jest rzȩdu 0,1 gwiazdy w pc3).
Asocjacje wyró̇zniaja̧ siȩ wiȩc nie jako zagȩszczenia gwiazd, ale jako obszary
zwiȩkszonej koncentracji gwiazd o szczególnych cechach fizycznych. I tak aso-
cjacje O sa̧ grupami gwiazd, wśród których szczególnie licznie wystȩpuja̧ gwiazdy
typu widmowego O, ska̧dina̧d rzadko spotykane wśród gwiazd pola. W aso-
cjacjach OB obok gwiazd typu O wystȩpuja̧ licznie gwiazdy B. Asocjacje T,
oprócz gwiazd z szerokiego zakresu typów widmowych zawieraja̧ szczególnie
liczna̧ reprezentacja̧ chłodnych gwiazd zmiennych typu T Tauri. Obecnie po-
trafimy wyró̇znić około 100 asocjacji wymienionych wyżej rodzajów. Mała
gȩstósć przestrzenna gwiazd w asocjacjach wyklucza możliwość, by były to układy
zwia̧zane grawitacyjnie; przeciwnie – w wielu przypadkachprȩdkósci poszczegól-
nych gwiazd wydaja̧ siȩ wskazywać na ich szybkie rozbieganie siȩ. Dynamiczne
oceny prowadza̧ do wniosku,że oddziaływania przypływowe z gwiazdami pola
oraz rotacja ró̇zniczkowa Galaktyki powoduja̧ rozpraszanie siȩ asocjacji w czasie
nie dłu̇zszym od kilku milionów lat.
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Rys. 6.4.Bardzo młoda gromada otwarta z widocznymi pozostałościami pierwotnego ob-
łoku materii rozproszonej.

Oznacza to,̇ze obserwowane obecnie asocjacje nie mogły powstać wczésniej
niż włásnie przed kilkoma milionami lat – sa̧ to wiȩc obiekty bardzo młode. Co
wiȩcej, bliskie sa̧siedztwo gwiazd asocjacji w przestrzeni sugeruje,że maja̧ one
wspólne pochodzenie, czyli sa̧ obiektami o jednakowym wieku. Taka̧ interpretacjȩ
asocjacji gwiazdowych silnie potwierdza fakt,że zazwyczaj sa̧ one jednoznacz-
nie powia̧zane z rozległymi obłokami molekularnymi materii miȩdzygwiazdowej,
bȩda̧cych siedliskiem procesów gwiazdotwórczych.

Obserwowane diagramy barwa–jasność dla typowej asocjacji OB (Bochum 7)
i T (Chamaeleon T) sa̧ przedstawione na Rys. 6.3. Jak przekonamy siȩ ni̇zej,
diagramy te maja̧ wygla̧d podobny jak dla młodych gromad otwartych.

Gromady otwartewyróżniaja̧ siȩ spósród gwiazd tła znacznie wyraźniej niż
asocjacje. Typowa gromada otwarta jest nieregularnym skupiskiem od stu do
tysia̧ca gwiazd, zajmuja̧cym obszar przestrzeni o promieniu rzȩdu 10 pc.

Gȩstósci przestrzenne gwiazd w gromadach otwartych zawieraja̧ siȩ w dósć
szerokich granicach od ok. 0,25 gwiazdy na pc3 dla luźnych gromad, takich jak
np. Hijady, do ok. tysia̧ca gwiazd w pc3, dla gromad bardzo zwartych. Obecnie
znamy ok. 1000 gromad otwartych o bardzo różnych cechach morfologicznych.
Wszystkie one lėza̧ w pobli̇zu płaszczyzny Glaktyki i dlatego nazywa siȩ je nie-
kiedy gromadami galaktycznymi.

Na Rys. 6.4 i 6.5 zamieszczone sa̧ zdjȩcia typowych gromad otwartych o ró̇z-
nych stopniach zwartósci. Sa̧ to z pewnóscia̧ obiekty znacznie silniej niż asocjacje
powia̧zane siłami grawitacji, jednak również one sa̧ podatne na niszcza̧ce działanie
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Rys. 6.5.Zwarta, stara gromada otwarta w prawym dolnym rogu zdjȩciaoraz młodsza
gromada o luźniejszej budowie ẃsrodku pola widzenia.

sił przypływowych i rotacji ró̇zniczkowej Galaktyki. Ich czaṡzycia oceniony na
podstawie prȩdkósci rozbiegania siȩ gwiazd mieści siȩ w granicach od 108 do 109

lat, a w skrajnych przypadkach siȩga nawet 1010 lat.
Diagramy barwa – jasność dla gromad otwartych moga̧ różnić siȩ miȩdzy soba̧

w istotny sposób. Na Rys. 6.6 przedstawione sa̧ diagramy dladwu gromad: (a)
dla gromady o bardzo luźnej budowie, zawieraja̧cej duże ilósci świeca̧cej materii
rozproszonej oraz (b) – dla gromady o bardziej zwartej budowie. Ró̇znice wygla̧du
obu diagramów znajduja̧ proste wyjaśnienie w ramach dzisiejszej teorii ewolucji
gwiazd (patrz rozdział 9), choć historycznie rzecz biora̧c właśnie istnienie tych
różnic stało siȩ punktem wyjścia dla teorii ewolucyjnych. Obecnie wiemy,że
gwiazdy powstaja̧ na cia̧gu głównym, a nastȩpnie zwiȩkszaja̧ swoje rozmiary i
jasnósć przesuwaja̧c siȩ na diagramie HR w kierunku olbrzymów. Tempo ewolucji
jest tym wiȩksze im wiȩksza jest masa gwiazdy: najszybciej ewoluuja̧ masywne
gwiazdy gora̧ce, a najwolniej – czerwone karły o małych masach.

Gromada, której diagram HR jest przedstawiony na Rys. 6.6(a) nie mȯze býc
stara, poniewȧz nawet gwiazdy gora̧ce nie zda̧żyły jeszcze opúscíc cia̧gu głów-
nego. Diagram z Rys. 6.6(b) odpowiada gromadzie bardziej zaawansowanej pod
wzglȩdem ewolucyjnym: górna czȩść cia̧gu głównego zamieniła siȩ już w dobrze
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Rys. 6.6 Diagramy barwa – jasność dla dwu gromad otwartych: (a) – młodej gro-
mady o luźnej budowie, zawieraja̧cej dużo gora̧cych gwiazd wczesnych typów widmowych
(gwiazdy slabsze nie zostały pokazane) i (b) – gromady starszej, posiadaja̧cej wyraźnie
zaznaczona̧ gała̧ź olbrzymow.

obsadzona̧ gwiazdami gała̧ź olbrzymów. Charakterystyczna̧ cecha̧ tego diagramu
jest istnienie tzw.punktu odgiȩcia, w którym cia̧g główny dósć ostro zagina siȩ w
cia̧g olbrzymów. Jėzeli naszkicowany wẏzej obraz ewolucji gwiazd jest poprawny,
to połȯzenie punktu odgiȩcia jest miara̧ wieku gromady: im niżej na cia̧gu głów-
nym znajduje siȩ punkt odgiȩcia tym starsza jest gromada.

Na Rys. 6.7 przedstawiony jest schematycznie przebieg diagramów barwa –
jasnósć dla kilku gromad otwartych o ró̇znym wieku (i podobnym składzie che-
micznym). Dla uproszczenia zamiast rzeczywistych punktówobserwacyjnych na-
niesione sa̧ diagramy teoretyczne, bȩda̧ce dobrym przybliżeniem obserwacji.

Dla kȧzdej z gromad punkt odgiȩcia wypada w innym miejscu cia̧gu głównego
i nieco inny jest przebieg gałȩzi olbrzymów; natomiast jednakowy jest przebieg
wszystkich cia̧gów głównych poniżej punktów odgiȩcia. Nakładaja̧ce siȩ na sie-
bie cia̧gi główne wszystkich gromad definiuja̧ cia̧g zwanycia̧giem głównym wieku
zerowego(w skrócie ZAMS od angielskiej nazwyZero Age Main Sequence): zgod-
nie z naszkicowanym wẏzej obrazem ewolucji, wzdłu̇z tego włásnie cia̧gu układaja̧
siȩ gwiazdy bardzo młode, które nie doznały jeszcze daja̧cych siȩ zauwȧzyć zmian
ewolucyjnych. Przebieg cia̧gu głównego wieku zerowego na diagramie dwuwskaź-
nikowym i na diagramie HR jest podany w Tabeli 6.1.
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Rys. 6.7 Diagramy barwa–jasność dla gromad o ró̇znym wieku. Ewolucja zmienia poło-
żenia gwiazd powẏzej punktu odgiȩcia pozostawiaja̧c cia̧g gwiazd słabszych bez zmian.

Tabela 6.1
Ciąg główny wieku zerowego

(B−V)0 (U−B)0 MV Sp (B−V)0 (U−B)0 MV Sp

-0,33 -1,20 -5,2 O4 0,80 0,42 5,8 K0
-0,30 -1,08 -3,2 B0 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 K4,5
-0.10 -0,30 0,6 B8 1,20 1,13 7,5 K5,5
0,00 0,01 1,5 A0 1,30 1,20 8,0 K6,5
0,10 0,08 1,9 A4 1,40 1,22 8,8 M0
0,20 0,10 2,4 A7 1,50 1,17 10,3 M2
0,30 0,03 2,8 F0 1,60 1,20 12,0 M4,5
0,40 -0,01 3,4 F4 1,70 1,32 13,2 M5,5
0,50 0,00 4,1 F8 1,80 1,43 14,2 M7
0,60 0,08 4,7 G0 1,90 1,53 15,5 M8
0,70 0,23 5,2 G6 2,00 1,64 16,7 M9
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Rys. 6.8Wyznaczanie wieku, modułu odległości i ekstynkcji miȩdzygwiazdowej gromady
przez porównanie obserwowanego diagramu barwa – jasność z diagramem teoretycznym
lub z diagramem gromady o znanej odległości i ekstynkcji.

Powẏzsze rozumowanie zawiera w sobie wyraźna̧ sugestiȩ odnośnie informa-
cji, które jestésmy w stanie uzyskác na podstawie obserwacji diagramu HR dla
gromad gwiazdowych. Wyobraźmy sobie,że sporza̧dzilísmy taki diagram w po-
staci punktów (B−V,V) jak na Rys. 6.8. Do punktów tych udało siȩ dopasować
teoretyczny diagram obliczony dla konkretnej wartości wieku gromady przy zało-
żonym, lub znanym z obserwacji,średnim składzie chemicznym materii tworza̧cej
gwiazdy gromady. Dopasowanie wymagało przesuniȩcia jednego z diagramów
w obu osiach współrzȩdnych o wielkości zaznaczone na Rys. 6.8. A zatem tak
prosta czynnósć daje nam natychmiast informacje zarówno o cechach fizycznych
gromady, takich jak wiek i ewentualnie skład chemiczny, jaki o jej cechach przy-
padkowych takich jak odległość i poczerwienienie miȩdzygwiazdowe.

Gromady kuliste.Gromady kuliste sa̧ obiektami o wyraźnie sferycznej symetrii
(sta̧d nazwa), zawieraja̧cymi typowo setki tysiȩcy gwiazd w objȩtósci o promieniu
20 – 50 pc (Rys. 6.9). Ich duża gȩstósć przestrzenna – od 102 do 104 gwiazd
na pc3 w obszarach centralnych – sprawia,że sa̧ one układami bardzo trwałymi:
ich średni czaṡzycia, oceniany na podstawie rozważán dynamicznych, jest dłu̇zszy
od wieku Galaktyki, czyli ok. 1010 lat. Sa̧ to z pewnóscia̧ jedne z najstarszych
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Rys. 6.9.Gromada kulista.

obiektów gwiazdowych w Galaktyce.
Gromady kuliste sa̧ obiektami o dużej jasnósci absolutnej. Typowa integralna

jasnósć absolutnaMV zawiera siȩ w granicach od ok.−5 do ok.−10 mag. Cał-
kowite masy gromad kulistych, oceniane na podstawie obserwowanej dyspersji
prȩdkósci poszczególnych gwiazd, sa̧ przeciȩtnie rzȩdu 2·105 M⊙. Stosunek ja-
snósci do masy jest wiȩc dla gromad kulistych tego samego rzȩdu co dla Słónca;
oznacza to,̇ze typowymi gwiazdami gromad kulistych sa̧ chłodne gwiazdyo ma-
sach rzȩdu jednej masy Słońca. Podobny wniosek wynika z pomiarów integralnych
barw gromad kulistych: poprawiony na ekstynkcjȩ miȩdzygwiazdowa̧ wskaźnik
barwy (B−V)0 zawiera siȩ w granicach 0,4 – 0,8, z wyraźnym maksimum przy
(B−V)0≈ 0,6. W gromadach kulistych nie ma jasnych i gora̧cych gwiazd.

Powẏzsze wnioski znajduja̧ również potwierdzenie w wygla̧dzie typowego dia-
gramu HR dla gromad kulistych (Rys. 6.10). Wykresy barwa – jasnósć dla gromad
kulistych sa̧ znacznie bardziej ”rozbudowane” niż w przypadku gromad otwartych
i wszystkie wykazuja̧ nastȩpuja̧ce cechy charakterystyczne: (1) Cia̧g główny za-
gina siȩ w obszarze gwiazd późnych typów i nie siȩga ku gwiazdom gora̧cym. (2)
Gała̧ź podkarłów ła̧czy w sposób cia̧gły punkt odgiȩcia zgałȩzia̧ olbrzymów, na
której lėza̧ najjásniejsze gwiazdy gromady. (3) Nieco powyżej gałȩzi olbrzymów
przebiega gała̧ź asymptotyczna, kończa̧ca siȩ w obszarze wcześniejszych typów
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Rys. 6.10. Typowy wykres barwa–jasność dla gromady kulistej.

widmowych gałȩzia̧ horyzontalna̧.
Przebiegi gałȩzi olbrzymów na diagramach HR dla gromad kulistych i dla nie-

których (najstarszych) gromad otwartych wykazuja̧ dość du̇ze podobiénstwo, co
uwȧza siȩ za wskazówkȩ,że ogólny schemat ewolucyjny w obiektach obu rodza-
jów jest w istocie taki sam. Charakterystyczna̧ różnica̧ miȩdzy diagramami gromad
kulistych i otwartych jest połȯzenie cia̧gów głównych: cia̧gi główne gromad kuli-
stych lėza̧ zawsze poniżej cia̧gów głównych gromad otwartych. Różnice te sa̧ spo-
wodowane ró̇znicami składu chemicznego – gwiazdy gromad kulistych wykazuja̧
wyraźny deficyt pierwiastków ciȩ̇zkich w stosunku do gwiazd typu Słońca. Po-
dobny skład chemiczny maja̧ również podkarły.

Osobliwa̧ grupȩ na diagramach gromad kulistych i starych gromad otwar-
tych stanowia̧błȩkitni maruderzy(ang. blue stragglers), czyli gwiazdy poło-
żone na ”pustej” czȩ́sci cia̧gu głównego, pomiȩdzy punktem odgiȩcia i gałȩzia̧
horyzontalna̧. Zgodnie z przewidywaniami obecnej teorii ewolucji gwiazd obiekty
z tego obszaru powinny dawno temu zamienić w hel cały wodór w ja̧drze i opu-
ścíc cia̧g główny przechodza̧c do gałȩzi olbrzymów. Najbardziej prawdopodobnym
procesem prowadza̧cym do ponownego zwiȩkszenia zawartości wodoru w ja̧drze,
a tym samym do przywrócenia tam reakcji palenia wodoru i osadzenia gwiazdy
ponownie na cia̧gu głównym, wydaje siȩ całkowite wymieszanie materii w wyniku
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”koalescencji” dwóch gwiazd w jedna̧ gwiazdȩ o wiȩkszej masie. Zjawisko takie
jest bardzo prawdopodobne w gȩstych obszarach centralnych gromad kulistych i
starych gromad otwartych.

Błȩkitni maruderzy, wykryci pierwotnie w starych gromadach, wystȩpuja̧ rów-
nież wśród wielu innych obiektów, takich jak asocjacje, młode gromady otwarte,
galaktyki karłowate, a nawet gwiazdy pola populacji II, jako obiekty wyraźnie
młodsze od swego gwiazdowego otoczenia. Nasuwa to przypuszczenie, że do
ich ”odmłodzenia” w wyniku wymieszania wnȩtrza moga̧ przyczyniác siȩ rów-
nież inne procesy, takie jak np. szybka rotacja, przebudowa wne¸trza w nastȩpstwie
transferu materii w układzie podwójnym, niestabilność pulsacyjna itp.

Podkarły. Niewielki procent gwiazd z otoczenia Słońca, dla których znane sa̧
paralaksy trygonometryczne, leży na diagramie HR ok. 1 mag poniżej standardo-
wego (tzn. utworzonego przez gwiazdy o zawartości metali takiej jak dla Słónca)
cia̧gu głównego, tworza̧c cia̧g podkarłów. Dzieli siȩ on dość wyraźnie na dwie
grupy: podkarły chłodne, o typach widmowych w przybliżeniu miȩdzy F i K, i
podkarły gora̧ce, o typach widmowych O i B, oznaczanych zazwyczaj symbolami
sdO lub sdB.

Wszystkie chłodne podkarły wykazuja̧ znaczna̧ nadwyżkȩ nadfioletowa̧,
świadcza̧ca̧ o obniżonej zawartósci pierwiastków ciȩ̇zkich. Potwierdzeniem tego
wniosku jest osłabienie linii absorpcyjnych metali stwierdzane w widmach tych
gwiazd. Ich połȯzenie na diagramie barwa – jasność poni̇zej cia̧gu głównego mȯze
oznaczác, że albo obiekty te maja̧ rzeczywiście mniejsza̧ jasność absolutna̧ ni̇z
gwiazdy standardowego cia̧gu głównego o tym samym wskaźniku barwy, albo
ich jasnósć absolutna jest normalna, a tylko znaczna nadwyżka nadfioletowa we
wskaźniku(B−V) przesuwa je w kierunku obiektów bardziej niebieskich. Po-
miary wpływu linii absorpcyjnych na wskaźniki barwy wykazały, że prawdziwa
jest pierwsza mȯzliwość: podkarły sa̧ rzeczywiście mniej jasne od typowych
gwiazd cia̧gu głównego, a teoria budowy wewnȩtrznej gwiazd potwierdziła, że
mniejsza jasnósć absolutna jest nastȩpstwem mniejszej zawartości pierwiastków
ciȩżkich. Inaczej mówia̧c, chłodne podkarły sa̧ gwiazdami cia¸gu głównego gwiazd
o małej zawartósci pierwiastków ciȩ̇zkich. Taka̧ interpretacjȩ potwierdza fakt,że
cia̧g chłodnych podkarłów pokrywa siȩ z cia̧giem głównym gromad kulistych. Wy-
krycie tych podkarłów i poznanie ich cech fizycznych i kinematycznych było jed-
nym z powodów podziału gwiazd na populacje.

Grupa gora̧cych podkarłów jest znacznie bardziej zróżnicowana. Ogólnie
mówia̧c reprezentuja̧ one różne, ale zawsze bardzo późne stadia ewolucji gwiazd
małomasywnych. Gwiazdy sdB stanowia̧ grupȩ stosunkowo jednorodna̧ i przez
porównanie z teoretycznymi drogami ewolucyjnymi sa̧ identyfikowane z gwiaz-
dami pala̧cymi hel na niebieskim krańcu gałȩzi horyzontalnej. Istotny wpływ na
ich ewolucjȩ mȯze miéc fakt, że około 2/3 spósród nich wchodzi w skład układów
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podwójnych o okresach krótszych od ok. 30 dni. Wtórnymi składnikami układów
sa̧ z reguły białe karły lub karły typu widmowego M; w nielicznych przypadkach
moga̧ to býc gwiazdy neutronowe lub czarne dziury.

Gwiazdy sdO sa̧ najprawdopodobniej mieszanina̧ gwiazd znajduja̧cych siȩ w
fazach po ewolucji na gałȩziach: horyzontalnej, asymptotycznej lub czerwonych
olbrzymów. Niekiedy do klasy gora̧cych podkarłów zalicza siȩ równiėz ja̧dra
mgławic planetarnych. Do problemu pochodzenie gora̧cych podkarłów oraz ich
możliwych zwia̧zków z białymi karłami, czy supernowymi typu Ia powrócimy w
paragrafie 9.

Podsystemy i populacje gwiazd.Przedstawione wẏzej ró̇znice w wygla̧dzie
diagramów barwa – jasność dla gromad otwartych i typowych gwiazd z otoczenia
Słońca z jednej strony i dla gromad kulistych oraz podkarłów – z drugiej, nasunȩły
przypuszczenie,̇ze miȩdzy tymi obydwoma grupami gwiazd istnieja̧ zasadnicze
różnice podstawowych cech fizycznych. Przypuszczenie to znajdowało silne po-
parcie w wynikach badán przestrzennego rozkładu różnych obiektów w Galaktyce,
które doprowadziły do wyró̇znienia w niej dwóch zasadniczych podsystemów: sfe-
rycznego i płaskiego.

Na podsystem sferycznyskładaja̧ siȩ wszystkie te obiekty, których rozkład w
przestrzeni jest sferycznie symetryczny i których prȩdkości maja̧ rozkład w przy-
bliżeniu izotropowy. Typowymi przedstawicielami tego podsystemu sa̧ gromady
kuliste i podkarły. Gromady kuliste, jako obiekty o dużej jasnósci absolutnej, wi-
doczne nawet z najwiȩkszych odległości, sa̧ szczególnie użyteczne w badaniach
wielkoskalowej struktury Galaktyki; znacznie słabsze podkarły sa̧ widoczne tylko
w bliskim sa̧siedztwie Słónca.

Odległósci do gromad kulistych wyznacza siȩ przede wszystkim metoda̧ dopa-
sowania obserwowanych i teoretycznych diagramów barwa – jasnósć, co jednocze-
śnie pozwala na wyznaczenie poczerwienienia miȩdzygwiazdowego, składu che-
micznego oraz wieku gromady. Niezależnego potwierdzenia wyznaczonej w ten
sposób odległósci moga̧ dostarczyć pomiary jasnósci gwiazd zmiennych RR Ly-
rae obserwowanych w gromadzie lub porównanie jasności gwiazd cia̧gu głównego
gromady z jasnósciami absolutnymi podkarłów o znanych paralaksach trygono-
metrycznych. Nalėzy tu podkréslić, że problem czysto obserwacyjnego, niezależ-
nego od stanu teorii, wyznaczania odległości gromad kulistych nie został jeszcze
zadowalaja̧co rozwia̧zany. Duże nadzieje na najbliższa̧ przyszłósć wia̧że siȩ z ba-
daniami rozdzielonych układów podwójnych. Niemniej jednak, to co wiadomo
obecnie o odległósciach gromad kulistych w zupełności wystarcza do poznania
zasadniczych cech ich rozkładu w przestrzeni.

Bardzo u̇zyteczne w badaniach wielkoskalowej struktury systemu sferycznego
sa̧ gwiazdy pulsuja̧ce typu RR Lyrae. Stosunkowo duża średnia jasnósć absolutna
– < MV >≈+0,6 mag – oraz du̇ze amplitudy zmian jasności (rzȩdu 0,5 mag lub
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Rys. 6.11Schemat budowy Galaktyki. Otwarte kółka i kropki przedstawiają obiekty
podsystemu sferycznego.

wiȩksze) pozwalaja̧ na ich identyfikacjȩ w praktycznie całej Galaktyce. Obser-
wowane jasnósci gwiazd RR Lyrae sa̧ dobra̧ miara̧ odległości, poniewȧz z wielu
niezalėznych wyznaczén wiadomo,że ich jasnósci absolutne zawieraja̧ siȩ w sto-
sunkowo wa̧skim przedziale wokół podanej wyżej wartósci średniej.

Analiza rozkładu gromad kulistych i gwiazd RR Lyrae doprowadziła do nastȩ-
puja̧cych wniosków: w Galaktyce istnieja̧ obiekty rozłożone w przestrzeni syme-
trycznie wokółśrodka Galaktyki. Ich gȩstość przestrzenna maleje z odległościa̧ od
środka GalaktykiR w przybliżeniu jakR−3,5 w przedziale odległósci 3< R< 10
kpc i nieco szybciej – w przybliżeniu jakR−4 – w wiȩkszych odległósciach. Ta
odleglejsza składowa podsystemu sferycznego nosi nazwȩhalo.

W bezpósrednim otoczeniúsrodka Galaktyki (a tak̇ze w wielu innych galakty-
kach spiralnych, np. w Wielkiej Mgławicy Andromedy M31) wyraźnie widoczne
jest zgrubienie centralneo promieniu nie wiȩkszym od ok. 2 kpc, zbudowane
przede wszystkim z gwiazd – głównie olbrzymów i karłów typu Klub później-
szych – a tak̇ze typowych obiektów halo, tj. gromad kulistych i gwiazd RR Lyrae.
Zgrubienie centralne wykazuje również symetriȩ sferyczna̧.

Za najwȧzniejsze cechy morfologiczne podsystemu sferycznego uważamy po
pierwsze, niemal doskonała̧ symetriȩ sferyczna̧ rozkładu gȩstósci i po drugie,
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wyraźna̧ koncentracjȩ gȩstości ku środkowi. Podsystem sferyczny jako całość nie
wykazujeżadnych efektów rotacji: prȩdkości przestrzenne poszczególnych obiek-
tów sa̧ rozłȯzone izotropowo i charakteryzuja̧ siȩ duża̧ wartóscia̧ dyspersji w kie-
runku promienia. Oznacza to,że obiekty te obiegaja̧ wokółśrodka masy Galaktyki
po bardzo wydłu̇zonych i chaotycznie rozłȯzonych w przestrzeni orbitach eliptycz-
nych.

Samocentrum Galaktyki, przesłoniȩte dláswiatła widzialnego gruba̧ warstwa̧
gazu i pyłu, jest obecnie intensywnie badane obserwacyjniew dziedzinie radio-
wej, podczerwonej, rentgenowskiej i gamma. Z obserwacji tych wiadomo ju̇z, że
w samymśrodku Galaktyki tkwi (áscíslej mówia̧c - teńsrodek wyznacza) super-
masywna czarna dziura o masie ok. 4·106 M⊙, identyfikowana z niemal punkto-
wym radioźródłem znanym jako Sagitarius A∗. W obszarze kilku parseków wokół
środka znajduje siȩ gȩste skupisko zarówno młodych gwiazd O i B jak i ewolu-
cyjnie zaawansowanych olbrzymów późnych typów widmowych. O ile obecnósć
młodych gwiazd wymaga wyjaśnienia, to obecnósci gwiazd chłodnych należało
oczekiwác na podstawie dynamicznych modeli Galaktyki oraz ekstrapolacji da-
nych dotycza̧cych koncentracji obiektów podsystemu sferycznego kúsrodkowi. W
środku Galaktyki, oprócz składowej gwiazdowej wystȩpujeteż bogata składowa
gazowa, w postaci molekularnego pierścienia pyłowo-gazowego, rozrzedzonego
gazu zjonizowanego oraz pozostałości po wybuchu supernowej.
Pozostałe obiekty Galaktyki tworza̧ podsystem o całkowicie odmiennych włásci-
wościach geometrycznych i kinematycznych, który nazywamypodsystemem pła-
skim. Rzut oka na Drogȩ Mleczna̧ przekonuje nas natychmiast,że wiȩkszósć
gwiazd naszej Galaktyce jest zawarta w cienkim dysku (któryogla̧dany ”z boku”
daje wrȧzenie silnej koncentracji gwiazd wzdłuż pasa Drogi Mlecznej). Schema-
tyczny obraz obu podsystemów jest przedstawiony na Rys. 6.11.

Przestrzenny rozkład obiektów w dysku nie jest równomierny: na ogólnym
tle gwiazd zwiȩkszona̧ gȩstościa̧ wyró̇zniaja̧ siȩramiona spiralne. Obiekty dysku
galaktycznego obiegaja̧ wokółśrodka Galaktyki po orbitach niemal kołowych i z
bardzo mała̧ dyspersja̧ prȩdkości w kierunku prostopadłym do płaszczyzny dysku,
zwanej tėz płaszczyzna̧ Galaktyki. Zmiany gȩstósci przestrzennej w kierunku pro-
stopadłym do płaszczyzny Galaktyki można opisác w przybli̇zeniu za pomoca̧ rów-
nania barometrycznego

DS(z) = DS(0)exp

(

− z
βS

)

(6.3)

DS oznacza tu gȩstość obiektów typuS w funkcji odległósci od płaszczyzny Ga-
laktyki z, a βS jest skala̧ odległósci, czyli średnia̧ odległóscia̧ obiektów typuSod
płaszczyzny dysku.
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Obiekty o najwiȩkszej koncentracji ku płaszczyźnie Galaktyki (o najmniej-
szej wartósci β), takie jak gwiazdy typu O, asocjacje typu O, cefeidy klasyczne,
niektóre młode gromady otwarte, materia miȩdzygwiazdowa, wystȩpuja̧ przede
wszystkim w ramionach spiralnych. Obiekty o wiȩkszej wartości β sa̧ rozmiesz-
czone mniej lub bardziej równomiernie w całym obszarze dysku. Słónce jest
gwiazda̧ dysku, połȯzona̧ na peryferiach ramienia spiralnego (zwanego ramieniem
Oriona – łabȩdzia).

Istotnym uzupełnieniem powyższego prostego podziału obiektów na dwa pod-
systemy przyniosły badania ich składu chemicznego. Już pierwsze obserwacje
wskazywały wyraźnie,że ogólnie rzecz biora̧c obiekty podsystemu płaskiego
zawieraja̧ wiȩcej pierwiastków ciȩżkich ni̇z obiekty podsystemu sferycznego. Po-
niewȧz jedynym znanym miejscem powstawania pierwiastków ciȩżkich sa̧ wnȩtrza
gwiazd, wiȩc ró̇znice składu chemicznego interpretowano jako różnice wieku:
obiekty podsystemu sferycznego sa̧ stare, ich obecny składchemiczny jest taki
sam jak materii pierwotnej, z której powstała Galaktyka. Obiekty posystemu pła-
skiego sa̧ znacznie młodsze i zbudowane z materii, która została przetworzona we
wnȩtrzach gwiazd. Rozumowanie to stało siȩ podstawa̧ podziału obiektów Galak-
tyki na dwie zasadnicze grupy:Populacjȩ II– złożona̧ ze starych gwiazd podsys-
temu sferycznego iPopulacjȩ I– obejmuja̧ca znacznie młodsze obiekty podsys-
temu płaskiego.

Współczesne rozró̇znienie populacji jest nieco bardziej subtelne i opiera sie¸ nie
tylko na wynikach obserwacji składu chemicznego i rozkładuprzestrzennego, ale
bierze pod uwagȩ również gradienty obfitósci pierwiastków ciȩ̇zkich obserwowane
wśród obiektów nalėza̧cych do obu podsystemów.

W dysku galaktycznym gradienty składu chemicznego obserwuje siȩ zarówno
z odległóscia̧ (w płaszczyźnie dysku) odśrodka GalaktykiR jak i z odległóscia̧ od
płaszczyzny dyskuz. Typowymi wartósciami dla gwiazd sa̧

d[Fe/H]

dR
=−0,05 [kpc−1];

d[Fe/H]

dz
=−0,5 [kpc−1]

Znaczy to,̇ze zawartósć pierwiastków ciȩ̇zkich w dysku wzrasta zarówno ku płasz-
czyźnie Galaktyki, jak i ku jej centrum.

Rozkład obfitósci pierwiastków ciȩ̇zkich w typowych obiektach podsystemu
sferycznego – gromadach kulistych, jest mniej jednoznaczny. W centrum Galak-
tyki oraz w zgrubieniu centralnym zawartość pierwiastków ciȩ̇zkichśrednio maleje
ze wzrostem odległósci odśrodka, z tym jednak,̇ze obok siebie wystȩpuja̧ zarówno
gromady o małej zawartości metali jak i gromady o składzie chemicznym podob-
nym do składu chemicznego Słońca. Gromady o du̇zej zawartósci pierwiastków
ciȩżkich nie wystȩpuja̧ jednak w odległościach wiȩkszych niż ok. 7 kpc od́srodka
Galaktyki. Gromady o pósredniej zawartósci pierwiastków ciȩ̇zkich obserwuje siȩ
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do odległósci ok. 20 kpc. W zewnȩtrznych obszarach halo, w odległościach ponad
30 kpc, zawartósć pierwiastków ciȩ̇zkich nie wykazuje systematycznych zmian z
odległóscia̧ i zawiera siȩ w granicach−2,5 < [Fe/H] < 1,5. Na uwagȩ zasługuje
stwierdzenie,̇ze stosunek [Fe/H] gromad kulistych nie jest nigdy mniejszyod ok.
-2,5. Nie jest jeszcze zupełnie jasne, czy ograniczenie to jest realne, czy tylko wy-
nika z niedokładnósci metod pomiarowych, które dla odległych gromad opieraja¸
sie głównie na pomiarach fotoelektrycznych i wyznaczonychna ich podstawie nad-
wyżek nadfioletowych. Jeżeli jednak ogranicznie takie istnieje, to oznaczałoby to,
że nawet najstarsze obiekty Galaktyki powstały z materii wzbogaconej uprzednio
w pierwiastki ciȩ̇zkie w wyniku procesów nukleosyntezy we wnȩtrzach gwiazd.

Nalėzy zatem dopúscíc mȯzliwość istnienia jeszcze starszej populacji III odpo-
wiedzialnej za pierwsza̧ zmianȩ składu chemicznego materii Wszech́swiata. Naj-
prawdopodobniej jej pozostałościami sa̧gwiazdy ubogie w metale.Obecnie znamy
kilka tysiȩcy gwiazd późnych typów widmowych, o temperaturach z zakresu 4500
– 6500 K i du̇zych prȩdkósciach w stosunku do Słońca, świadcza̧cych o przy-
nalėznósci do kráncowego systemu kulistego, których widma wskazuja̧ na silny
deficyt metali, wyrȧzaja̧cy siȩ niespotykana̧ wśród normalnych gwiazd wartościa̧
stosunku [Fe/H] z przedziału od -2,5 do -5,4. Zaskakuja̧ca̧właściwóscia̧ tej grupy
gwiazd jest du̇zy procent obiektów o wyraźnie podwyższonej zawartósci takich
pierwiastków jak Ba, C, N, O, Mg, Si i Eu. Osobliwość ta nie znalazła jeszcze
zadowalaja̧cego wyjaśnienia, chóc najprawdopodobniej należy ja̧ wia̧zác z ”zanie-
czyszczeniem” pierwotnej materii przez wybuchy najstarszych supernowych.

Niezalėznie od tego która z hipotez jest słuszna, wydaje siȩ obecnie, że historiȩ
Galaktyki nalėzy zaczá̧c od populacji III, a opisane poprzednio cechy rozkładu
przestrzennego, rozkładu prȩdkości i rozkładu obfitósci pierwiastków ciȩ̇zkich na-
leży uwȧzác za wynik nastȩpuja̧cych procesów:

Składowa sferyczna Galaktyki powstała w wyniku sferyczniesymetrycznego
kurczenia siȩ obłoku protogalaktycznego i jego rozpadu naposzczególne gwiazdy i
gromady gwiazdowe. Ponieważ czas kurczenia siȩ obłoku był znacznie dłuższy od
charakterystycznego czasu ewolucji najmasywniejszych gwiazd, materia w czasie
kurczenia siȩ Galaktyki ulegała stopniowemu wzbogacaniuw pierwiastki ciȩ̇zkie.
Procesy gwiazdotwórcze zachodziły najszybciej w najgȩstszych obszarach central-
nych, co wyjásnia dlaczego metaliczność gwiazd jest taḿsrednio najwiȩksza.

Nieco odmiennie przedstawia siȩ sytuacja w dysku galaktycznym. Dzisiejsze
oceny wieku gromad sugeruja̧,że dysk powstał dopiero po zakończeniu procesu
kurczenia siȩ podsystemu sferycznego do jego obecnej postaci, gdy materia była
już znacznie wzbogacona w pierwiastki ciȩżkie. Procesy ewolucji gwiazd w dysku
prowadziły do cia̧głego wzrostu zawartości pierwiastków ciȩ̇zkich – w przybli̇ze-
niu o czynnik od 3 do 5 w cia̧gu 1010 lat. Chociȧz dysk galaktyczny jest struktura̧
trwała̧ dynamicznie, to jednak w miarȩ upływu czasu dyspersja prȩdkósci gwiazd
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dysku wzrasta (np. wskutek oddziaływań z obłokami materii miȩdzygwiazdowej).
Wzrost dyspersji prȩdkósci w kierunku prostopadłym do płaszczyzny Galaktyki
powoduje,że coraz wiȩcej gwiazd z dysku może oddalác siȩ na stosunkowo duże
odległósci od płaszczyzny Galaktyki. A zatem należy oczekiwác, że stare gwiazdy
dysku bȩda̧ miały znacznie ”grubszy” rozkład przestrzenny i znacznie wiȩksza̧
średnia̧ składowa̧ prȩdkości w kierunkuz. Charakterystyki kinematyczne powinny
być skorelowane z wiekiem i składem chemicznym.

Konsekwencja̧ przyjȩcia powyższego scenariusza formowania siȩ Galaktyki
jest dzisiejszy podział obiektów galaktycznych na populacje, czyli grupy o zbli-
żonych cechach kinematycznych, o podobnym wieku i składziechemicznym. Po-
niewȧz opisywane procesy przebiegały w sposób cia̧gły, liczba możliwych do wy-
różnienia populacji jest oczywiście wiȩksza ni̇z tylko populacje skrajne.

Najstarsze obiekty Galaktyki tworza̧populacjȩ halo(zwana̧ tėz krańcowa̧
populacja̧ II). Ich rozkład przestrzenny jest sferycznie symetryczny, zwyraźna̧
koncentracja̧ kúsrodkowi. Kuśrodkowi Galaktyki wzrasta również wzglȩdna za-
wartósć pierwiastków ciȩ̇zkich czyli parametr [Fe/H]: w du̇zych odległósciach od
środka,R > 30 kpc, zmienia siȩ on nieregularnie od obiektu do obiektu miȩdzy
wartóscia̧ minimalna̧ ok.−2,5 do ok.−1,5; w odległósciach mniejszych,R< 10
kpc, wartósć tego parametru wzrasta od ok.−1,5 do ok. 0,0 w centrum. Wszyst-
kie obiekty populacji halo sa̧ stare, ich wiek jest rzȩdu 1−−1,5 ·1010 lat. Masy
gwiazd obserwowanych w halo sa̧ mniejsze od ok. 0,8M⊙; gwiazdy o wiȩkszych
masach zdȧ̧zyły już przeewoluowác do fazy białego karła i ze wzglȩdu na mała̧
jasnósć absolutna̧ przestały być widoczne.

Wśród obiektów podsystemu sferycznego wyróżnia siȩ ponadto dość niepre-
cyzyjnie zdefiniowana̧pośrednia̧ populacjȩ II: zalicza siȩ do niej znacznie bogat-
sze w pierwiastki ciȩ̇zkie gwiazdy zgrubienia galaktycznego oraz tzw. gwiazdy
szybkie, których prȩdkósci średnie wzglȩdem Słónca sa̧ rzȩdu 100 km/s (czyli sa̧
mniejsze od́sredniej prȩdkósci gromad kulistych i kráncowych podkarłów, równej
ok. 200 km/s). Cecha̧ charakterystyczna̧ podsystemu sferycznego jest brak w nim
wiȩkszych ilósci materii rozproszonej.

Znacznie młodsze sa̧ obiekty tworza̧ce populacjȩ dysku. Wyróżniamy w niej
trzy podgrupy. Stara populacja dyskujest utworzona przez karły typów K i
M, podolbrzymy i czerwone olbrzymy o umiarkowanym deficyciepierwiastków
ciȩżkich (gwiazdy o osłabionych liniach metali w widmach) a także zmienne dłu-
gookresowe i niektóre gwiazdy RR Lyrae o podwyższonej zawartósci pierwiast-
ków ciȩ̇zkich. Obiekty te sa̧ rozłȯzone mniej wiȩcej równomiernie w płaszczyźnie
dysku galaktycznego, a ich́srednia odległósć od płaszczyzny Galaktyki jest równa
ok. 700 pc.

Pośrednia̧ populacjȩ dyskutworza̧ karły późnych typów widmowych (G do M,
w tym równiėz Słónce), czȩ́sć podolbrzymów i czerwonych olbrzymów a także



186

białe karły i mgławice planetarne. Ich rozkład przestrzenny jest silniej spłaszczony
niż dla populacji starego dysku –średnia odległósć od płaszczyzny Galaktyki jest
równa ok. 400 pc.

Jeszcze wiȩksze spłaszczenie –średnia odległósć od płaszczyzny Galaktyki ok.
200 pc – charakteryzuje rozkład przestrzennymłodej populacji dysku, w skład któ-
rej wchodza̧ karły i olbrzymy typów widmowych późniejszych od A oraz niektóre
białe karły.

Wszystkie wymienione wẏzej populacje maja̧ mniej wiȩcej równomierny roz-
kład w płaszczyźnie dysku. Natomiast wyraźnie nierównomiernie sa̧ w niej rozło-
żone obiektypopulacji ramion spiralnych. W jej skład wchodza̧ najmłodsze gro-
mady otwarte i asocjacje, gwiazdy typów widmowych O – B, cefeidy klasyczne
i gwiazdy zmienne typu T Tauri, a także gaz i pył miȩdzygwiazdowy. Obiekty te
wystȩpuja̧ niemal wyła̧cznie w ramionach spiralnych Galaktyki.

Oprócz powẏzszego podziału stosuje siȩ również podział na kráncowa̧
populacjȩ II, pósrednia̧ populacjȩ II, stara̧ populacjȩ I, pośrednia̧ populacjȩ I i
młoda̧ populacjȩ I. Oba sposoby podziału sa̧ w zasadzie równowȧzne, chóc ich
granice nie sa̧ ostro zaznaczone. Podsumowanie fizycznych ikinematycznych cech
wszystkich grup populacyjnych jest zawarte w Tabeli 6.2.

Stosowany jest ponadto jeszcze jeden podział na grupy o nastȩpuja̧cych u̇zy-
wanych zamiennie nazwach: krańcowa populacja II (halo), pośrednia populacja II
(gruby dysk), zgrubienie centralne, pośrednia populacja I (stary dysk) oraz krań-
cowa populacja I (młody dysk) . łatwo można siȩ zorientowác, że ró̇znice miȩdzy
poszczególnymi systemami odnosza̧ siȩ w wiȩkszym stopniu do nazewnictwa niż
do istoty podziału, którego kryteriami sa̧ zawsze rozkład przestrzenny, cechy kine-
matyczne oraz cechy fizyczne, a w tym przede wszystkim skład chemiczny.
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Tabela 6.2

Populacje w Galaktyce.S⊙ jestśrednią prędkóscią Słónca względem danej grupy obiektów,< σ2 >1/2 charakteryzujésrednią wartósć
dyspersji prędkósci w danej grupie,βS jestśrednią skalą odległości od płaszczyzny Galaktyki,Z jestśrednią masową obfitością

pierwiastków cię̇zkich wyrȧzoną w jednostkach słonecznych.
populacja I populacja II + III (?)

parametr młoda pośrednia stara pośrednia krańcowa
ramiona spiralne populacja dysk populacja halo

młoda pośrednia stara pośrednia stara

wiek [109 lat] 0,1 1 5 10 10-15 15
S⊙ [km/s] 20 30 30 50 100-150 250-300
< σ2 >1/2 [km/s] 15 25 50 80 100 120
|z| [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 h i χ Per Hijady M 67 NGC 188 gromady kuliste

obiekty gaz i pył między- gwiazdy A-M, Słońce, karły karły K-M, gwiazdy szybkie, jasne czerwone
gwiazdowy, czerwone typu G-M, olbrzymy, chłodne olbrzymy,

gromady otwarte, olbrzymy, białe karły, podkarły, podkarły, gwiazdy ubogie
asocjacje OB, karły Me, czerwone zmienne RR Lyrae, w metale

cefeidy klasyczne, białe karł olbrzymy, długookresowe zmienne RR Lyrae,
T Tauri mgławice zgrubienie długookresowe gromady

planetarne centralne kuliste
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7. Własnósci gwiazd ró̇znych typów widmowych

W rozdziale 5 przedstawione zostały obserwacyjne kryteriawidmowe
pozwalaja̧ce na przypisanie każdej gwieździe typu widmowego i klasy jasno-
ści, informuja̧cych w sposób przybliżony o jej najwȧzniejszych parametrach fi-
zycznych – temperaturze i promieniu. Różnice temperatur powierzchniowych i
przyspieszén grawitacyjnych decyduja̧ nie tylko o różnicach w wygla̧dzie widma
liniowego, ale równiėz o ró̇znicach procesów fizycznych przebiegaja̧cych w
zewnȩtrznych warstwach gwiazd, w których formowane jest widmo. Mȯzna za-
tem oczekiwác, że gwiazdy z ró̇znych przedziałów temperatury bȩda̧ wykazywać
rozmaite, sobie tylko włásciwe cechy i zjawiska. Ponieważ w praktyce astrofizycz-
nej najzwiȩźlejsza̧ charakterystyka̧ gwiazdy jest jej typ widmowy, poni̇zszy krótki
opis gwiazd spotykanych w Galaktyce odpowiada schematowi klasyfikacyjnemu.
Oczywíscie jest to tylko wygodne uproszczenie, gdyż w rzeczywistósci tempe-
ratury gwiazd zmieniaja̧ siȩ w sposób cia̧gły i skokowe przejście od jednego do
drugiego typu widmowego nie oznacza skokowej zmiany własności fizycznych.

Gwiazdy Wolfa–Rayeta (WR). Wysokotemperaturowy kraniec cia̧gu typów
widmowych zajmuja̧ gwiazdy zwane od nazwisk ich odkrywców gwiazdami
Wolfa–Rayeta. Ich widma nie mieszcza̧ siȩ w ogólnym schemacie klasyfikacji wid-
mowej i stworzony dla nich oddzielny typ widmowy ma z systemem MK zwia̧zek
tylko formalny.

Optyczne i nadfioletowe widma gwiazd WR sa̧ zdominowane przez silne i sze-
rokie linie emisyjne helu, azotu, wȩgla i tlenu. Zależnie od tego, które z tych linii
sa̧ szczególnie wzmocnione, gwiazdy WR dziela̧ siȩ na nastȩpuja̧ce podgrupy: WN
– o wzmocnionych liniach helu i azotu, WC – w których szczególnie silne sa̧ linie
wȩgla i nieliczne gwiazdy WO, w których wzmocnione sa̧ linie tlenu. Linie wo-
doru sa̧ na ogół w widmach gwiazd WR bardzo słabe lub w ogóle niewidoczne. Ich
wystȩpowanie w emisji zaznacza siȩ dodaniem symbolu h, a wabsorpcji – sym-
bolu a. Symbol ha wskazuje na istnienie zarówno emisyjnych jak i absorpcyjnych
linii H. Typowe widma gwiazd WR sa̧ przedstawione na Rys. 7.1.

Klasyfikacja gwiazd WR jest jednowymiarowa. Podobnie jak w klasyfikacji
MK poszczególne typy sa̧ podzielone na podtypy. Gwiazdy WN sa̧ uszeregowane
w cia̧g WN2,..., WN9 zalėznie od wzglȩdnych natȩżén linii kolejnych jonów azotu:
NIII 463,4, 464,0; NIV 405,7; NV 460,3, 461,0 nm. Podobnie, cia̧g WC4,..., WC9
odpowiada zmianom natȩżén linii jonów wȩgla CIII 569,6; CIV 580,1, 581,2 nm, a
także linii tlenu OIII 559,2 nm. Kryterium odró̇zniaja̧cym podtypy WO1, ..., WO4
sa̧ stosunki natȩ̇zén linii tlenu OIV 340,0 i OVI 381,1, 383,4 nm. Mniejsze numery
podtypów odpowiadaja̧ wẏzszym temperaturom jonizacji i wzbudzenia.

Podział gwiazd WR na podtypy WN, WC i WO jest odbiciem rzeczywistych
różnic składu chemicznegóswieca̧cej materii. Gwiazdy WN, w porównaniu z ma-
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Rys. 7.1 Typowe widma gwiazd Wolfa-Rayeta. Widma WO i WC sa̧ unormowane do
widma cia̧głego. Widmo WN jest widmem obserwowanym, wyrażonym w jednostkach
energetycznych; wzrost poziomu widma cia̧głego ku fioletowi jest oznaka̧ wysokiej tem-
peratury na powierzchni.

teria̧ powstała̧ w wyniku równowagowego cyklu CNO (patrz rozdział 8) przemiany
wodoru w hel, wykazuja̧ zwiȩkszona̧ zawartość helu i azotu i obni̇zona̧ zawartósć
wodoru, wȩgla i tlenu. Skład chemiczny gwiazd WC jest taki,jak dla materii
powstałej w wyniku przemiany helu w wȩgiel i tlen. Gwiazdy WO, przeciw-
nie ni̇z gwiazdy WN, wykazuja̧ nadmiar tlenu kosztem helu i wȩgla.Osobliwo-
ści składu chemicznego gwiazd WR pozwalaja̧ przypuszczać, że sa̧ to obiekty w
zaawansowanych stadiach ewolucyjnych, w których produktyreakcji ja̧drowych
przebiegaja̧cych w głȩbokich wnȩtrzach staja̧ siȩ widoczne na powierzchni, np. w
wyniku utraty lub odrzucenia zewnȩtrznej otoczki zbudowanej z wodoru. Wniosek
ten wydaja̧ siȩ potwierdzać dwa fakty obserwacyjne.

Po pierwsze, w kilku przypadkach gwiazdy WR sa̧ otoczone pierścieniami
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rozrzedzonej materii (ang.ring nebulae). Najbardziej znanym przykładem jest
gwiazda HD 192163 (WN6) zwia̧zana z mgławica̧ NGC 6888. Mase¸ tej mgławicy
ocenia siȩ na podstawie emisjii radiowej na ok. 5M⊙; charakterystyczna̧ cecha̧ jej
składu chemicznego, ocenionego na podstawie natȩżén linii emisyjnych w dziedzi-
nie optycznej, jest du̇za zawartósć azotu i helu.

Po drugie, wszystkie gwiazdy WR sa̧ źródłami intensywnychwiatrów gwiaz-
dowych, o czyḿswiadczy kształt typu P Cygni linii rezonansowych w nadfiolecie.
Połȯzenie krótkofalowego kránca profili absorpcyjnych odpowiada prȩdkościom
wypływu 1000 – 4500 km/s, zależnie od potencjału jonizacji jonu produkuja̧cego
liniȩ. Duża prȩdkósć wypływu poła̧czona ze stosunkowo duża̧ gȩstóscia̧, oceniana̧
na podstawie obserwacji radiowych i podczerwonych, prowadzi do znacznego
tempa utraty masy, rzȩdu 10−5 – 10−4 M⊙/rok. Jest to najwiȩksze tempo cia̧głej
utraty masy obserwowane ẃswiecie gwiazd.

U wielu gwiazd WC późnych podtypów obserwuje siȩ silna̧ nadwyżkȩ pro-
mieniowania podczerwonego, której rozkład widmowy wyraźnie wskazuje,̇ze jej
źródłem jest termiczne promieniowanie pyłu o temperaturze rzȩdu 1000 K. Dla
jednego obiektu (o nazwie MR 80 i typie widmowym WC9), metoda¸ interferencji
plamkowej okréslono rozmiary otoczki pyłowej na ok. 100 j.a.

Gwiazdy WR sa̧ z reguły silnymi źródłami promieniowania rentgenowskiego.
Rozkład widmowy tego promieniowaniáswiadczy o tym,że jest ono wysyłane
przez rozrzedzony gaz o temperaturze kilku milionów stopni– najprawdopodob-
niej z cienkiego, zewnȩtrznego obszaru wiatru, w którym absorpcja miȩkkiego pro-
mieniowania rentgenowskiego jest już niewielka. Gora̧cy obszar w zewnȩtrznych
czȩ́sciach wiatru mȯze býc wynikiem oddziaływania rozpȩdzonych cza̧stek wia-
tru z rozrzedzonym ósrodkiem miȩdzygwiazdowym lub z wiatrem innej gwiazdy.
Stosunek jasnósci rentgenowskiej do jasności bolometrycznej,LX/Lbol, jest dla
gwiazd WR znany bardzo niedokładnie (ze wzglȩdu na trudność wyznaczeniaLbol

dla tych gora̧cych obiektów), jednak wszystko wskazuje na to, że jest on tego sa-
mego rzȩdu co dla gwiazd typu O – ok. 10−7 – co mȯze sugerowác, iż w obu
przypadkach mechanizm emisji rentgenowskiej jest podobny.

Osobliwe widmo, złȯzone z silnych linii emisyjnych oraz intensywna utrata
materii w postaci wiatru gwiazdowego sprawiaja̧,że wyznaczenie podstawowych
parametrów fizycznych gwiazd WR jest stosunkowo trudne, poniewȧz nie stosuja̧
siȩ do nich wyniki kalibracji omawianych w paragrafie 5. Jedyne informacje
dotycza̧ce gwiazd WR zawdziȩczamy przede wszystkim tym obiektom, które sa̧
członkami asocjacji lub układów podwójnych. Dla tych pierwszych mȯzna bez
trudu wyznaczýc jasnósci absolutne, zás dla drugich – ocenić masy, promienie i
temperatury efektywne. Typowe wartości temperatur efektywnych i jasności abso-
lutnych sa̧ przytoczone w Tabeli 7.1.

Warto jednak zwrócíc uwagȩ,̇ze temperatury efektywne otrzymywane w po-
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szczególnych przypadkach różnia̧ siȩ znacznie i moga̧ zawierać siȩ w przedziale
(3−9) ·104 K. Nie jest jeszcze całkowicie jasne, w jakiej mierze rozrzut ten jest
zjawiskiem rzeczywistym, a w jakiej – odbiciem naszej nieznajomósci modeli at-
mosfer tak nietypowych obiektów jak gwiazdy WR.

Tabela 7.1
Temperatury i jasnósci gwiazd Wolfa-Rayeta

Sp Te f MV L/L⊙ Sp Te f MV L/L⊙

WN3 85000 -3,1 2,2·105 WC4 90000 -4,5 3,5·105

4 85000 -4,0 2,0·105 5 85000 -3,6 1,3·105

5 60000 -4,0 1,6·105 6 80000 -3,6 1,2·105

6 60000 -4,1 1,6·105 7 75000 -4,5 2,2·105

7 50000 -5,4 3,5·105 8 65000 -4,0 1,4·105

8 45000 -5,5 2,4·105 9 50000 -4,6 8,7·104

9 30000 -6,7 5,0·105

6ha 45000 -6,8 1,5·106 WO1 ∼ 150000 -1,8
9ha 35000 -7,1 7,2·105 5 -5,0

Znacznie mniejszy rozrzut wykazuja̧ natomiast wartości promieni gwiazd WR
ocenione na podstawie analizy układów zaćmieniowych: zawieraja̧ siȩ one w gra-
nicach 3 – 11 promieni Słónca i przedział ten zależy w bardzo małym stopniu od
użytych modeli atmosfer obu składników. Dlatego też uwȧza siȩ za fakt dobrze
potwierdzony obserwacyjnie,że gwiazdy WR sa̧ obiektami o stosunkowo małych
promieniach i wysokich temperaturach efektywnych.

Oceny mas sa̧ również wynikiem analizy podwójnych układów spektroskopo-
wych. Niezbȩdne dane istnieja̧ dla ok. dwudziestu układów, w których składni-
kiem głównym jest z reguły gora̧ca gwiazda typu O. Zakładaja¸c, że masy gwiazd
O w układach sa̧ takie same jak dla normalnych gwiazd tego typu, ze stosunku am-
plitud prȩdkósci radialnych mȯzna oceníc masy składników WR. Zawieraja̧ siȩ one
w szerokim przedziale 6 – 50M⊙ i nie wykazuja̧żadnej zalėznósci od podtypu.

Gwiazdy WR nalėza̧ do podsystemu płaskiego (< |z| >≈ 100 pc) i wystȩpuja̧
przede wszystkim w sa̧siedztwie obszarów Galaktyki o dużej aktywnósci gwiazdo-
twórczej, takich jak okolice centrum Galaktyki, ramiona spiralne, rozległe obłoki
materii miȩdzygwiazdowej czy asocjacje lub młode gromadygwiazdowe. Sa̧ to
zatem obiekty młode, choć – ze wzglȩdu na du̇za̧ masȩ i zwia̧zane z tym duże
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tempo ewolucji – zapewne w zaawansowanych stadiach ewolucyjnych. Najpraw-
dopodobniej ich poprzednikami sa̧ masywne gwiazdy typu widmowego O, które
utraciły otoczki wodorowe podczas palenia wodoru w ja̧drze, a procesy miesza-
nia i silny wiatr doprowadziły do obnażenia ich gora̧cych warstw wewnȩtrznych.
Szczegóły ewolucji gwiazd Wolfa–Rayeta nie zostały jeszcze zadowalaja̧co wyja-
śnione; jako hipotezȩ robocza̧ przyjmuje siȩ,że stanowia̧ one fazȩ poprzedzaja̧ca̧
wybuchy supernowych typu Ia i Ib. Przemawia za tym fakt,że gwiazda̧ WR była
poprzedniczka supernowej w Wielkim Obłoku Magellana z 1987roku.

Gwiazdy WR wystȩpuja̧ stosunkowo rzadko: znamy ich okolo 300. Do odle-
głości 3 kpc od Słónca znajduje siȩ ich tylko 63, czyli jest ich czterokrotniemniej
niż np. gwiazd typu O i B o masach ponad 40M⊙ (245 obiektów). Mimo to
moga̧ one miéc znaczny wpływ na ogólny stan materii w Galaktyce: ich wiatry
napȩdzane silnym polem promieniowania wnosza̧ do materiimiȩdzygwiazdowej
energiȩ kinetyczna̧ w tempie ok. 1031 J·s−1·kpc−3 oraz masȩ w tempie ok. 5·105

M⊙ rok−1·kpc−3. Materia opuszczaja̧ca gwiazdy WR jest w wyniku przemian
ja̧drowych wzbogacona w hel, wȩgiel, tlen, azot i magnez. Jest ona równiėz obfi-
tym źródłem grafitowego pyłu miȩdzygwiazdowego.

Około 10% gwiazd kwalifikowanych jako WR znajduje siȩ w centrach mgła-
wic planetarnych. Pomimo zewnȩtrznego podobieństwa widma oraz połȯzenia na
diagramie HR sa̧ to jednak obiekty o całkowicie odmiennej naturze.

Ja̧dra mgławic planetarnych. Druga̧ nietypowa̧ grupȩ obiektów z wysoko-
temperaturowego kránca diagramu Hertzsprunga–Russella tworza̧ gwiazdy cen-
tralne (ja̧dra) mgławic planetarnych. Mgławice planetarne (widoczne przez małe
teleskopy w postaci jasnych plamek przypominaja̧cych planety – sta̧d nazwa) w
rzeczywistósci odznaczaja̧ siȩ duża̧ rozmaitóscia̧ kształtów: od kolistych do osio-
wosymetrycznych, jak to pokazuja̧ przykłady przytoczone na Rys. 7.2. Jednak
centralne połȯzenie ja̧dra wzglȩdem mgławicy nie pozostawia na ogół wa̧tpliwości
co do fizycznego zwia̧zku miȩdzy nimi. Widmo mgławicy zawiera wzbronione i
dozwolone linie emisyjne oraz stosunkowo silne kontinuum Lymana. Wiȩkszósć
linii dozwolonych pochodzi z rekombinacji zjonizowanych atomów wodoru, helu,
wȩgla, azotu i tlenu. W szczególności dekrement balmerowski, czyli stosunki
natȩ̇zén kolejnych emisyjnych linii serii Balmera, jest taki, jakiego nalėzałoby
oczekiwác w przypadku fotorekombinacji jako głównego mechanizmuświecenia.
Czynnikiem jonizuja̧cym mgławicȩ jest bez wa̧tpienia promieniowanie nadfiole-
towe gwiazdy centralnej.

Materia mgławic planetarnych znajduje siȩ w stosunkowo wysokim stanie jo-
nizacji, który zreszta̧ zmienia siȩ znacznie wzdłuż promienia: jest najwẏzszy w
pobliżu gwiazdy centralnej i najniższy na obrzėzach. W widmie jednej mgławicy
moga̧ jednoczésnie wystȩpowác zarówno linie zjonizowanego helu, linie sześcio-
krotnie zjonizowanegȯzelaza, jak i radiowe linie cza̧steczek CO i OH.
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Rys. 7.2 Różne kształty mgławic planetarnych. (Zdjȩcia zHubble Space Telescope)

Wzbudzenia zderzeniowe nie maja̧ wiȩkszego znaczenia przy formowaniu
siȩ wodorowych linii emisyjnych mgławic planetarnych. Zderzenia odgrywaja̧
natomiast wȧzna̧ rolȩ w mechanizmie wzbudzania atomów i jonów pierwiast-
ków ciȩ̇zszych do poziomów metatrwałych położonych kilka elektronowoltów
nad poziomem podstawowym, z których nastȩpnie zachodza̧ przej́scia wzbronione
do stanu podstawowego. W gȩstościach elektronowych charakterystycznych dla
mgławic planetarnych (Ne≈ 109 m−3), charakterystyczny czas upływaja̧cy miȩdzy
zderzeniami jest rzȩdu 106 s, średni czaṡzycia atomów na poziomach metatrwa-
łych zawiera siȩ w granicach 10−2−104 s, a zatem, wzbudzony zderzeniowo atom
ma znikoma̧ szansȩ, by doczekać nastȩpnego zderzenia – być mȯze powoduja̧cego
zderzeniowa̧ deekscytacjȩ – przed zajściem spontanicznego przejścia promieni-
stego zwia̧zanego z emisja̧ linii wzbronionej. Wiȩkszość linii wzbronionych nalėzy
do tlenu i neonu. Przykład widma mgławicy planetarnej jest pokazany na Rys. 7.3.

Jak mȯzna sa̧dzíc na podstawie kształtu i przesuniȩć linii, mgławice planetarne
ekspanduja̧ jako całość z prȩdkósciami od kilku do nawet tysia̧ca km/s.

Powẏzsze cechy mgławic planetarnych nie pozostawiaja̧ wa̧tpliwości, że ich
ja̧dra sa̧ na ogół gwiazdami gora̧cymi. Rzeczywiście, ich widma moga̧ wykazy-
wać cechy widmowe gwiazd typu widmowego O, Of, w pewnych przypadkach –
gwiazd Wolfa–Rayeta, a niekiedy składać siȩ wyła̧cznie z widma cia̧głego bez linii
absorpcyjnych czy emisyjnych. Temperatury gwiazd centralnych wyznaczone me-
todami pósrednimi na podstawie stosunków natȩżén linii zarówno samych gwiazd
jak i otaczaja̧cych je mgławic sa̧ zawsze bardzo wysokie i zawieraja̧ siȩ w prze-
dziale 3·104−105 K.

Dla kilkunastu mgławic planetarnych o znanych odległościach mȯzliwe było
wyznaczenie jasności absolutnych gwiazd centralnych; okazało siȩ,że ich moce
promieniowania zawarte sa̧ w przedziale od 0,1 do ok. 100 w jednostkach sło-
necznych. Przy jednoczesnej przybliżonej znajomósci temperatur efektywnych
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Rys. 7.3 Przykład widma mgławicy planetarnej.

wynikaja̧ sta̧d promienie od kilku dziesia̧tych do około dwóch promieni Słónca.
Masy gwiazd centralnych sa̧ znane tylko w przybliżeniu. W kilku przypadkach

ja̧dra mgławic planetarnych sa̧ składnikami układów zaćmieniowych, co pozwala
oceníc ich masy na ok. 0,5 – 1,2M⊙.

Przestrzenny rozkład mgławic planetarnych w Galaktyceświadczy o ich przy-
nalėznósci do starej populacji dysk, a ich położenie na diagramie HR odpowiada
raczej obiektom II populacji. Mȯzna na tej podstawie wnioskować, że sa̧ to obiekty
stare i zaawansowane ewolucyjnie.

Dotychczas zidentyfikowano ponad 1500 mgławic planetarnych, co nie za-
wsze jest sprawa̧ prosta̧, ponieważ bardzo odległe, albo bardzo zwarte mgławice
wygla̧daja̧ na zdjȩciach nieba tak samo jak gwiazdy i o obecnósci mgławicy
świadcza̧ tylko charakterystyczne linie widmowe. Ocenia siȩ, że w Galaktyce znaj-
duje siȩ ok. 4· 104 obiektów tego typu. Biora̧c pod uwagȩśredni czas istnienia
mgławicy (2·104 lat) i to, że Galaktyka istnieje ju̇z ok. 1010 lat, łatwo mȯzemy
oceníc całkowita̧ liczbȩ obiektów, które przeszły przez fazȩ mgławicy planetarnej:
1010/(2 · 104) · (4 · 104) = 2 · 1010. Poniewȧz całkowita̧ liczbȩ białych karłów w
Galaktyce ocenia siȩ na ok. 1,5 ·1010, to prawdopodobna wydaje siȩ powszech-
nie dzís przyjmowana hipoteza,że ja̧dra mgławic planetarnych sa̧ poprzednikami
białych karłów, stanowia̧c fazȩ przejściowa̧ miȩdzy czerwonymi olbrzymami i bia-
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łymi karłami. A zatem ich obecny stan odpowiadałby fazie ewolucyjnej gwiazd II
populacji o masach rzȩdu 0,5 – 1,5M⊙ po zakónczeniu fazy gałȩzi asymptotycznej
(post-AGB, ang.post Asymptotic Giant Branch). W fazie tej, zewnȩtrzne warstwy
gwiazd sa̧ słabo zwia̧zane grawitacyjnie z warstwami głȩbszymi, co sprzyja ich
utracie w postaci rozszerzaja̧cej siȩ, sferycznie symetrycznej mgławicy. Zgodnie
z tym obrazem mgławice sa̧ z pewnościa̧ tworami młodymi: odrzucona materia
mgławicy rozszerzaja̧ca siȩ pod wpływem promieniowania gora̧cej pozostałósci w
centrum z typowa̧ prȩdkościa̧ 25 km/s osia̧ga rozmiary rzȩdu parseka i ulega roz-
proszeniu w cia̧gu ok. 20 000 lat. Obecność mgławicy jest wiȩc tylko krótkim
epizodem w ewolucji gwiazdy bȩda̧cej ja̧drem mgławicy planetarnej.

Wyjaśnienia wymaga natomiast istnienie mgławic wykazuja̧cychwyraźnie wy-
różnione kierunki wypływu. Mȯzliwa̧ przczyna̧ takiej asymetrii może býc podwój-
nósć gwiazdy centralnej lub stosunkowo silne biegunowe pole magnetyczne. Rze-
czywiście, pewien niewielki procent ja̧der mgławic planetarnych to stwierdzone
gwiazdy podwójne, a około jednej czwartej spośród wszystkich wykazuje mniej
lub bardziej regularne zmiany jasności (co mȯze sugerowác istnienie przepływów
materii miȩdzy składnikami). Natomiast niczego nie wiadomo na temat pola ma-
gnetycznego, ponieważ znaczne poszerzenie cieplne linii widmowych uniemożli-
wia obserwacje rozszczepienia zeemanowskiego linii, a silne świecenie tła mgła-
wicy maskuje ewentualna̧ obecność polaryzacji.

Wśród mgławic klasyfikowanych jako planetarne istnieje kilka obiektów
posiadaja̧cych jasne i chłodne gwiazdy centralne, wykazuja̧ce cechy widmowe
gwiazd symbiotycznych lub zmiennych typu Mira. Najprawdopodobniej sa̧ to
obiekty, które tylko wygla̧dem przypominaja̧ mgławice planetarne a ich historia
jest całkowicie odmienna niż w przypadku przeciȩtnych mgławic planetarnych.

Gwiazdy typu O. Charakterystyczna̧ cecha̧ widm gwiazd tego typu jest istnie-
nie wyraźnego kontinuum, na którego tle wystȩpuja̧ nieliczne i słabe linie neutral-
nego helu i wodoru oraz linie jonów takich jak HeII, SiIV, OV,CIII, CIV i NIV.
Podstawowym kryterium klasyfikacyjnym w optycznej dziedzinie widma jest sto-
sunek natȩ̇zén linii HeI 447,1 do HeII 454,1 nm. Cia̧g podtypów, od O3 do O9,5,
jest cia̧giem maleja̧cych temperatur jonizacyjnych. Najwyższa̧ temperaturȩ maja̧
gwiazdy podtypu O3: linia helu neutralnego HeI 447,1 nm jestw ich widmach
praktycznie niewidoczna. U̇zyteczne kryteria klasyfikacyjne istnieja̧ również w
nadfiolecie, w którym skoncentrowana jest wiȩkszość promieniowanej energii. Sa̧
nimi przede wszystkim natȩżenia linii SiIV 139,4, 140,3 i CIV 154,8, 155,1 nm.

Wyraźnie wydzielona̧ podgrupa̧ gwiazd typu O sa̧ gwiazdy zliniami (czȩsto
bardzo silnymi) emisyjnymi. Ich obecność w widmie zaznaczamy dodatkowym
symbolem informuja̧cym przede wszystkim o wystȩpowaniu wzglȩdnie o braku
linii HeII 468,6 i NIII 463,4, 464,0 i 464,1 nm: Of – HeII i NIIIw emisji; O(f) –
HeII nie wystȩpuje, NIII w emisji; O((f)) – HeII w absorpcji, NIII w emisji; Of∗ –
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Rys. 7.4 Widma gwiazd typu widmowego O w szerokim zakresie długości fali. Na gór-
nym rysunku seria linii absorpcyjnych w przedziale od ok. 2100 do 3000 Å nalėzy do
zjonizowanego helu (odpowiednik serii Paschena wodoru). Na dolnym rysunku piono-
wymi kreskami bez opisu sa̧ zaznaczone linie wodoru serii Balmera. Linia przerywana
wskazuje połȯzenie granicy serii.

NIV 405,7 nm w emisji silniejsze niż NIII; Of+ – SiIV 408,9 i 411,6 nm w emisji,
HeII i NIII w emisji.

Inna̧ podgrupa̧ gwiazd O sa̧ gwiazdy z liniami emisyjnymi wodoru ale bez wy-
mienionych wẏzej linii HeII i NIII. Oznacza siȩ je symbolem Oe. U niektórych
spósród nich emisja wystȩpuje tylko w linii Hα; takie widma oznacza siȩ symbo-
lem O(e).

Oddzielny symbol stosuje siȩ dla scharakteryzowania szerokósci linii emisyj-
nych: n oznacza linie silnie rozmyte, natomiast (n) – linie oumiarkowanej szero-
kości.

Profile linii emisyjnych w gwiazdach Oe maja̧ taki sam charakter jak w gwiaz-
dach Be (patrz niżej). Nieliczne gwiazdy, w których profile emisyjne linii HeII
468,6 maja̧ taki sam kształt jak emisyjne linie wodoru w gwiazdach Oe, ale które
nie wykazuja̧ emisji wodorowej, oznaczamy symbolem Oef.
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U czȩ́sci gwiazd typu O natȩ̇zenie linii azotu lub wȩgla mȯze býc anomalne w
stosunku do podtypu określonego na podstawie linii helu. Symbolem ON oznacza
siȩ gwiazdy o wzmocnionych liniach azotu i osłabionych liniach wȩgla, natomiast
symbolem OC – gwiazdy o odwrotnych stosunkach natȩżén, tzn. o silnych liniach
wȩgla i osłabionych liniach azotu. Anomalie te wystȩpuja¸ przede wszystkim ẃsród
gwiazd późnych podtypów O, przy czym gwiazdy ON wystȩpuja¸ we wszystkich
klasach jasnósci, od V do I, podczas gdy gwiazdy OC spotyka siȩ tylko wśród
gwiazd o du̇zej jasnósci absolutnej. Nie zostało jeszcze wyjaśnione, czy ró̇znice
te odzwierciedlaja̧ rzeczywiste różnice składu chemicznego, czy też sa̧ wynikiem
różnego stopnia wymieszania materii tych gwiazd w czasie ich ewolucji na cia̧gu
głównym.

Z analizy profili linii absorpcyjnych w widmach o dużej dyspersji wynika,̇ze
gwiazdy typu O maja̧ na ogół duże prȩdkósci rotacji –średnie prȩdkósci obrotu na
równiku sa̧ rzȩdu 100 km/s. Szczególnie duże prȩdkósci maja̧ gwiazdy Oe – ponad
300 km/s na równiku.

W naszej Galaktyce, podobnie jak w innych galaktykach, gwiazdy typu O
wystȩpuja̧ głównie w ramionach spiralnych i sa̧ obiektamipopulacji I. Sa̧ one sto-
sunkowo nieliczne, chóc ze wzglȩdu ma du̇za̧ jasnósć mȯzna je obserwowác z bar-
dzo du̇zych odległósci. Nie ma ich w najbli̇zszym otoczeniu Słónca, tzn. w zasiȩgu
pomiaru paralaks trygonometrycznych. Kalibracja typów widmowych O w funkcji
jasnósci absolutnych mȯze wiȩc býc dokonana tylko w sposób pośredni, za pomoca̧
obiektów wchodza̧cych w skład asocjacji i gromad otwartych, o odległósciach wy-
znaczonych na podstawie jasności chłodniejszych gwiazd cia̧gu głównego.

Podobne trudnósci napotykaja̧ próby stworzenia fundamentalnej skali tempe-
ratur efektywnych i poprawek bolometrycznych. Bezpośredni pomiarśrednicy
ka̧towej okazał siȩ dotychczas możliwy tylko dla jednego obiektu –ζ Pupis, O4ef I.
W pozostałych przypadkach musimy odwoływać do teoretycznych modeli atmos-
fer, wybieraja̧c te spósród nich, które najlepiej odtwarzaja̧ obserwowane widmo
cia̧głe i liniowe. Oczywíscie tak uzyskane wartości temperatur i poprawek bo-
lometrycznych zalėza̧ zarówno od poprawności modeli jak i od znajomósci po-
czerwienienia miȩdzygwiazdowego. Nawiasem mówia̧c, gwiazdy O, wystȩpuja̧ce
tylko w płaszczyźnie Galaktyki i w du̇zych odległósciach od Słónca, sa̧ zazwyczaj
silnie poczerwienione, co wprawdzie utrudnia wyznaczenieich parametrów fizycz-
nych w indywidualnych przypadkach, ale równocześnie sprawia,̇ze gwiazdy te sa̧
nieoceniona̧ pomoca̧ w badaniach ekstynkcji miȩdzygwiazdowej.

Masy i promienie gwiazd O sa̧ wyznaczane metodami pośrednimi na podstawie
analizy układów podwójnych spektroskopowych i zaćmieniowych, nie ma bowiem
podwójnych wizualnych o znanych paralaksach trygonometrycznych, w których
skład wchodziłyby gwiazdy O. Uzyskane wyniki, chociaż obarczone niepewnościa̧
właściwa̧ dla metod pósrednich, sa̧ na ogół zgodne z teoretycznymi modelami
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gwiazd gora̧cych.
Gwiazdy O, jako obiekty młode, których wiek zawiera siȩ w bardzo wa̧skich

granicach, sa̧ grupa̧ jednorodna̧ pod wzglȩdem składu chemicznego: zawartósć
pierwiastków ciȩ̇zkich jest taka jak dla gwiazd populacji I. Wyja̧tek moga̧ stanowíc
tylko wspomniane wẏzej gwiazdy ON i OC.

Widmowe obserwacje w nadfiolecie ujawniły,że praktycznie wszystkie linie
rezonansowe w gwiazdach O maja̧ profile typu P Cygni, co dowodzi, że gwiazdy
te sa̧ źródłami silnych wiatrów. Przyjmuja̧c prawdopodobny model zjawiska wy-
pływu, mȯzna oceníc, że z wiatrami wieja̧cymi z gwiazd O zwia̧zana jest utrata
masy w tempie 10−5−−10−6 M⊙ rok−1. Tempo utraty masy jest funkcja̧ jasno-
ści absolutnej: jest najwiȩksze dla nadolbrzymów i najmniejsze dla karłów cia̧gu
głównego. Gwiazdy typu Of tracá̧srednio o rza̧d wielkósci wiȩcej materii ni̇z zwy-
kłe gwiazdy O.

Istnienie silnych wiatrów jest najprawdopodobniej również przyczyna̧, dla któ-
rej gwiazdy O sa̧ stosunkowo silnymi źródłami promieniowania rentgenowskiego:
z du̇za̧ dokładnóscia zachodzi dla nichLX/Lbol ≈ 10−7. Charakterystyczna̧ cecha̧
promieniowania jest du̇ze natȩ̇zenie w zakresie niskoenergetycznym. Brak absorp-
cyjnego obciȩcia widma po stronie niskoenergetycznej (przynajmniej ponad to,
czego mȯzemy oczekiwác w wyniku absorpcji miȩdzygwiazdowej) oznacza,że
źródłem promieniowania rentgenowskiego sa̧ obszary na tyle odległe od gwiazdy,
że promieniowanie to nie przechodzi przez wiatr, w którym musiałaby zacho-
dzić jego znaczna absorpcja. Naturalnym miejscem powstawaniaemisji rentge-
nowskiej wydaje siȩ zewnȩtrzny brzeg wiatru gwiazdowego, gdzie zderza siȩ on
z rozrzedzona̧ materia̧ miȩdzygwiazdowa̧ lub okołogwiazdowa̧. Nie przeczy tej
możliwości fakt,że ok. 30% gwiazd typu O jest zmiennych rentgenowsko. Oddzia-
ływanie wiatru z materia̧ rozproszona̧ prowadzi bowiem do powstania na granicy
dziela̧cej oba ósrodki fali uderzeniowej, w której cienka optycznie i podgrzana do
milionów stopni materia wysyła promieniowanie rentgenowskie w wyniku przej́sć
swobodno–swobodnych. Niejednorodności w fali uderzeniowej, a tak̇ze przypad-
kowe zmiany prȩdkósci wiatru, moga̧ býc odpowiedzialne za nieregularne wahania
emitowanego strumienia. Interesuja̧cy, choć jeszcze ostatecznie nie rozstrzygniȩty
jest problem zmiennósci gwiazd O. Istnieja̧ce obserwacje fotometryczne wydaja¸
siȩ wskazywác, że ẃsród nadolbrzymów powszechne sa̧ quasi-okresowe zmiany
jasnósci o niewielkiej amplitudzie, w skali czasowej rzȩdu dni.Wyraźne sa̧ rów-
nież zmiany kształtu profili linii absorpcyjnych obserwowane uniektórych olbrzy-
mów i gwiazd cia̧gu głównego typu O. Nie udało siȩ jeszcze wykryć dokładnej
okresowósci tych zmian, lecz tylko okréslono ich skale czasowe – od kilku godzin
do kilku dni. Zmiany profili interpretuje siȩ niekiedy jakowynik pulsacji niera-
dialnych.

Gwiazdy typu B. Cecha̧ charakterystyczna̧ optycznych widm gwiazd typu B
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Rys7.5 Typowe widmo gwiazdy B2V w szerokim zakresie widma. Na górnym rysunku
zaznaczone sa̧ niektóre linie pierwiastków zjonizowanych. Na rysunku dolnym dla porów-
nania przedstawiony jest również fragment widzialnego widma gwiazdy B6V. W dziedzi-
nie widzialnej wystȩpuje praktycznie tylko seria Balmerawodoru i słabe line helu

jest obecnósć silnych linii absorpcyjnych serii Balmera wodoru oraz niektórych
linii neutralnego helu. Linie wodoru staja̧ siȩ coraz to silniejsze w miarȩ wzro-
stu numeru podtypu; linie helu osia̧gaja̧ maksymalne natȩżenie w pobli̇zu podtypu
B3. Kryterium klasyfikacyjnym w przedziale podtypów B2 – B8 sa̧ dodatkowo
natȩ̇zenia linii HeI 412,1, 414,4 i SiII 412,8, 413,1 nm. Dobrym kryterium jasno-
ści absolutnej (klasy jasności) jest dla podtypów B0 – B3 stosunek natȩżén linii
NII 399,5 i HeII 400,9 nm. Dla późniejszych typów dobrym kryterium jasnósci
jest szerokósć i natȩ̇zenie linii balmerowskich wodoru: sa̧ one szerokie i silne w
widmach karłów, a słabe i wa̧skie w widmach olbrzymów. Duża czułósć kryte-
riów klasyfikacyjnych pozwala na stosunkowo łatwe i jednoznaczne wydzielenie
podtypów B0, B0,2, B0,5, B0,7, B1 – B9 i B9,5 oraz klas jasności od I do V.
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Typ widmowy bywa niekiedy uzupełniany dodatkowym symbolemn lub nn
dla podkréslenia, że linie absorpcyjne sa̧ rozmyte lub silnie rozmyte. Ponadto,
jeżeli stosunki natȩ̇zén niektórych linii wydaja̧ siȩ anomalne w stosunku do typu
widmowego okréslonego na podstawie zasadniczych kryteriów klasyfikacyjnych,
wówczas istnienie tej osobliwości podkrésla siȩ przez dodanie do symbolu typu
widmowego litery p.

Podobnie jak w przypadku gwiazd O, gwiazdy o wzmocnionych liniach azotu
(NII 566,7 nm) oznaczamy symbolem BN, a symbolem BC – gwiazdyo wzmoc-
nionych liniach wȩgla (CII 657,8 nm). Sta̧d też bierze siȩ u̇zywany niekiedy ogólny
termin gwiazdy OBN i OBC.

Gwiazdy B wystȩpuja̧ przede wszystkim w ramionach spiralnych, w asocja-
cjach i w młodych gromadach otwartych. Ich skład chemiczny jest zbli̇zony do
składu chemicznego Słońca, sa̧ to obiekty młode należa̧ce do populacji I.

Obserwowane widma cia̧głe i liniowe gwiazd B klasy jasności V pozostaja̧ w
bardzo dobrej zgodności z wynikami teorii atmosfer. Mȯzemy zatem przypusz-
czác, że atmosfery tych gwiazd spełniaja̧ w dużym przybli̇zeniu załȯzenia przyj-
mowane przy konstruowaniu modeli, tzn. pozostaja̧ w równowadze hydrostatycz-
nej i promienistej oraz mȯzna je uwȧzác za płaskorównoległe. Nowsze obserwacje
w nadfiolecie i w dziedzinie rentgenowskiej ujawniły,że równowaga nie jest jed-
nak doskonała: niewielkie asymetrie lub przesuniȩcia ku fioletowi linii rezonan-
sowychświadcza̧ o istnieniu wiatrów gwiazdowych (bardzo słabychdla gwiazd B
cia̧gu głównego i silniejszch dla olbrzymów i nadolbrzymów), natomiast fakt,̇ze
praktycznie wszystkie gwiazdy B sa̧ źródłami promieniowania rentgenowskiego,
sugeruje istnienie w ich atmosferach gora̧cych warstw – koron – o temperaturze
wielu milionów stopni. O obecnósci gora̧cego gazúswiadczy równiėz superjoni-
zacja, czyli stan jonizacji niektórych pierwiastków wyższy ni̇z by to wynikało z
wartósci temperatury efektywnej. Mechanizm grzania koron gwiazd B nie został
jeszcze zadowalaja̧co wyjaśniony.

Obok normalnych, w sensie obserwowanych cech widmowych, gwiazd B
istnieja̧ w tym samym zakresie temperatur efektywnych liczne obiekty o bardzo
wyraźnych osobliwósciach widmowych. Mȯzna je podzielíc na kilka grup o od-
miennych cechach obserwacyjnych.

Gwiazdy Be.Charakterystyczna̧ cecha̧ tych gwiazd jest stała lub tylkoprzej-
ściowa obecnósć w widmie widzialnym linii emisyjnych serii Balmera wodoru,
nakładaja̧cych siȩ na widmo absorpcyjne odpowiadaja̧ce typowi widmowemu B.
Emisja mȯze wystȩpowác we wszystkich liniach, albo tylko w linii Hα. Znacznie
rzadziej obok linii emisyjnych wodoru obserwuje siȩ również emisyjne linie jedno-
krotnie zjonizowanych metali, zwłaszcza linie FeII. U czȩści gwiazd Be wystȩpuja̧
równiėz w widmie wzbronione linie emisyjne takich jonów jak OI, FeII, NII, SII i
FeIII; ich obecnósć zaznaczamy symbolem Bep lub B[e].
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Rys. 7.6 Typowe kształty emisyjnej linii Hα w gwiazdach Be

Emisjȩ w liniach obserwuje siȩ również w bliskiej podczerwieni i w nadfiole-
cie. W podczerwieni sa̧ to zazwyczaj linie serii Paschena wodoru oraz linie OI,
CaII (tryplet 849,8, 854,2 i 866,2 nm) i FeII. W nadfiolecie, emisja wystȩpuje w
postaci składnika emisyjnego profilu P Cygni.

Optyczne i podczerwone widma gwiazd Be odznaczaja̧ siȩ bardzo du̇za̧
różnorodnóscia̧ i zarazem zmiennościa̧. Typowe profile emisyjne linii Hα sa̧ przed-
stawione na Rys. 7.6.

Widma, których linie emisyjne wykazuja̧ wyraźna̧ wa̧ska̧składowa̧
absorpcyjna̧ nosza̧ nazwȩwidm otoczkowych(ang. shell spectra). W dawniejszej
literaturze gwiazdy o takich profilach nazywanogwiazdami ”shellowymi”. Obec-
nie grupy tej ju̇z siȩ nie wydziela. Okazało siȩ bowiem,że w wiȩkszósci gwiazd Be
profile ulegaja̧ bardzo dużym zmianom w czasie, w których wyniku widma typu
otoczkowego traca̧ całkowicie składowa̧ absorpcyjna̧. Zdarza siȩ tėz, że równiėz
emisja zanika całkowicie i gwiazda o typie Be staje siȩ zwykła̧ gwiazda̧ B.

Powszechnie uwȧza siȩ,że źródłem składowej emisyjnej jest rozległa otoczka
wokół gwiazdy, rotuja̧ca ze stosunkowo duża̧ prȩdkóscia̧ liniowa̧. Sposób powsta-
wania rozdwojonej linii emisyjnej w takiej otoczce jest przedstawiony na Rys. 7.7.

Emisja pochodzi z rozrzedzonej materii w obszarze otaczaja¸cym gwiazdȩ. Jego
jedna połowa zbli̇za siȩ do obserwatora i wysyłana przezeń linia jest wskutek
efektu Dopplera przesuniȩta w kierunku fal krótkich. Druga połowa, która oddala
siȩ od obserwatora, wysyła liniȩ przesuniȩta̧ ku czerwieni. Całkowita szerokósć li-
nii jest okréslona przez prȩdkósć rotacji otoczki. Otoczkowa składowa absorpcyjna
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Rys. 7.7 Powstawanie profilu emisyjnej linii gwizdy Be: otoczka wokół gwiazdy jest
źródłem poszerzonej dopplerowsko linii emisyjnej, cieńsza linia absorpcyjna powstaje w
obszarze zacieniowanym miȩdzy gwiazda̧ a obserwatorem.

powstaje w materii znajduja̧cej siȩ miȩdzy obserwatoremi fotosfera̧ gwiazdy, je-
żeli temperatura tej materii jest niższa od temperatury fotosfery.

Taki sposób formowania siȩ linii emisyjnych sugeruje jednoczésnie model
gwiazd Be: sa̧ to zwykłe gwiazdy typu B, wokół których znajduje siȩ rozle-
gła otoczka o promieniu kilkudziesiȩciu promieni gwiazdyzbudowana ze stosun-
kowo chłodnej (10 000 K) i rozrzedzonej (1010− 1013 elektronów w cm3) ma-
terii. Jak mȯzna wnioskowác na podstawie szerokości linii, gwiazdy Be rotuja̧
bardzo szybko,́srednio szybciej niż zwykłe gwiazdy B, mȯzna zatem oczeki-
wać, że otoczka bȩdzie wyraźnie spłaszczona, przybieraja̧c kształt dysku lub pier-
ścienia wokół gwiazdy. Modele tego rodzaju, z odpowiednimimodyfikacjami
dotycza̧cymi kształtu otoczki i jej rotacji wokół gwiazdy macierzystej, pozwalaja̧
– przynajmniej jakósciowo – wyjásníc du̇za̧ rozmaitósć profili, których przykłady
zostały przedstawione na Rys. 7.6. Nie wyjaśniaja̧ jednak wszystkich osobli-
wości i zmian obserwowanych u gwiazd Be, ani też pochodzenia materii około-
gwiazdowej. Zazwyczaj zakłada siȩ,że materia ta pochodzi z gwiazdy i opu-
ściła ja̧ pod wpływem takich czynników, jak np. ciśnienie promieniowania, ak-
tywnósć powierzchniowa, oddziaływania grawitacyjne w układach podwójnych
itp. Okolicznóscia̧ sprzyjaja̧ca̧ utracie materii z powierzchni jest szybka rotacja
zmniejszaja̧ca siłȩ grawitacji na równiku gwiazdy. Zmiennósć gwiazd Be, zarówno
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jeśli chodzi o zmiany jasnósci, profili linii i ich szerokósci równowȧznych, uwȧza
siȩ za wynik zmian zachodza̧cych w samej otoczce jak i w sposobach jej formowa-
nia.

Wśród gwiazd Be wyró̇znia siȩ tėz tzw. krańcowe (ekstremalne) gwiazdy B
oznaczane symbolem Bex; maja̧ one szczególnie silne linie emisyjne i wyraźnie
osłabione linie absorpcyjne.

Wiatry wieja̧ce z gwiazd Be, o których istnieniuświadcza̧ profile typu P Cy-
gni linii rezonansowych w nadfiolecie, sa̧ stosunkowo słabe, typowo 10−11−
10−9M⊙/rok i tylko wyja̧tkowo 10−7M⊙/rok. Nie sa̧ wiȩc w stanie wyjaśníc po-
wstania stosunkowo gȩstych otoczek okołogwiazdowych, które pojawiaja̧ siȩ ra-
czej w wyniku procesów wzmȯzonej aktywnósci w skali czasowej dni lub nawet
lat. Jest tėz mało prawdopodobne, by były one źródłem obserwowanego niekiedy
promieniowania rentgenowskiego. Jest bardziej prawdopodobne,że emisja rentge-
nowska jest raczej nastȩpstwem podwójności tych gwiazd.

Wiȩkszósć gwiazd Be wykazuje znaczne nadwyżki promieniowania podczer-
wonego; sa̧ one szczególnie duże dla gwiazd Bex. Nie udało siȩ jeszcze wyjaśníc
pochodzenia tego promieniowania. Jako możliwe źródła rozwȧza siȩ swobodno–
zwia̧zana̧ emisjȩ jonu H−, emisjȩ swobodno–swobodna̧ cienkiego optycznie gazu
o temperaturze rzȩdu 104 K lub promieniowanie termiczne pyłu o temperaturze
rzȩdu 103 K.

Opisane tu cechy gwiazd Be spotyka siȩ również u niektórych gwiazd typów
widmowych O i A. Oznaczamy je odpowiednio Oe i Ae i uważamy za przedłu-
żenie cia̧gu gwiazd Be ku wyższym i ni̇zszym temperaturom. Ocenia siȩ,że 10
– 20% gwiazd B wykazuje charakterystyki Be. Gwiazdy z emisja¸ maja̧ taki sam
rozkład w Galaktyce i taka̧ sama̧ przynależnósć populacyjna̧ jak zwykłe gwiazdy
B. Gwiazdy Be wyró̇zniaja̧ siȩ jednak swoim położeniem na diagramie HR, gdzie
zajmuja̧ obszar ok. 1 mag powyżej cia̧gu głównego zwykłych gwiazd B. Inaczej
mówia̧c, gwiazdy z emisja̧ sa̧ o ok. 1 mag jaśniejsze od gwiazd B takiego samego
podtypu. Ró̇znica ta mȯze býc wynikiem zarówno wiȩkszego zaawansowania ewo-
lucyjnego gwiazd Be, jak i wynikiem zmian globalnych parametrów ich atmosfer
i wnȩtrz wskutek szybkiej rotacji.

Jedna̧ z najwcześniej poznanych gwiazd Be byłaγ Cassiopeiae i dlatego nie-
kiedy gwiazdy o podobnych właściwósciach nazywane sa̧ gwiazdamitypuγ Cas.

Gwiazdy Ae/Be Herbiga. Obiekty te wystȩpuja̧ stosunkowo nielicznie i
wyróżniaja̧ siȩ nastȩpuja̧cymi cechami: posiadaja̧ linie emisyjne w widmach,
sa̧ zazwyczaj zwia̧zane z ciemnymi mgławicami, bywaja̧ wśród nich gwiazdy
oświetlaja̧ce pobliskie mgławice. Typowy profil emisyjny takiego obiektu jest
przedstawiony na Rys. 7.8.

Wszystkie gwiazdy Ae/Be sa̧ silnymi źródłami promieniowania podczerwo-
nego, w którym obok widma cia̧głego można zauwȧzyć równiėz wyraźne (chóc
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Rys. 7.8 Typowy emisyjny profil linii Hβ w widmie gwiazdy Ae/Be

do dzís niezidentyfikowane) pasma molekularne. W wielu przypadkach promie-
niowanie podczerwone ma charakter termiczny i może býc uwȧzane za promienio-
wanie pochodza̧ce od rozległej (o rozmiarach rzȩdu 1012 m, czyli 10 j.a.) otoczki
pyłowej o temperaturze miȩdzy 500 i 1000 K. Ponieważ czasżycia cza̧stek pyłu
miȩdzygwiazdowego w pobliżu gora̧cej gwiazdy nie jest prawdopodobnie dłuż-
szy od 104− 105 lat, obecnósć pyłu, o ile nie jest on w jakiś sposób dostarczany
z zewna̧trz, wydaje siȩ́swiadczýc o tym, że gwiazdy Ae/Be sa̧ obiektami przed-
gwiazdowymi, dochodza̧cymi właśnie do cia̧gu głównego. Można je uwȧzác za
wysokotemperaturowe odpowiedniki gwiazd T Tauri, o których bȩdzie mowa ni-
żej.

Gwiazdy P Cygni. Do grupy tej zaliczamy wszystkie gwiazdy o charaktery-
stycznych profilach linii widmowych, składaja̧cych siȩ z nie przesuniȩtej składowej
emisyjnej i wyraźnie przesuniȩtej ku fioletowi składowejabsorpcyjnej. Sposób po-
wstawania takiego profilu jest wyjaśniony na Rys. 7.9.

Pierwsza̧ gwiazda̧, u której stwierdzono profil o takim kształcie była znana
od XVII wieku gwiazda zmienna, której nadano później katalogowy symbol P
Cygni. Profil P Cygni jest oznaka̧ istnienia wokół gwiazdy jednej lub kilku
ekspanduja̧cych otoczek gazowych. Gwiazdy z profilami P Cygni nie stanowia̧ jed-
norodnej grupy obiektów o wspólnych cechach fizycznych. Termin P Cygni ozna-
cza obecnie tylko zjawisko lub mówia̧c inaczej, jedna̧ specyficzna̧ cechȩ widma
gwiazdowego.

Szczególnie wyraźne charakterystyki P Cygni wykazuja̧ nadolbrzymy wcze-
snych typów widmowych oraz wiȩkszość gwiazd, w tym równiėz gwiazd cia̧gu
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Rys. 7.9 Powstawanie profilu typu P Cygni: a) linia tworzona w otoczcegazo-
wej rozszerzaja̧cej siȩ bez gradientu prȩdkości: składnik absorpcyjny, powstaja̧cy w
grubym optyczne obszarze zacieniowanym, jest przesuniȩty ku fioletowi o stała̧ wiel-
kość odpowiadaja̧ca̧ prȩdkości ekspansji, składnik emisyjny powstaje w cienkich optycz-
nie obszarach symetrycznej otoczki; b) istnienie gradientu prȩdkósci powoduje znaczne
rozcia̧gniȩcie składowej absorpcyjnej ku fioletowi.

głównego, z wysokotemperaturowego obszaru diagramu HR. Sama gwiazda P Cy-
gni ma typ widmowy B1 Ia i profile typu P Cygni w dziedzinie optycznej. Znacznie
czȩ́sciej kształt P Cygni wystȩpuje tylko (lub szczególnie silnie) dla linii rezonan-
sowych, połȯzonych na ogół w nadfioletowej czȩści widma.

Osobliwe gwiazdy typu B.Nawet na podstawie widm o małej dyspersji można
stwierdzíc, że wiele gwiazd typu B wykazuje anomalne natȩżenia niektórych linii
absorpcyjnych. Anomalie te sa̧ najłatwiejsze do zauważenia w przypadku helu,
którego linie w normalnych gwiazdach B osia̧gaja̧ maksimumnatȩ̇zenia w pobli̇zu
typu widmowego B2. Linie moga̧ być zarówno anomalnie słabe, jak i anomalnie
silne. Gwiazdy B wykazuja̧ce osobliwości widmowe oznaczamy ogólnym sym-
bolem Bp, albo wła̧czamy do ogólniejszej grupy (do której wchodza̧ równiėz oso-
bliwe gwiazdy typu A)gwiazd chemicznie osobliwych, w skrócie CP (z ang.che-
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mically peculiar). Dalszy podział tych obiektów zależy od rodzaju obserwowanych
osobliwósci. I tak gwiazdy B o wzmocnionych liniach helu nazywamy gwiazdami
bogatymi w hel, natomiast gwiazdy o osłabionych liniach helu – gwiazdamiubo-
gimi w hel.

Wśród gwiazd bogatych w hel wyróżniamy dwie grupy: pierwsza̧ tworza̧
gwiazdy helowe, których wnȩtrza sa̧ zbudowane z materii zawieraja̧cej wiȩcej helu
niż wodoru. Ich masy sa̧ mniejsze od 1M⊙. Przypuszcza siȩ,̇ze skład chemiczny
gwiazd helowych jest wynikiem ich poprzedniej ewolucji: gwiazdy te przeszły
niedawno przez stadium czerwonego olbrzyma i obecnie ewoluuja̧ szybko przez
obszar temperatur efektywnych odpowiadaja̧cy gwiazdom typu B. Druga̧ grupȩ
tworza̧ gwiazdy o podwẏzszonej zawartósci helu w atmosferach (NHe≈NH) i nor-
malnej jego obfitósci we wnȩtrzach. Gwiazdy tej grupy spotyka siȩ zarówno w
asocjacjach jak i w młodych gromadach otwartych, co pozwalaoceníc ich jasnósci
absolutne i rozmiary, z których wynika,że sa̧ to gwiazdy cia̧gu głównego o ma-
sach ok. 10M⊙, czyli normalnych dla gwiazd wczesnych podtypów B. Gwiazdy
te skupiaja̧ siȩ wokół płaszczyzny Galaktyki, podobnie jak inne młode obiekty
nalėza̧ce do populacji I.

Drugim rodzajem gwiazd o anomalnym wygla̧dzie linii helu sa¸ gwiazdy ubogie
w hel. Ich jednoznaczna klasyfikacja jest nieco trudniejsza: osłabienie linii helo-
wych w widmie nie zawsze jest widoczne na pierwszy rzut oka i oich osobliwo-
ści wnioskujemy najczȩ́sciej na podstawie rozbieżnósci miȩdzy barwa̧, wynikaja̧ca̧
z pomiarów fotometrycznych i typem widmowym określonym na podstawie ob-
serwacji spektroskopowych. Kryterium klasyfikacji widmowej jest natȩ̇zenie linii
helu natomiast barwa zależy od rozkładu widma cia̧głego, słabo zależnego od ob-
fitości helu. Gwiazdy ubogie w hel znaleziono w wielu asocjacjach, co dowodzi,
że sa̧ to obiekty młode, o wieku nie przekraczaja̧cym 107 lat.

Dokładniejsze obserwacje widmowe gwiazd ubogich w hel pozwoliły na
wykrycie wyraźnych anomalii równiėz w zawartósciach pierwiastków ciȩ̇zkich.
Wśród gwiazd tej grupy mȯzna wydzielíc co najmniej trzy podgrupy o nienor-
malnie silnych liniach absorpcyjnych nastȩpuja̧cych pierwiastków: (1) gwiazdy
krzemowe o szczególnie silnych liniach Si, (2) gwiazdy o wzmocnionych liniach
fosforu P i galu Ga, (3) gwiazdy o silnych liniach tytanu Ti i strontu Sr. Jednocze-
śnie stwierdzono,̇ze obfitósć helu jest w tych gwiazdach 2–15 razy mniejsza niż w
zwykłych gwiazdach B.

Pomimo tak, wydawałoby siȩ, istotnych różnic miȩdzy gwiazdami bogatymi i
ubogimi w hel, wydaje siȩ bardzo prawdopodobne,że o obserwowanych anoma-
liach składu chemicznego decyduje taki sam mechanizm. Gwiazdy te maja̧ tak̇ze
wiele cech wspólnych. Jak wspomniano, jedne i drugie wchodza̧ w skład młodych
asocjacji o normalnym składzie chemicznym, co wydaje siȩ wykluczác mȯzliwość,
że obserwowane anomalie sa̧ wynikiem procesów ewolucyjnych i obejmuja̧ cała̧
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gwiazdȩ, a nie tylko jej warstwy powierzchniowe. Wiȩkszość gwiazd w obu gru-
pach posiada mierzalne pole magnetyczne, niekiedy bardzo silne – rzȩdu kilku te-
sli (kilkudziesiȩciu tysiȩcy gaussów). U wielu z nich kształt P Cygni w nadfiolecie
świadczy o stosunkowo silnym wietrze gwiazdowym. Gwiazdy bogate w hel maja̧
duże prȩdkósci rotacji, wiȩksze od 150 km/s, podczas gdy gwiazdy ubogie w hel
sa̧ powolnymi rotatorami. Wszystkie gwiazdy o silnych liniach helu mieszcza̧ siȩ
w wa̧skim przedziale typów widmowych B0 – B3, natomiast wszystkie gwiazdy o
obni̇zonej absorpcji helowej lėza̧ w przedziale B3 – B9.

Wiele spósród gwiazd obu grup wykazuje wyraźna̧ zmienność jasnósci,
prȩdkósci radialnych, natȩ̇zenia pola magnetycznego i szerokości równowȧznych
niektórych linii widmowych. Zmiennósć ta jest́scísle okresowa i daje siȩ wyjaśníc
jako nastȩpstwo obrotu gwiazdy.

Po niskotemperaturowej stronie obszaru diagramu HR zajȩtego przez gwiazdy
o słabych liniach helu, tzn. w przedziale temperatur 16 000 –11 000 K, co odpo-
wiada przedziałowi typów widmowych B6 – B9, grupuje siȩ trzeci rodzaj gwiazd
Bp, gwiazdy manganowe, zwane tėz gwiazdami HgMn. Zgodnie z nazwa̧, maja̧
one szczególnie silne linie absorpcyjne rtȩci HgII 398,4 imanganu MnII 347,4
nm. Zwiȩkszone natȩ̇zenie linii jest wynikiem od stu do tysia̧ckrotnie wiȩkszej
obfitósci obu tych pierwiastków. Gwiazdy te rotuja̧ powoli, z prȩdkósciami rzȩdu
30 km/s i tylko w wyja̧tkowych przypadkach siȩgaja̧cymi ok. 100 km/s. Nie maja̧
one mierzalnego pola magnetycznego, ani też nie wykazuja̧żadnych przejawów
zmiennósci.

Omówione tu grupy gwiazd Bp sa̧ wysokotemperaturowym przedłużeniem
gwiazd osobliwych typu A, o których bȩdzie mowa niżej. Osobliwósci ich składu
chemicznego przypisujemy efektom separacji pierwiastkóww atmosferach gwiazd
gora̧cych pod wpływem ciśnienia promieniowania, tym samym, do których odwo-
łujemy siȩ przy wyjásnianiu anomalii składu chemicznego gwiazd A.

Wiȩkszósć omawianych dotychczas gwiazd wczesnych typów widmowych B
wykazuje w mniejszym lub wiȩkszym stopniu zmienność obserwowanych para-
metrów fizycznych. Jest ona wynikiem albo obrotu, jak w przypadku gwiazd oso-
bliwych chemicznie, albo niestabilności warstw zewnȩtrznych, jak w przypadku
gwiazd Be. Zmiennósć bȩda̧ca̧ nastȩpstwem pulsacji wykazuja̧ w tym zakresie
temperatur gwiazdy typuβ Cephei (zwane tėz gwiazdamiβ Canis Majoris). Jest
to stosunkowo nieliczna grupa gwiazd z wa̧skiego zakresu typów widmowych od
B0,5 do B2 klas jasnósci od IV do II, wykazuja̧cych regularne zmiany jasności i
prȩdkósci radialnych. Amplitudy tych zmian sa̧ niewielkie – zmiany jasnósci z re-
guły nie przekraczaja̧ 0,1 mag, a zmiany prȩdkości radialnych sa̧ co najwyżej rzȩdu
kilkudziesiȩciu km/s. Widma tych gwiazd sa̧ najzupełniejnormalne, podobnie jak i
skład chemiczny, który nie ró̇zni siȩ od składu chemicznego niezmiennych gwiazd
typu B. Krótkie okresy (rzȩdu kilku godzin), czȩste wyste¸powanie kilku bliskich
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sobie okresów oraz wyraźne zmiany profili linii wskazuja̧,że przynajmniej czȩ́sć
spósród tych gwiazd wykonuje oscylacje nieradialne.

Zastosowanie nowoczesnych, precyzyjnych technik pomiarujasnósci i roz-
kładu natȩ̇zenia w widmach gwiazd, w tym również gwiazd gora̧cych, zmieniło
w znacznym stopniu nasze dotychczasowe pojȩcie o ich niezmiennósci. Okazało
siȩ bowiem,że wiele gwiazd uwȧzanych za stałe,z których wiele służyło nawet
jako standardy jasności lub typów widmowych, wykazuje w rzeczywistości nie-
wielkie – rzȩdu tysiȩcznych czȩści wielkósci gwiazdowej – wahania jasności, a
także, niekiedy dósć wyraźne zmiany profili linii widmowych. W zmianach tych
nie udaje siȩ na ogół wyróżnić trwałej okresowósci, a tylko skale czasowe zmien-
nósci, które zawieraja̧ siȩ w przedziale od kilku godzin do kilkudziesiȩciu dni.
Obiekty tego rodzaju tworza̧ niezbytścísle zdefiniowana̧ grupȩ, która̧ nazywamy
gwiazdamitypu 53 Persei, albo gwiazdami o zmiennych profilach linii. Przyczynȩ
zmiennósci upatruje siȩ zazwyczaj w oscylacjach nieradialnych o niewielkiej am-
plitudzie, które moga̧ jednak prowadzić do wyraźnych zmian kształtu profili, jak o
tym bȩdzie mowa w rozdziale 11.

Gwiazdy typu A. W zakresie temperatur i jasności absolutnych na diagra-
mie HR, włásciwym dla gwiazd typu A, zwłaszcza na cia̧gu głównym, możemy
oczekiwác najwiȩkszej zgodnósci rzeczywistych parametrów gwiazd z teoretycz-
nymi modelami opartymi na klasycznych założeniach równowagi hydrostatycz-
nej i promienistej. Konwekcja w warstwach zewnȩtrznych tych gwiazd odgrywa
znikoma̧ rolȩ w transporcie energii, głównym źródłem nieprzezroczystósci jest wo-
dór. Mimo to w żadnym innym typie widmowym nie ma tylu gwiazd, które w
jakimś sensie mȯzemy uwȧzác za osobliwe, co w typie A. Zwia̧zane sa̧ z tym rów-
nież pewne trudnósci w dokładnym klasyfikowaniu gwiazd, które chcielibyśmy lub
możemy uwȧzác za normalne.

Charakterystyczna̧ cecha̧ widm gwiazd typu A jest wystȩpowanie silnych linii
zjonizowanego wapnia (dublet CaII 393,3 i 396,9 nm) i wodoru. Linie wodorowe
maja̧ najwiȩksze natȩżenie w typie A0 i staja̧ siȩ coraz słabsze w miarȩ wzrostu nu-
meru podtypu. Podobnie zachowuje siȩ linia zjonizowanegomagnezu MgII 448,1
nm. Natȩ̇zenie linii wapnia wzrasta dla późniejszych podtypów. Linie te sa̧ przede
wszystkim wskaźnikiem temperatury, natomiast kryteriumjasnósci absolutnej sa̧
stosunki natȩ̇zén linii 417,8/417,2 i 441,7/448,1. Linie 417,8 i 417,2 nm sa̧blen-
dami linii FeI, FeII i CrII, linia 441,7 nm jest blenda̧ TiII iFeII. Poniewȧz wygla̧d
widma gwiazd typu A, a zwłaszcza natȩżenie linii metali, mȯze býc w istotny spo-
sób zmieniony przez osobliwości składu chemicznego atmosfery, duża̧ pomoca̧ w
ustalaniu skali temperatur efektywnych i jasności absolutnych oraz przy wyzna-
czaniu tych wielkósci dla poszczególnych gwiazd typu A jest odwołanie siȩ do
pomiarów fotometrycznych np. w systemie uvby Strømgrena. Wskaźniki barwy,
charakteryzuja̧ce przebieg widma cia̧głego, sa̧ lepsza̧ miara̧ typu widmowego niż
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Rys. 7.10Przykładowe widma gwiazd typu A w dziedzienie widzialnej. Dominuja̧ linie
serii Balmera wodoru; zaznaczone sa̧ linie pierwiastków ciȩższych przydatne w klasyfika-
cji widmowej.

wygla̧d widma liniowego.
Poniewȧz w otoczeniu Słónca znajduje siȩ kilka gwiazd A o znanych odległo-

ściach, a wiele normalnych gwiazd A wchodzi w skład dobrze poznanych układów
podwójnych, masy, promienie i temperatury efektywne sa̧ dla nich wyznaczone
stosunkowo dokładnie i niezależnie od modeli teoretycznych.

Normalne gwiazdy A, mimo iż rotuja̧ wolniej od gwiazd B, sa̧ jeszcze umiar-
kowanie szybkimi rotatorami: typowa prȩdkość obrotu na równiku jest ok. 150
km/s, chóc zdarzaja̧ siȩ równiėz prȩdkósci bliskie 300 km/s. Uderzaja̧ca̧ cecha̧ roz-
kładu prȩdkósci rotacji normalnych gwiazd A jest brak obiektów o prȩdkościach
mniejszych od ok. 40 km/s. Bardzo małe prȩdkości rotacji maja̧ niektóre gwiazdy
A wchodza̧ce w skład układów podwójnych; jednak w tych przypadkach powolny
obrót mȯzna uwȧzác za wynik synchronizacji obrotu i obiegu wskutek oddzia-
ływań przypływowych (takich samych, które doprowadziły do zrównania okresu
obrotu Ksiȩ̇zyca wokół osi z okresem jego obiegu wokół Ziemi).

Istotna̧ włásciwóscia̧ normalnych gwiazd A, odróżniaja̧ca̧ je od gwiazd osobli-
wych tego samego typu widmowego, jest brak mierzalnego polamagnetycznego.
Dzisiejsze pomiary nakładaja̧ górne ograniczenie na możliwe natȩ̇zenie pola ma-
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gnetycznego równe ok. 0,015 T.
Nie wyjásnionym dotychczas problemem sa̧ przyczyny, dla których gwiazdy

A, zarówno normalne, jak i osobliwe, sa̧ lub nie sa̧ źródłami promieniowania rent-
genowskiego. Obserwacje w tej dziedzinie widmowej pokazały, że gwiazdy A
moga̧ miéc jasnósć rentgenowska̧ zawarta̧ w szerokim przedziale od 1020 J/s dla
takich gwiazd jak Syriusz lub Wega, do 5·1023 J/s dla Algola. Du̇za jasnósć rentge-
nowska układów podwójnych znajduje oczywiste wyjaśnienie w procesach oddzia-
ływania obu składników z materia̧ rozproszona̧ w układzie.Zagadkowa jest nato-
miast emisja rentgenowska gwiazd pojedynczych. Niezależnie do wspomnianych
wyżej ró̇znic strumienia rentgenowskiego, gwiazdy A,średnio biora̧c, spełniaja̧
taka̧ sama̧ zalėznósć miȩdzy jasnóscia̧ rentgenowska̧LX i bolometryczna̧Lbol jak
gwiazdy typów widmowych O i B, tzn. również w ich przypadkuLX/Lbol≈ 10−7.
Mogłoby to nasuwác przypuszczenie,̇ze mechanizḿswiecenia rentgenowskiego
jest we wszystkich przypadkach taki sam, trudno jednak spodziewác siȩ, by
gwiazdy o jasnósciach absolutnych takich jakie maja̧ gwiazdy AV mogły być źró-
dłami równie silnych wiatrów gwiazdowych napȩdzanych przez promieniowanie,
jak gwiazdy O lub B. Brak zás dobrze rozwiniȩtej podpowierzchniowej warstwy
konwektywnej nie pozwala spodziewać siȩ wokół gwiazd A wystarczaja̧co rozle-
głych i gora̧cych koron, które mogłyby być źródłem obserwowanego promienio-
wania rentgenowskiego. Zreszta̧ obserwacje w nadfiolecie iw dziedzinie optycznej
jak dotychczas nie wykryły oznak ani silnych wiatrów, ani zauwȧzalnej aktywnósci
chromosferycznej.

Gwiazdy magnetyczne Ap. Spektroskopowa̧ cecha̧ wyróżniaja̧ca̧ gwiazdy Ap
(zwane tėz gwiazdami osobliwymi typu A) ẃsród innych gwiazd A jest obec-
nósć w ich widmach wzmocnionych linii absorpcyjnych krzemu, chromu, strontu
i europu. Niekiedy wzmocnione sa̧ również linie innych pierwiastków, przede
wszystkim z grupy ziem rzadkich. Wszystkie gwiazdy Ap, dla których prowa-
dzone sa̧ obserwacje rozszczepienia zeemanowskiego linii, wykazuja̧ obecnósć
pola magnetycznego. Obecnie uważamy raczej,̇ze włásnie pole magnetyczne, a
nie samo wzmocnienie niektórych linii absorpcyjnych jest istotnym wyró̇znikiem
gwiazd Ap. Trudno jest bowiem wskazać na jakiés wyraźniejsze prawidłowósci
wystȩpowania wzmocnionych linii takich a nie innych pierwiastków i z takim a
nie innym natȩ̇zeniem. Pierwotnie, biora̧c pod uwagȩ najsilniejsze linie w widmie,
wyróżniano nastȩpuja̧ce grupy gwiazd Ap: gwiazdy Mn, Si, Si-Cr-Eu, Eu-Cr-Sr
i Sr. Później jednak okazało siȩ,że gwiazdy manganowe, Mn, sa̧ pozbawione
pola magnetycznego i stanowia̧ oddzielna̧ grupȩ gwiazd osobliwych HgMn, a jed-
noczésnie widma uzyskiwane z coraz wiȩksza̧ dyspersja̧ ujawniały coraz wiȩksze
różnice nawet w obrȩbie tej samej grupy, co ostatecznie uczyniło wszelki podział
na grupy czynnóscia̧ pozbawiona̧ rozsa̧dnych podstaw obserwacyjnych. Obecnie
jestésmy raczej skłonni uwȧzác, że widmo kȧzdej gwiazdy Ap jest włásciwie nie-
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powtarzalne, a podobieństwa istnieja̧ce miȩdzy różnymi widmami maja̧ charakter
tylko statystyczny. Obecnie uważa siȩ,że gwiazdy Ap i wspomniane poprzednio
gwiazdy Bp, oraz podobne gwiazdy wczesnych typow F, sa̧ obiektami tego sa-
mego rodzaju, tzn. osobliwości ich widma maja̧ taki sam charakter i takie same
przyczyny. Wszystkie rozwȧzania na temat gwiazd Ap dotycza̧ również gwiazd
Bp i Fp.

Połȯzenie gwiazd Ap na diagramie dwuwskaźnikowym(U −B)− (B−V) jest
takie samo jak normalnych gwiazd A, co pozwala uznać, że dobra̧ miara̧ tempe-
ratury efektywnej jest ich barwa, mimȯze na jej wartósć musi wpływác obecnósć
silnych linii absorpcyjnych w widmie. Promienie gwiazd Ap można stosunkowo
łatwo oceníc zakładaja̧c,̇ze ich zmiennósć jest wynikiem obrotu wokół osi, oraz
znaja̧c z obserwacji okres i prȩdkość obrotu. Masy sa̧ znane tylko dla nielicznych
obiektów wchodza̧cych w skład układów podwójnych. Wszystkie istnieja̧ce infor-
macje zdaja̧ siȩ wskazywać, że gwiazdy Ap sa̧ gwiazdami cia̧gu głównego. O ich
niezbyt zaawansowanym wiekuświadczy równiėz fakt, że spotyka siȩ je w asocja-
cjach.

Druga̧, obok osobliwósci widma, cecha̧ charakterystyczna̧ gwiazd Ap jest ich
szczególny rodzaj zmienności: z takim samym okresem ulegaja̧ zmianie jasność,
prȩdkósci radialne, szerokości równowȧzne ”osobliwych” linii absorpcyjnych oraz
natȩ̇zenie pola magnetycznego. Okresy zmienności zawieraja̧ siȩ w przedziale od
kilku do kilkudziesiȩciu dni. Wprawdzie około połowa wszystkich zmiennych
gwiazd Ap ma okresy krótsze od ok. 3 dni, to jednak znane sa̧ również przy-
padki zmiennósci z okresem kilkudziesiȩciu lat (najdłuższe okresy: 22 i 72 lata).

Najjásniejsza̧ i najlepiej poznana̧ gwiazda̧ magnetyczna̧ jestα2 Canum Venati-
corum. Od niej gwiazdy magnetyczne nazywa siȩ też gwiazdamitypuα2CVn. Jej
okres zmiennósci jest równy 5,469 dnia. Na Rys. 7.11 przedstawione sa̧średnie
zalėznósci fazowe miȩdzy zmianami podłużnej składowej pola magnetycznego, ja-
snósciV oraz szerokósci równowȧznych i prȩdkósci radialnych wyznaczonych dla
linii pierwiastków z grupy ziem rzadkich: europu (EuII), gadolinu (GdII) i dys-
prozu (DyII).

Obserwowane zmiany najlepiej tłumaczymodel skośnego rotatora. Opiera siȩ
on na analogii do ziemskiego i słonecznego pola magnetycznego, które maja̧ cha-
rakter dipolowy i których osie sa̧ nachylone wzglȩdem osi obrotu. Zakłada siȩ po-
nadto,że pole jest zwia̧zane w sposób trwały z materia̧ na powierzchni, tak i̇z obrót
pola i gwiazdy jest obrotem sztywnym. Daleki obserwator, w którego polu widze-
nia znajduje siȩ raz jeden raz drugi biegun magnetyczny, obserwuje zmiany skła-
dowej podłu̇znej pola oraz zmiany polaryzacji. Jeżeli jednak wzajemne kierunki
osi obrotu, osi magnetycznej i obserwatora sa̧ takie,że stale widzi on tylko jeden
z biegunów, to oczywiście nie obserwuje on zmiany kierunku pola (Rys. 7.12).
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Rys. 7.11 Zmiany szerokósci równowȧznych (W/Wmax) linii widmowych, prȩdkósci ra-
dialnych (Vr), jasnósci i podłu̇znej składowej pola magnetycznego (H) w gwieździe ma-
gnetycznejα2 CanumVenaticorum.

Ten bardzo prosty model geometryczny potrafi wyjaśníc wszystkie rodzaje obser-
wowanych zmian pola magnetycznego. Zmiany w widmie można na gruncie tego
modelu wyjásníc po przyjȩciu załȯzenia,że te pierwiastki, których linie wykazuja̧
zmiany, nie sa̧ rozłȯzone na powierzchni gwiazdy w sposób równomierny, lecz
tworza̧ wyraźne koncentracje – plamy. Na przykład zmiany przedstawione na Rys.
7.11 mȯzemy interpretowác nastȩpuja̧co. W fazie 0,0, w której jasność V oraz sze-
rokości równowȧzne linii osia̧gaja̧ maksimum, a prȩdkość radialna linii przechodzi
przez zero, jasna plama pierwiastków ziem rzadkich przechodzi przez południk
obserwatora. Obrót gwiazdy przesuwa nastȩpnie plamȩ ku brzegowi gwiazdy, jej
wkład wświecenie tarczy zmniejsza siȩ, maleje jasnośćV i maleja̧ szerokósci rów-
nowȧzne linii. Dodatnie wartósci prȩdkósci radialnej oznaczaja̧,że plama rzeczy-
wiście oddala siȩ od obserwatora. W fazie 0,5, gdy plama znajduje siȩ dokładnie
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Rys. 7.12 Wyjaśnienie obserwowanych zmian podłużnej składowej pola megnetycznego
na gruncie modelu skośnego rotatora. W przypadku (a) obserwator w cia̧gu jednegocyklu
widzi oba bieguny o przeciwnej polaryzacji. W przypadku (b)widoczny jest tylko jeden
biegun.

po przeciwnej stronie gwiazdy niż w fazie 0 (chóc niekoniecznie musi znikać cał-
kowicie z pola widzenia), jasność maleje do minimum, a linie sa̧ ledwie widoczne.
W tym samym czasie natȩżenie składowej podłu̇znej pola magnetycznego osia̧ga
maksimum. Oznacza to,że plama jest usytuowana dokładnie po przeciwnej stro-
nie gwiazdy ni̇z biegun magnetyczny. Inne przesuniȩcia fazowe miȩdzy maksi-
mami szerokósci równowȧznej i natȩ̇zenia pola magnetycznego, obserwowane w
innych gwiazdach oznaczaja̧ po prostu inne wzajemne usytuowanie plam i biegu-
nów. Model skósnego rotatora jest w stanie wyjaśníc wszystkie rodzaje zmienności
obserwowane dotychczas u gwiazd Ap.

Dość nieoczekiwanym potwierdzeniem słuszności modelu skósnego rotatora
okazał siȩ charakter pulsacji zaobserwowanych w końcu lat 70-tych u niektórych
gwiazd magnetycznych (gwiazdy roAp). Jasnósci tych gwiazd wykazuja̧ perio-
dyczne zmiany o bardzo małej amplitudzie, rzȩdu jednej setnej lub nawet kilku
tysiȩcznych wielkósci gwiazdowej, z okresami rzȩdu kilku lub kilkunastu mi-
nut. W wielu przypadkach oscylacje sa̧ wielookresowe, a analiza fourierowska
czȩstósci drgán prowadzi do wniosku,̇ze wzbudzone sa̧ trzy czȩstości ró̇znia̧ce siȩ
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od siebie o stała̧ wartość. Zgodnie z dzisiejsza̧ teoria̧ pulsacji gwiazd tego rodzaju
tryplety interpretujemy jako oscylacjȩ nieradialna̧ rozszczepiona̧ na trzy składowe
w wyniku rotacji. Wielkósć rozszczepienia jest znana̧ funkcja̧ prȩdkości rotacji i
można na jego podstawie wyznaczyć okres obrotu gwiazdy. We wszystkich przy-
padkach jest on taki sam jak okres obrotu wyznaczony np. ze zmian pola magne-
tycznego czy zmian obserwowanych w widmie. Amplituda oscylacji nieradialnych
wykazuje niekiedy równiėz modulacjȩ z okresem równym okresowi obrotu.

Gwiazdyλ Bootis. Kryteria przynalėznósci do tej grupy gwiazd osobliwych
sa̧ nastȩpuja̧ce: wczesny typ A wyznaczony na podstawie linii wodoru; wyraźnie
słabsze linie metali w porównaniu z gwiazdami o takim samym typie widmowym,
barwie lub jasnósci absolutnej (np. wyznaczonej z paralaksy trygonometrycznej);
położenie na diagramie HR poniżej cia̧gu głównego; małe prȩdkości radialne, cha-
rakterystyczne dla obiektów populacji I.

Zasadniczymi cechami odróżniaja̧cymi gwiazdyλ Bootis od innych gwiazd
osobliwych sa̧: osłabienie, a nie wzmocnienie, linii metali oraz stosunkowo du̇ze
prȩdkósci rotacji, zawarte w przedziale 70 – 200 km/s. Gwiazd tego typu znamy
stosunkowo niewiele. Ocenia siȩ,że stanowia̧ one ła̧cznie nie wiȩcej niż 1%
wszystkich gwiazd A. Chociȧz wyraźny deficyt metali mógłby wskazywać na ich
przynalėznósć do starszej populacji II, to jednak małe prȩdkości wzglȩdem Słónca,
szybka rotacja, a także czȩste wystȩpowanie w układach podwójnych, których dru-
gim składnikiem jest gwiazda cia̧gu głównego o normalnym składzie chemicznym,
świadcza̧ o tym,̇ze sa̧ to obiekty populacji I o anomalnie małej zawartości metali.
Wspomniany fakt,̇ze gwiazdyλ Bootis wystȩpuja̧ w układach podwójnych razem
z gwiazdami o normalnym składzie chemicznym oznacza,że deficyt metali nie-
koniecznie odzwierciedla skład chemiczny materii, z której powstał ten układ i
komplikuje tym samym wyjásnienie obserwowanej anomalii składu chemicznego.

Gwiazdy manganowe typu A (HgMn)sa̧ niskotemperaturowym przedłuże-
niem gwiazd manganowych Bp, o których była mowa wyżej. Ich cecha̧
charakterystyczna̧ jest wzmocnienie linii absorpcyjnychtylko dwóch pierwiast-
ków, rtȩci i manganu, stosunkowo powolna rotacja, oraz brak mierzalnego pola
magnetycznego. Gwiazdy te nie wykazuja̧ również żadnej daja̧cej siȩ zauważyć
zmiennósci widmowej.

Gwiazdy metaliczne Am. Obserwacyjnym kryterium metaliczności (czyli
podstawa̧ do zaliczenia gwiazdy do grupy gwiazd Am) jest osłabienie w widmie
linii wapnia, magnezu i skandu przy jednoczesnym wzmocnieniu linii pierwiast-
ków grupy żelaza (Fe, Ti, V, Cr, Mn) i pierwiastków ciȩższych odżelaza takich
jak np. Co, Ni, Cu, Zn, Sr itd. Gwiazdy Am wystȩpuja̧ dość licznie zarówno
wśród gwiazd pola, jak i w gromadach otwartych. Sa̧ obiektamicia̧gu głównego
o temperaturach z zakresu od ok. 7000 do 9000 K. Nie jest przy tym jasne, czy
niemal całkowity brak gwiazd metalicznych poza tym przedziałem temperatur jest
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efektem rzeczywistym, czy też wynika z trudnósci oceny obfitósci metali w atmos-
ferach o temperaturach odpowiednio wyższych lub ni̇zszych.

Istnieja̧ jeszcze dwie wyraźne cechy odróżniaja̧ce gwiazdy Am od innych
gwiazd A. Wszystkie gwiazdy metaliczne rotuja̧ bardzo wolno: wiȩkszósć z nich
ma prȩdkósci rotacji mniejsze od 40 km/s, a najwiȩksza̧ znana̧ prȩdkościa̧ rotacji
jest ok. 100 km/s. Ẃsród zwykłych gwiazd A praktycznie nie ma obiektów o tak
powolnym obrocie. Dósć prawdopodobne jest zatem przypuszczenie,że wszyst-
kie gwiazdy o prȩdkósci rotacji mniejszej od 40 km/s sa̧ gwiazdami metalicznymi.
Druga̧ cecha̧ gwiazd metalicznych jest ich podwójność: ogromna ich wiȩkszósć,
być mȯze nawet wszystkie, wchodza̧ w skład układów podwójnych. Ponad dwie
trzecie tych układów ma okresy obiegu krótsze od ok. 100 dni,podczas gdy znacz-
nie mniej liczne układy podwójne zawieraja̧ce normalne gwiazdy A maja̧ z reguły
okresy dłu̇zsze. Tak wyraźne określenie obserwowanych cech gwiazd metalicz-
nych nasuwa pytanie, która z nich jest powia̧zana przyczynowo z metalicznóscia̧:
czy jest nia̧ powolny obrót czy podwójność. Istnieje równiėz mȯzliwość, że obie
te cechy sa̧ ze soba̧ zwia̧zane: jeżeli wszystkie gwiazdy Am sa̧ członkami układów
podwójnych, to ich powolna rotacja może býc wynikiem synchronizacji obrotu z
obiegiem orbitalnym.

Uderzaja̧ca̧ własnóscia̧ gwiazd metalicznych jest brak pola magnetycznego,
chóc wobec niewielkiego poszerzenia rotacyjnego linii wykrycie tego pola po-
winno býc łatwe.

Modele atmosfer dla gwiazd metalicznych sugeruja̧,że anomalne natȩżenia
linii w ich widmach odzwierciedlaja̧ rzeczywiste anomalieskładu chemicznego w
atmosferach.

Gwiazdyδ Delphini. Jest to nieliczna grupa olbrzymów i podolbrzymów póź-
nych typów A i wczesnych typów F, wykazuja̧cych wyraźne osłabienie linii K
(393,3 nm) wapnia zjonizowanego i jednoczesne wzmocnienielinii metali. Po-
niewȧz anomalie widmowe sa̧ podobne jak w przypadku gwiazd Am, gwiazdyδ
Delphini uwȧza siȩ za gwiazdy Am w późniejszych stadiach ewolucji. Liczne spo-
śród gwiazd tej grupy wykazuja̧ zmienność typuδ Scuti.

Atmosfery gwiazd osobliwych. Przyczyny osobliwósci składu chemicznego
atmosfer gwiazd B, A i F, o których była mowa wyżej, nie zostały jeszcze w sposób
zadowalaja̧cy wyjásnione. Jednak najbardziej prawdopodobne wydaje siȩ przy-
puszczenie,̇ze sa̧ one wynikiem stratyfikacji pierwiastków w atmosferach tych
gwiazd i że stratyfikacja ta jest nastȩpstwem ustalenia siȩ równowagi miȩdzy si-
łami grawitacji i siłami, których źródłem jest promieniowanie pochłaniane przez
materiȩ.

Wielkość siły działaja̧cej na pochłaniaja̧ca̧ materiȩ znajdziemy bez trudu na
podstawie nastȩpuja̧cego rozumowania (Rys. 7.13). Zgodnie z definicjami wpro-
wadzonymi w rozdziale 1 pole promieniowania o natȩżeniu Iν(ϑ) przenosi przez



216

Rys. 7.13Siła wynikaja̧ca z pochłaniania promieniowania biegna̧cego w kierunkuϑ przez
warstwȩ materii o grubósci dz.

jednostkȩ powierzchni w cia̧gu jednostki czasu energiȩ równa̧ Iν(ϑ)dνcosϑdω.
Przedstawiona na Rys. 7.13 warstwa o grubości dz absorbuje energiȩ

kνIνdνcosϑdωdl = kνIνdνdωdz.

Każdy kwant o energiihν niesie w kierunku swego ruchu pȩdhν/c, czyli w
kierunku z niesie pȩd(hν/c)cosϑ. Zatem wszystkie kwanty poruszaja̧ce siȩ we
wszystkich mȯzliwych kierunkachϑ, zaabsorbowane przez warstwȩ dz udzielaja̧
jej pȩdu w kierunkuz, czyli wywieraja̧ císnienie w tym kierunku równe

dPr =
1
c

Z ∞

0

Z

4π
kνIν(ϑ)cosϑdνdωdz=

1
c

Z ∞

0
kνFνdνdz.

Wynika sta̧d,że siła promienista, równa gradientowi ciśnienia promieniowania,
jest dana wyrȧzeniem

fr =
dPr

dz
=

1
c

Z ∞

0
kνFνdν. (7.1)

Z analizy wymiarowej wynika,̇ze gradient císnienia jest równy sile działaja̧cej
na jednostkȩ objȩtości. Oznaczaja̧c przezgr przyśpieszenie wynikaja̧ce z działania
siły promienistej, mȯzemy napisác

dPr

dz
= ρgr ,
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gdzieρ jest gȩstóscia̧, a przyspieszenie promieniste

gr =
1
ρc

Z ∞

0
kνFνdν. (7.2)

Fakt,że oddziaływanie materii z promieniowaniem jest źródłem siły, ma oczy-
wiście wpływ na warunki równowagi w atmosferach gwiazd. Weźmy pod uwagȩ
atmosferȩ płaskorównoległa̧ znajduja̧ca̧ siȩ w stanie równowagi hydrostatycznej.
Uwzglȩdnienie siły promienistej jest równoznaczne ze zmniejszeniem przyspie-
szenia grawitacyjnego o wielkość przyspieszenia promienistego. To ostatnie jest
oczywíscie ró̇zne dla ró̇znych pierwiastków. Dla kȧzdego pierwiastkai o masie
atomowejAi możemy napisác

dPi

dz
=−ρg+ ρgr,i (7.3)

lub dziela̧c obie strony przezPi = NikT

dlnPi

dz
=−AimH

kT
(g−gr,i). (7.4)

Przyjmuja̧c,że na dowolnie wybranym poziomiez= 0 ciśnienie parcjalne pier-
wiastkai jest równePi,0, mȯzemy rozwia̧zanie tego równania zapisać w postaci

Pi = Pi,0exp

[

−AimH

kT
(g−gr,i)z

]

. (7.5)

Z równania tego płyna̧ proste, ale ważne wnioski. Po pierwsze, jeżeli nie
ma sił promienistych, wówczas pierwiastki o różnych masach atomowychAi

rozkładaja̧ siȩ w taki sposób,że císnienie parcjalne pierwiastków ciȩższych maleje
z wysokóscia̧ znacznie szybciej niż pierwiastków l̇zejszych (wykładnik w równa-
niu (7.5) jest wprost proporcjonalny doAi). Inaczej mówia̧c, w zrównoważonej
atmosferze pierwiastki lekkie wystȩpuja̧ na znacznie wie¸kszych wysokósciach ni̇z
pierwiastki ciȩ̇zkie, które maja̧ tendencjȩ do osadzania siȩ przy podstawie atmos-
fery. Po drugie, wystȩpowanie siły promienistej, działaja̧cej w sposób selektywny,
może ten prosty obraz całkowicie zmienić: te pierwiastki, dla których siła pro-
mienista jest szczególnie duża, moga̧ wystȩpować na znacznie wiȩkszych wyso-
kościach w atmosferze, niezależnie od tego jak du̇za jest ich masa atomowa. Co
wiȩcej, jėzeli siła císnienia promieniowania przekroczy siłȩ przycia̧gania grawita-
cyjnego, pierwiastek taki może býc wypychany ku górnym warstwom atmosfery.

Źródłem siły promienistej sa̧ albo przejścia zwia̧zano–zwia̧zane (absorpcja w
liniach), albo przej́scia zwia̧zano–swobodne prowadza̧ce do jonizacji atomów.Po-
niewȧz liczba kwantów płyna̧cych z wnȩtrza gwiazdy, które moga̧ulegác absorpcji
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w istotnych z naszego punktu widzenia przejściach atomowych, jest skończona,
zjawisko mȯze ulegác wysyceniu, np. wysyceniu ulega linia absorpcyjna, za któ-
rej pomoca̧ nastȩpuje przenoszenie pȩdu od promieniowania do materii. Wynika
sta̧d natychmiast,̇ze omawiany mechanizm dyfuzji nie bȩdzie działał skutecznie
w przypadku pierwiastków o dużej obfitósci, poniewȧz stosunkowo mała liczba
absorbowanych kwantów nie bȩdzie w stanie podtrzymać w wyższych warstwach
atmosfery wystarczaja̧co dużej liczby atomów, by zawȧzyło to w daja̧cy siȩ za-
uwȧzyć sposób na ich obfitości. Inaczej jest w przypadku atomów wystȩpuja̧cych
w małych ilósciach: jėzeli absorbowana przez nie linia nie jest wysycona, to
pȩd promieniowania przenoszony do atomów może okazác siȩ wystarczaja̧cy do
wypchniȩcia ich wszystkich do górnych warstw atmosfery, gdzie anomalia obfi-
tości zaznaczy siȩ w sposób bardzo wyraźny. Dokładniejsze oceny prowadza̧ do
wniosku, że pojedyncza linia absorpcyjna może podtrzymác 10−7− 10−6 czȩ́sć
masy atmosfery. Wynika sta̧d,że pierwiastki ziem rzadkich, wystȩpuja̧ce w obfi-
tościach masowych ok. 10−8 − 10−9, moga̧ býc bez trudu wynoszone ku górze.

Jėzeli, tak jak w gwiazdach gora̧cych, strumień fotonów jest du̇zy, efekty stra-
tyfikacji moga̧ wysta̧píc nawet w przypadku pierwiastka o stosunkowo dużej ob-
fitości, jakim jest np. hel. W taki przynajmniej sposób staramy siȩ wytłumaczýc
istnienie gwiazd B o silnych i słabych liniach helu. Wszystkie gwiazdy o wzmoc-
nionych liniach helowych maja̧ wczesne typy widmowe, B1–B3. W fotosferach
tych gwiazd strumién jonizuja̧cy atomy i jony helu jest zapewne wystarczaja̧cy,
by oddziaływania zwia̧zano–swobodne spowodowały wypchniȩcie dodatkowych
ilości helu do wẏzszych warstw atmosfery. Gwiazdy o słabych liniach helu sa̧
wszystkie typów widmowych późniejszych od B3. Prawdopodobnie w pobli̇zu
tego typu widmowego strumień jonizuja̧cy staje siȩ na tyle słaby,że podtrzymy-
wanie wiȩkszej liczby atomów helu w wysokich warstwach atmosferycznych jest
niemȯzliwe i atomy tego pierwiastka, jako ciȩższe od wodoru, opadaja̧ na dno at-
mosfery, staja̧c siȩ niedostȩpne dla bezpośrednich obserwacji.

W gwiazdach typu A strumién w kontinuum Lymana jest ju̇z bardzo słaby i
pierwiastki, których potencjały jonizacyjne znacznie przekraczaja̧ 13,6 eV i które
normalnie wystȩpuja̧ stosunkowo obficie, powinny wykazywać zredukowana̧ ob-
fitość. Zmniejszona̧ obfitósć wykazywałyby zapewne hel i wapń, gdyby w ogóle
można je było obserwowác w widmach gwiazd A. Z kolei, pierwiastki takie jak
Sc, Sr, Y, Zr i pierwiastki ziem rzadkich maja̧ liczne linie absorpcyjne oraz poten-
cjały jonizacyjne w przedziale 10,5 – 13,6 eV, dziȩki czemumoga̧ býc skutecznie
wypychane ku górze.

Wystȩpowanie gwiazd Ap w młodych asocjacjach dowodzi,że czas rozwoju
osobliwósci składu chemicznego musi być nie dłu̇zszy ni̇z ok. 107 lat. Z drugiej
strony, ilósciowe oceny szybkości dyfuzji pierwiastków w atmosferze (przy za-
łożeniu, że jest ona proporcjonalna do różnicy miȩdzy rzeczywistym gradientem
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ciśnienia parcjalnego i gradientem w stanie równowagi, danymnp. równaniem
(7.4), prowadza̧ do wniosku,że w typowych warunkach panuja̧cych w atmosferze
gwiazdy A charakterystyczny czas rozbudowania siȩ gradientu składu chemicz-
nego (czy to wskutek osiadania pierwiastków ciȩżkich, czy tėz ich wynoszenia w
górne warstwy atmosfery) jest rzȩdu 104 lat, a szybkósć dyfuzji jest rzȩdu 1 cm/s.
Jest to wprawdzie tempo wystarczaja̧ce, by wyjaśníc istnienie licznych anomalii w
widmach gwiazd osobliwych, jednak mała wartość prȩdkósci dyfuzji oznacza,̇ze
może ona zachodzić wydajnie tylko w dósć szczególnych warunkach niemal ideal-
nego spokoju w atmosferze. Zjawiska takie jak konwekcja, wiatr gwiazdowy czy
też towarzysza̧ce szybkiej rotacji pra̧dy południkowe natychmiast niwecza̧ wszel-
kie efekty dyfuzyjne.

Przedstawiony tu w szkicowej formie model dyfuzji pierwiastków pod wpły-
wem pola grawitacyjnego i promieniowania wydaje siȩ pozostawác w bardzo do-
brej zgodzie z obserwacjami. W obszarach podpowierzchniowych gwiazd A ist-
nieje wystarczaja̧co rozległa strefa stabilna konwektywnie, by mogły w niej prze-
biegác wyraźne procesy stratyfikacji pierwiastków. Gwiazdy osobliwe i meta-
liczne sa̧ powolnymi rotatorami (gwiazdy magnetyczne rotuja̧ średnio nieco szyb-
ciej, ale w ich przypadku dodatkowe działanie stabilizuja̧ce wywiera z pewnóscia̧
pole magnetyczne). Ẃsród gwiazd A nie obserwuje siȩ wiatrów gwiazdowych,
z wyja̧tkiem nadolbrzymów, które nigdy nie wykazuja̧ anomalii składu chemicz-
nego. Dyfuzja helu w kierunku wnȩtrza redukuje w znacznym stopniu warstwȩ
drugiej jonizacji helu i działa stabilizuja̧co na pulsacje. Gwiazdy osobliwe che-
micznie, w odró̇znieniu od gwiazdδ Scuti, sa̧ wiȩc albo stałe, albo ich pulsacje sa̧
wysycane ju̇z przy bardzo małych amplitudach.

Gwiazdy późnych typów widmowych F, G i K. Zakres temperatur efektyw-
nych, w których mieszcza̧ siȩ typy widmowe od F do K jest stosunkowo wa̧ski –
od ok. 7000 do ok. 4000 K. Charakterystyczne cechy widmowe tych gwiazd sa̧ w
zasadzie podobne i tylko ogromne bogactwo linii wystȩpuja¸cych w tych tempera-
turach w dziedzienie optycznej pozwala na znalezienie kryteriów umȯzliwiaja̧cych
dokonanie podziału tak wa̧skiego zakresu temperatur na takwiele typów i podty-
pów widmowych.

W optycznych widmach gwiazd F0 pojawia siȩ pasmo G pochodza¸ce od mo-
lekuły CH i rozcia̧gaja̧ce siȩ od 430 do 431 nm. Jego wygla̧djest u̇zytecznym
kryterium typu widmowego i klasy jasności ȧz to późnych typów K. Inne kryteria
sa̧ zwia̧zane z coraz to słabszymi liniami wodoru, z linia̧ neutralnego wapnia, CaI
422,6 nm oraz kilkoma liniami̇zelaza. Czułym kryterium jasności absolutnej sa̧
linie zjonizowanego strontu, SrII 407,7 i 421,5 nm.

W przedziale typów widmowych G5–K3 czułym kryterium jasności absolutnej
sa̧ natȩ̇zenia pasm CN połȯzonych przy 421,6 i 388,3 nm; sa̧ one bardzo słabe w
widmach karłów i bardzo silne w widmach nadolbrzymów. Natȩżenie pasm CN
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Rys. 7.14Linie chromosferyczne w nadfioletowej dziedzinie widma Słońca, wystȩpuja̧ce
równiėz, chóc z ró̇znymi natȩ̇zeniami, w widmach innych gwiazd późnych typów.

jest znacznie mniejsze w widmach gwiazd populacji II i jest tym samym dobra̧
miara̧ metalicznósci. Z tego wzglȩdu, przy określaniu klas jasnósci, obok natȩ̇zén
pasm CN wykorzystuje siȩ również niezalėzne kryteria dodatkowe, takie jak sto-
sunki natȩ̇zén linii SrII i FeI, np. 407,7/406,3 i 407,7/407,1.

Jak wynika z obliczén modelowych, pocza̧wszy od typów widmowych około
F0 pod powierzchnia̧ gwiazdy zaczyna rozbudowywać siȩ rozległa strefa konwek-
tywna, która nie istnieje lub jest bardzo cienka w gwiazdachA i gorȩtszych. Ist-
nienie tej strefy ma daleko ida̧ce konsekwencje dla stanu fizycznego zewnȩtrznych
warstw atmosfery i w istotny sposób różni gwiazdy gorȩtsze od gwiazd chłod-
niejszych. Dlatego tėz typ F0 uwȧza siȩ za granicȩ miȩdzy wczesnymi (O–A) i
późnymi (F–M) typami widmowymi.

W omawianym przedziale typów widmowych znajduje siȩ również Słónce –
G2V. Ró̇znorodne przejawy jego aktywności, takie jak grzanie chromosfery i ko-
rony za pósrednictwem fal akustycznych i magnetohydrodynamicznychoraz samo
istnienie pola magnetycznego Słońca wiȧ̧zemy włásnie z istnieniem warstwy kon-
wektywnej. Poniewȧz Słónce jest bardzo przeciȩtna̧ gwiazda̧, należy oczekiwác, że
podobne formy aktywnósci sa̧ włásciwe równiėz innym gwiazdom późnych typów
widmowych. Najłatwiejsza do wykrycia na drodze obserwacyjnej jest aktywnósć
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Rys. 7.15Składowe absorpcyjne i emisyjne linii H i K wapnia zjonizowanego w widmie
gwiazdy typu G8 przejawiaja̧cej aktywność chromosferyczna̧.

chromosferyczna i w niektórych przypadkach aktywność plamotwórcza.

Przejawem istnienia chromosfery jest obecność emisji w niektórych liniach
rezonansowych pierwiastków neutralnych lub jonów w niskimstopniu jonizacji. U
wielu gwiazd późnych typów widmowych obserwuje siȩ, podobnie jak na Słóncu,
położone w nadfiolecie linie emisyjne Lyα 121,5, OI 130,4, CI 155,7, 156,1, SiII
180,8, 181,7 oraz dublet h i k MgII 279,6, 280,3 nm (Rys. 7.14).

W dziedzinie optycznej najwyraźniejszym wskaźnikiem aktywnósci chromos-
ferycznej jest emisja w liniach CaII H (396,8) i K (393,4). Typowy wygla̧d linii H i
K ze składowa̧ emisyjna̧ jest przedstawiony na Rys. 7.15. Poszczególne składowe
linii H sa̧ mniej wyraźne, ponieważ linia ta nakłada siȩ na liniȩ wodoru Hε z serii
Balmera.

Emisyjne linie chromosferyczne obserwuje siȩ pocza̧wszyod typu widmo-
wego F0 ȧz do późnych typów M. W przypadku linii H i K, w całym tym zakre-
sie obserwuje siȩ zaskakuja̧cy i nie do końca jeszcze wyjásniony zwia̧zek miȩdzy
szerokóscia̧ składnika emisyjnego i jasnościa̧ absolutna̧, czyli tzw.efekt Wilsona–
Bappu. Jėzeli szerokósć składnika emisyjnego wyrażona̧ w km/s oznaczymy przez
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W0, to z bardzo dobrym przybliżeniem spełniona jest empiryczna zależnósć

MV = 27,59−14,94logW0(K), (7.6)

gdzieMV jest wizualna̧ jasnóscia̧ absolutna̧. Bardzo podobna zależnósć zachodzi
dla szerokósci linii k zjonizowanego magnezu. Na podstawie ok. 50 widm gwiazd
późnych typów otrzymano

MV = 34,93−15,15logW0(k). (7.7)

Podobna relacja dla linii Lyα, otrzymana na podstawie niewielkiej liczby gwiazd,
dla których istnieja̧ odpowiednie dane obserwacyjne, ma postác

MV = (40,0±4,5)− (14,7±1,6) logW0(Lyα). (7.8)

Jest przy tym godne uwagi,̇ze współczynnik stoja̧cy przy logarytmie jest we
wszystkich przypadkach praktycznie taki sam, co silnie sugeruje,że mechanizmy
emisji sa̧ równiėz podobne. Efekt Wilsona–Bappu jest bardzo użytecznym w prak-
tyce wskaźnikiem jasności absolutnych gwiazd późnych typów.

Całkowity strumién zwia̧zany ze składowa̧ emisyjna̧ linii chromosferycznych
jest w wielu przypadkach wyraźnie zmienny i to na ogół w dwu skalach czasowych:
od kilkunastu do kilkudziesiȩciu dni i od kilku do kilkunastu lat. Szybsze z tych
zmian, które sa̧ dósć dokładnie periodyczne, uważamy za wynik obrotu gwiazd.
Zakładaja̧c,̇ze podobnie jak na Słońcu, źródłem emisji chromosferycznej sa̧ ogra-
niczone obszary na powierzchni gwiazdy, powinniśmy oczywíscie oczekiwác, że
emitowany strumién bȩdzie modulowany przez obrót. Pozostaja̧c przy analogii ze
Słońcem, mȯzemy zmiennósć długokresowa̧ uwȧzác za przejaw cyklicznych zmian
aktywnósci chromosferycznej.

O istnieniu rozległych plam na powierzchni gwiazd wnioskujemy przede
wszystkim na podstawie obserwacji zmian jasności i barwy, których nie mȯzna
wyjaśníc w tradycyjny sposób jako wyniku pulsacji lub zaćmień. Plamy obser-
wuje siȩ zarówno u gwiazd pojedynczych, jak i na składnikach układów podwój-
nych. Typowa krzywa blasku wynikaja̧ca z zaplamienia powierzchni gwiazdy jest
pokazana na Rys. 7.16. Takiego typu dość nieregularnych zmian jasności mȯzna
oczekiwác w przypadku, gdy plama jest jedna i duża, wzglȩdnie plam jest wiȩcej,
lecz ich rozkład na powierzchni jest wyraźnie asymetryczny. Modulacja jasnósci
nastȩpuje oczywiście w wyniku rotacji. Gwiazdy pokryte tak jak Słońce małymi
plamami rozłȯzonymi mniej wiȩcej równomiernie wzdłuż równika na całym ob-
wodzie, wykazywałyby co najwẏzej niewielkie i trudne do wykrycia fluktuacje
jasnósci. Dłu̇zsze cia̧gi obserwacyjne pozwalaja̧ niekiedy na wykrycie długookre-
sowych zmian stopnia zaplamienia, przypominaja̧cych 11-letni cykl aktywnósci
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Rys. 7.16Typowe zmiany jasnósci interpretowane jako wynik obrotu gwiazdy o zapla-
mionej powierzchni.

słonecznej. Przejawy aktywności chromosferycznej i plamotwórczej sa̧ wydatnie
wzmocnione w układach podwójnych. Szczególnie wyraźnie sa̧ one widoczne w
układach typu RS Canum Venaticorum.

Gwiazdy RS Canum Venaticorum (RS CVn). Grupȩ tȩ tworza̧ gwiazdy po-
dwójne, których składnikami sa̧ olbrzymy, podolbrzymy i karły typów widmowych
od F do K. Okresy obiegu zawieraja̧ siȩ w przedziale od ok. 1 dnia do ok. 20 dni,
co oznacza,̇ze układy te sa̧ rozdzielone. Obecność olbrzymów i podolbrzymów su-
geruje,że układy te sa̧ stosunkowo zaawansowane ewolucyjnie, a w każdym razie
sa̧ wystarczaja̧co stare, by siły przypływowe zda̧żyły doprowadzíc do synchroni-
zacji obrotu składników z ich obiegiem orbitalnym. Składniki gwiazd RS CVn
sa̧ zatem szybkimi rotatorami w porównaniu z gwiazdami pojedynczymi takiego
samego typu widmowego. Nieliczne układy RS CVn o okresach dłuższych od 20
dni rotuja̧ w sposób niesynchroniczny. Najlepiej znanym przykładem jestλ An-
dromedae, której okres orbitalny wynosi 20,5 dnia, a okres obrotu ok. 54 dni. W
układzie tym widoczny jest tylko jeden składnik typu widmowego G8 III-IV, który
wykazuje zmiany jasnósci charakterystyczne dla gwiazd zaplamionych właśnie z
okresem 54 dni.

Wszystkie gwiazdy RS CVn wykazuja̧ silna̧ emisjȩ w liniachCaII H i K. Ta
ich włásciwósć była i czȩ́sciowo jest wciȧ̧z jeszcze jedna̧ z cech ułatwiaja̧cych
wykrywanie gwiazd tego typu. Wszystkie maja̧ wzmocnione emisyjne linie chro-
mosferyczne w nadfiolecie oraz duża̧ jasnósć rentgenowska̧, znacznie wiȩksza̧ od
jasnósci rentgenowskiej pojedynczych gwiazd tych samych typów widmowych.
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Rys. 7.17Zmiany jasnósci gwiazdy RS CVn obserwowane w różnych epokach. Fala S
przejawia siȩ w postaci niewielkich zmian poziomu jasności miȩdzy zácmieniami i nie-
wielkimi zniekształceniami przebiegu zaćmień.

Charakterystyczna̧ cecha̧ niemal wszystkich układów tegorodzaju jest znie-
kształcenie krzywej blasku w fazach poza zaćmieniami w postaci tzw.fali S (Rys.
7.17). Zniekształcenie to przesuwa siȩ systematycznie pokrzywej blasku i znaj-
duje naturalne wyjásnienie jako wynik istnienia plamy na jednym ze składników.

Wzmȯzona aktywnósć gwiazd RS CVn jest najprawdopodobniej zwia̧zana z
ich stanem ewolucyjnym. Zwykły układ rozdzielony o stosunku mas składników
bliskim jednósci nabiera cech RS CVn gdy jedna lub obie gwiazdy wytworza̧ we
wnȩtrzach otoczki konwektywne. Pojedyncze gwiazdy późnych typów wchodza̧ce
w to stadium ewolucyjne wyhamowuja̧ swa̧ prȩdkość obrotu do zaledwie kilku
km/s. Gwiazdy w układach podwójnych, w których nasta̧piła synchronizacja
obiegu i obrotu, maja̧ prȩdkości obrotu znacznie wiȩksze – od 40 do 60 km/s na
równiku. Rozległa strefa konwektywna i szybki obrót wzmacniaja̧ procesy genera-
cji pól magnetycznych, których obecność jest warunkiem koniecznym wysta̧pienia
aktywnósci chromosferycznej. Niestety, stosunkowo szybka rotacja, powoduja̧ca
znaczne poszerzenie linii widmowych, utrudnia w znacznym stopniu pomiar pól
magnetycznych u tych gwiazd.

Innym, dósć powszechnym objawem aktywności gwiazd RS CVn sa̧ rozbły-
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Rys. 7.18Emisyjne linie CaII H i K w widmie gwiazdy typu BY Dráswiadcza̧ce o pla-
motwórczej aktywnósci.

ski, które podobnie jak na Słońcu, ale w znacznie wiȩkszej skali, obserwuje siȩ w
postaci wzmocnienia linii chromosferycznych w nadfiolecie, a tak̇ze wzmȯzonej
emisji radiowej i rentgenowskiej.

Gwiazdy FK Comae Berenices. Inny rodzaj aktywnósci jest włásciwy dósć
osobliwej gwieździe FK Com. Wprawdzie mechanizm jej aktywnósci nie został
jeszcze zadowalaja̧co wyjaśniony, ale uwȧza siȩ ja̧ niekiedy za przedstawicielkȩ
oddzielnego typu gwiazd aktywnych chromosferycznie, do którego w sposób mniej
lub bardziej uzasadniony zalicza siȩ również inne obiekty o zbli̇zonych własno-
ściach. Jak dotychczas najwiȩcej obserwacji istnieje dlaFK Com i tylko dla niej
zostały zaproponowane konkretne modele zmienności.

FK Com jest gwiazda̧ typu widmowego G2III zmieniaja̧ca̧ swa¸ jasnósć z okre-
sem 2,4 dnia. Z dokładnościa̧ do 5 km/s nie stwierdza siȩ zmian prȩdkości ra-
dialnej, ska̧d mȯzna wnioskowác, że albo jest to gwiazda pojedyncza albo obecny
składnik wtórny ma bardzo mała̧ masȩ. W widmie gwiazdy obserwuje siȩ silna̧
liniȩ emisyjna̧ Hα i wiele silnych linii emisyjnych w nadfiolecie. Linie te sa̧ bar-
dzo szerokie, ok. 500 km/s w skali prȩdkości. Szerokósć fotosferycznych linii
absorpcyjnych odpowiada prȩdkości obrotuvsini ≈ 200 km/s. Ró̇znicȩ tȩ wy-
jaśnia siȩ niesynchronicznościa̧ obrotu fotosfery i chromosfery, albo przyjmuja̧c,
że linie emisyjne sa̧ tworzone poza składnikiem głównym, np. w strudze materii
przepływaja̧cej od niewidocznego składnika wtórnego do składnika pierwotnego.
W tym drugim przypadku FK Com mogłaby być uwȧzana za krótkotrwałe, kón-
cowe stadium ewolucji typu Algola, podczas którego gwiazdapocza̧tkowo traca̧ca
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masȩ straciła jej ju̇z tak du̇zo, że wkrótce zostanie pochłoniȩta przez masywniej-
szego towarzysza. Zarówno model pojedynczej gwiazdy z plama̧, jak i model
układu podwójnego wymagaja̧ dość sztucznych załȯzén i nie wyjásniaja̧ w pełni
wszystkich obserwowanych zjawisk.

Gwiazdy typu BY Draconis. Grupȩ tȩ tworza̧ gwiazdy typów widmowych K
– M, klasy jasnósci V, z liniami emisyjnymi w widmie, wykazuja̧ce periodyczne
zmiany jasnósci o podobnym charakterze jak na Rys. 7.16. Zmianom ulega też
kształt krzywej blasku jak i amplituda – typowo w zakresie odok. 0,5 mag do
zera. Zmiany te przypisujemy obecności rozległych ciemnych plam obejmuja̧cych
ok. 20% powierzchni tarczy i maja̧cych temperatury niższe o 500 – 1500 K od
otaczaja̧cej fotosfery. Gwiazdy tego typu moga̧ być pojedyncze (jak sama gwiazda
BY Draconis), ale moga̧ też wystȩpowác w układach podwójnych (np. YY Gemi-
norum złȯzona z dwóch gwiazd M1eV). W tym drugim przypadku, zaplamienie
przejawia siȩ podobnie jak u gwiazd RS CVn w postaci fali S.

Natȩ̇zenie linii emisyjnych, przede wszystkim linii Balmera i CaII H i K (Rys.
7.18), ulega zmianom długookresowym, co nasuwa porównaniez cyklem aktyw-
nósci słonecznej. W kilku przypadkach zaobserwowano u gwiazdBY Dra nagłe
pojásnienia – rozbłyski, podobne do tych, jakie obserwuje siȩ także dla innych
typów gwiazd niestacjonarnych z oznakami aktywności chromosferycznej.

Gwiazdy typu M . Kryterium klasyfikacji w tym typie widmowym jest przede
wszystkim natȩ̇zenie pasm tlenku tytanu TiO (Rys. 7.19). Pasma te pojawiaja¸
siȩ w widmach późnych podtypów K, gdzie łatwo je pomylić, zwłaszcza w małej
dyspersji, z grupami pobliskich linii widmowych. Dlatego też w przedziale ty-
pów K5-M2 odwołujemy siȩ równiėz do linii atomowych, przede wszystkim linii
wapnia 422,6 nm i najsilniejszych linii̇zelaza, 414,4 i 432,5 nm. Dla typów póź-
niejszych od M2 podstawowym wskaźnikiem podtypu jest nate¸żenie pasm TiO.
W jeszcze późniejszych typach widmowych, M7 i M8, pojawia siȩ równiėz silne
pasmo tlenku wanadu VO. Kryteriami jasności absolutnej sa̧ stosunki natȩżén linii
wodoru, zjonizowanegȯzelaza i strontu. Ponieważ wiȩksza czȩ́sć promieniowania
wysyłanego przez gwiazdy typu M przypada w bliskiej podczerwieni, opracowano
równiėz kryteria klasyfikacji opieraja̧ce siȩ na liniach i pasmach obserwowanych
w podczerwonej czȩ́sci widma. Było to tym bardziej pȯza̧dane,̇ze pasma w dzie-
dzinie widzialnej ulegaja̧ wysyceniu około typu widmowegoM8 i wyróżnienie
dalszych podtypów na ich podstawie staje siȩ niemożliwe. Kryteria w podczer-
wieni pozwalaja̧ uzupełnić typ M o podtypy M9 i M10. Zdominowanie widma
widzialnego przez bliskie wysycenia pasma molekularne powoduje równiėz, że
pocza̧wszy od typu M5 wskaźnik barwyB−V staje siȩ bardzo mało czuły na
zmiany temperatury (typu widmowego).

W widmach wielu gwiazd typu M niektóre linie serii Balmera sa¸ liniami emi-
syjnymi. Symbole typów widmowych takich gwiazd uzupełniamy litera̧ e.
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Rys. 7.19Widmo gwiazdy M8III. Zaznaczone sa̧ głowice pasm tlenku wanadu VO oraz
linie potasu KI 7665 i 7699 Åbȩda̧ce wskaźnikiem jasności absolutnej. Pasmo oznaczone
symbolem A jest pochodzenia atmosferycznego. Pozostale pasma absorpcyjne pochodza̧
od tlenku tytanu TiO.

Gwiazdy cyrkonowe, typu S. Obok gwiazd typu M, których widma sa̧ zdo-
minowane przez pasma TiO i VO, istnieje nieliczna grupa gwiazd o silnych pa-
smach tlenków metali ciȩ̇zszych, takich jak ZrO, LaO, YO. W niebieskiej dziedzi-
nie widma podstawa̧ do rozróżnienia obu typów sa̧ przede wszystkim pasma TiO
i ZrO. W zasadzie istnieje cia̧głe przejście miȩdzy zwykłymi (zwanymi niekiedy
tlenowymi) gwiazdami M i gwiazdami cyrkonowymi. Zgodnie z ogólnie przyjȩta̧
konwencja̧, gwiazdȩ zaliczamy do typu S, jeżeli pasma ZrO sa̧ zauważalne w wid-
mie małej dyspersji. Podział gwiazd S na podtypy na podstawie natȩ̇zén samych
pasm ZrO byłby w praktyce utrudniony przez fakt,że natȩ̇zenia te zalėza̧ zarówno
od temperatury, jak i od obfitości ZrO. Dlatego tėz powszechnie przyjȩty jest sys-
tem oznaczania typów widmowych gwiazd S za pomoca̧ dwóch cyfr, z których
pierwsza podaje podtyp (temperaturȩ) wyznaczony na podstawie sumy natȩ̇zén
pasm TiO i ZrO, a druga – wyznaczona na podstawie stosunku natȩżén obu ro-
dzajów pasm – jest wskaźnikiem obfitości cyrkonu. Na przykład symbol S3,9e
oznacza gwiazdȩ stosunkowo gora̧ca̧, prawie całkowicie cyrkonowa̧, z liniami emi-
syjnymi w widmie.

Wszystkie gwiazdy S sa̧ olbrzymami. Brak jest jednak kryteriów bardziej
szczegółowej klasyfikacji jasnościowej. W tym zakresie niskich temperatur, w
którym znajduja̧ siȩ gwiazdy S, jedyne atomy, które mogłyby ulegác jonizacji i
dostarczýc w ten sposób kryteriów jasności absolutnej, takie jak Sr lub Ba, wyka-
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Rys. 7.20Widmo gwiazdy wȩglowej. Zaznaczone sa̧ elementy widma w dziedzinie
optycznej wykorzystywane przy klasyfikacji gwiazd wȩglowych.

zuja̧ jednoczésnie znaczne ró̇znice obfitósci w gwiazdach M i S.

Gwiazdy wȩglowe.Innym rodzajem czerwonych olbrzymów, których widma
różnia̧ siȩ w uderzaja̧cy sposób od widm gwiazd M, sa̧ gwiazdywȩglowe,
posiadaja̧ce w widmach przede wszystkim silne pasma absorpcyjne zwia̧zków
wȩgla (Rys. 7.20). Podobnie jak w przypadku gwiazd cyrkonowych, o natȩ̇zeniu
pasm decyduja̧ zarówno temperatura jak i obfitości poszczególnych pierwiastków.
Klasyfikacjȩ gwiazd wȩglowych komplikuje silna absorpcja molekularna, która nie
tylko usuwa niemal całe promieniowanie fioletowe, ale w istotny sposób zakłóca
równiėz obserwowane natȩżenia linii widmowych w innych zakresach widma. Nic
wiȩc dziwnego,̇ze system klasyfikacji widmowej gwiazd wȩglowych ulegał kilka-
krotnie zmianom i ulepszeniom, czegoślady wciȧ̧z pozostaja̧ w stosowanej sym-
bolice.

W najstarszym systemie gwiazdy wȩglowe dzieli siȩ na dwiezasadnicze grupy,
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R i N. Podstawa̧ klasyfikacji jest natȩżenie pasm C2 i CN, oraz absorpcja w fiole-
towej czȩ́sci widma. Gwiazdy z przedziału od R0 – R3 maja̧ stosunkowo słabe
pasma C2 i CN. Ich natȩ̇zenia wzrastaja̧ w zakresie od R5 do R9, pozostawiaja̧c
jednak widmo cia̧głe widoczne co najmniej do ok. 3900 Å. Jeżeli widmo staje
siȩ siȩ praktycznie wysycone już dla fal od 4000 Å, gwieździe przypisuje siȩ typ
N. Gwiazdy R sa̧ stosunkowo nieliczne i moga̧ być uwȧzane za wȩglowe odpo-
wiedniki gwiazd późnych typów G i K. Gwiazdy N w tym sensie odpowiadałyby
gwiazdom typu M.

W późniejszym systemie klasyfikacji gwiazd wȩglowych jako kryterium tem-
peratury przyjȩto natȩ̇zenie dubletu sodu (NaI 589,0 i 589,6 nm) oraz stosunki wy-
branych pasm C2, zás obfitósć wȩgla wia̧zano z bezwzglȩdnym natȩżeniem pasm
molekularnych. Na tej podstawie gwiazdy wȩglowe można podzielíc na cia̧g pod-
typów o maleja̧cej temperaturze, C0 – C9, pokrywaja̧cy z grubsza zakres tempe-
ratur zwykłych gwiazd tlenowych, od późnych G do M. Obfitość wȩgla charak-
teryzuje dodatkowy wskaźnik liczbowy; np. symbol C7,4 oznacza gwiazdȩ C7
umiarkowanie wȩglowa̧.

Tabela 7.2

Typy gwiazd węglowych

Typ Zasadnicze kryteria
Rozkład .

TypoweMV
w Galaktyce

C-R
Silne pasma we fiolecie; pasma izotopowe

średni dysk
olbrzymy

widoczne, Ba rzadko wzmocnione MV = 0

C-J bardzo silne pasma izotopowe13C2 i 13CN ? olbrzymy ?

C-N
bardzo silna absorpcja we fiolecie,

cienki dysk
jasne olbrzymy

słabe pasma izotopowe MV =−2

C-H bardzo silna absorpcja w pasmach CH halo
jasne olbrzymy

MV =−1,8

C-Hd
linie wodoru i pasma CH słabe

cienki dysk
nadolbrzymy

lub nieobecne MV =−3,5
C-L widmo typu G plus pasma C2 cienki dysk ? nadolbrzymy

Ba widmo G lub K, silne linie Ba średni dysk
olbrzymy

MV = 0,4

Dalsze obserwacje gwiazd wȩglowych wykazały jednak,że żaden z tych sys-
temów klasyfikacji nie oddaje w pełni bogactwa fizycznych cech gwiazd obejmo-
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wanych wspólnym mianem gwiazd wȩglowych. Zgodnie z obecna¸ tendencja̧, by
klasyfikacja widmowa odpowiadała raczej cechom "morfologicznym"grup gwiazd
niż tylko cia̧gowi ich temperatur i jasności absolutnych, został zdefiniowany po-
dział gwiazd wȩglowych na typy scharakteryzowane krótko wTabeli 7.2. Jak wi-
dác, wygla̧d widma jest skorelowany z cechami populacyjnymi takimi jak rozkład
przestrzenny w Galaktyce oraz położenie na diagramie H–R.

Gwiazdy oznaczane jako C-R sa̧ nieliczne i stosunkowo gora̧ce: ich tempera-
tury zawieraja̧ siȩ w przedziale 3200 – 5000 K, co z grubsza odpowiada typom
widmowym G8 – K2 gwiazd o normalnym składzie chemicznym. Obfitość żelaza
jest zbli̇zona do słonecznej, a niewielka dyspersja prȩdkości radialnych potwierdza
przynalėznósć do populacji dysk.

Gwiazdy C-N sa̧ najliczniejszymi i najbardziej "typowymi"gwiazdami
wȩglowymi, łatwymi do zidentyfikowania przez swój czerwony kolor, wynikaja̧cy
z silnej absorpcji w niebieskiej i fioletowej czȩści widma. Ich temperatury z prze-
działu 2600 – 3100 K odpowiadaja̧ cia̧gowi typów widmowych gwiazd tlenowych
od K do M. Silne linie atomowe pozwalaja̧ na zdefiniowanie wygodnych i czu-
łych wskaźników temperatury i jasności absolutnych. Izotopowe pasma wȩgla13C,
które w grupie C-R wskazuja̧ na stosunek12C/13C miȩdzy 5 i 15, sa̧ znacznie słab-
sze, odpowiadaja̧c stosunkowi12C/13C miȩdzy 30 i 70. Szczególnie silne pasma
13C sa̧ podstawa̧ do wyróżnienia gwiazd grupy C-J. Dla nich stosunek12C/13C jest
typowo miȩdzy 2 i 6.

Gwiazdy C-H sa̧ zbli̇zone temperatura̧, 4000 – 5000 K, i pozostałymi własno-
ściami do gwiazd C-R, zaś odró̇zniaja̧ siȩ od nich silnie wzmocnionymi pasmami
CH i osłabionymi liniami metali. Ich du̇ze prȩdkósci radialne oraz rozkład prze-
strzenny wskazuja̧ jednoznacznie na przynależnósć do populacji halo.

Ich przeciwiénstwem sa̧ gwiazdy z deficytem wodoru C-Hd o wyraźnie osła-
bionych, lub nawet całkowicie nieobecnych, pasmach CH i liniach wodorowych.
Pozostałe cechy widmowe, jeśli pominá̧c obecnósć pasm CN i C2, wskazuja̧ na
silne podobiénstwo do widm nadolbrzymów późnych typów G.

Inna̧ grupȩ gwiazd z osobliwościami w widmie stanowia̧ gwiazdybarowe (typu
Ba), odpowiadaja̧ce typom G8 do K2, z wyraźnie wzmocnionymi liniami BaII i
SrII. Z gwiazdami wȩglowymi ła̧czy je obecność słabych, ale daja̧cych siȩ jedno-
znacznie zidentyfikowác pasm C2 (np. pasma 473,7 nm).

Oprócz wymienionych wẏzej wȩglowych olbrzymów istnieje również, jak
na razie niezbyt liczna i niezbyt dokładnie zbadana, grupa wȩglowych karłów
dC. Istnieja̧ce dane pozwalaja̧ przypisać im typ widmowy K i jasnósć absolutna̧
MV ≈ 10 mag, oraz sugeruja̧,że sa̧ one członkami układów podwójnych, w któ-
rych drugim składnikiem jest biały karzeł. W takich układach znajduja̧ siȩ równiėz
wszystkie gwiazdy Ba i C-H. Nasuwa to przypuszczenie, ze nadobfitósć wȩgla
w ich atmosferach jest nastȩpstwem akrecji materii z ewoluuja̧cego szybciej dru-
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Rys. 7.21Przykładowe krzywe zmian blasku gwiazd wȩglowych: R – gwiazdy typu R
CrB, DY – gwiazdy typu DY Per.

giego składnika, bȩda̧cego obecnie białym karłem. W przypadku pozostałych grup
gwiazd wȩglowych obecność wȩgla w atmosferze wia̧żemy z procesem mieszania
materii wytworzonej we wnȩtrzach w wyniku procesów syntezy termoja̧drowej w
fazach czerwonych olbrzymów (C-R i C-J) lub na gałȩzi asymptotycznej (C-N).

Cecha̧ charakterystyczna̧ gwiazd wȩglowych sa̧ zmiany jasnósci. Zdecydo-
wana ich wiȩkszósć nalėzy do klasy zmiennych półregularnych wszelkich typów,
ale znajduje siȩ je również, chóc w mniejszym procencie, ẃsród mir, gwiazd sym-
biotycznych i Cefeid. Natomiast wyła̧cznie gwiazdami wȩglowymi sa̧ zmienne
typu R Coronae Borealis i DY Persei.

Gwiazdy typu R Coronae Borealis. Gwiazdy tej stosunkowo nielicznej grupy
(w Galaktyce znanych jest niewiele ponad 50 obiektów) przezwiȩksza̧ czȩ́sć
czasu wykazuja̧ wszystkie charakterystyki widmowe olbrzymów lub nadolbrzy-
mów o typach późniejszych od F5 i jasnościach absolutnychMV z przedziału -
2.6 do -5.2 mag. Ich jasność mȯze ulegác niewielkim i nieregularnym wahaniom
rzȩdu dziesia̧tych czȩści wielkósci gwiazdowej. W sposób zupełnie nieregularny
gwiazdy te co pewien czas rzȩdu kilku lat, ale również znacznie czȩ́sciej, raptow-
nie zmniejszaja̧ swa̧ jasność o 5 do 9 mag. Spadek jasności nastȩpuje w skali
miesia̧ca, natomiast powrót do poprzedniej jasności trwa zwykle znacznie dłu̇zej
(Rys. 7.21). Pocza̧tkowo spadek jasności nie wywołujeżadnych wyraźnych zmian
w widmie i dopiero gdy jasnósć zmniejszy siȩ o ok. 4 mag, pojawiaja̧ siȩ w nim
najpierw emisyjne linie CaII H i K, a nastȩpnie również emisyjne linie neutralnych
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i zjonizowanych metali. Linie absorpcyjne ulegaja̧ spłyceniu i rozmyciu.
Charakterystyczna̧ cecha̧ składu chemicznego gwiazd R CrBjest znacznie ob-

niżona zawartósć wodoru (np. linie wodoru nie pojawiaja̧ siȩ nigdy w emisji, nawet
w minimum blasku, gdy widmo zawiera wiele linii chromosferycznych) oraz wła-
ściwa dla gwiazd wȩglowych podwyższona obfitósć 12C, przy niemal całkowitym
braku13C.

Niektóre spósród tych gwiazd wykazuja̧ quasi-periodyczne zmiany jasności i
prȩdkósci radialnych, które mȯzna uwȧzác za wynik pulsacji. Okresy tych pulsa-
cji sa̧ rzȩdu kilkudziesiȩciu lub stu dni, a ich amplitudymoga̧ siȩgác (zwłaszcza
w fazie spadku jasności) ok. 1,5 mag. Próba teoretycznego odtworzenia własno-
ści pulsacyjnych, chóc nie w pełni udana, sugeruje,że gwiazdy R CrB pulsuja̧
podobnie jak gwiazdy helowe o dużej jasnósci i masie rzȩdu 1–2 masy Słońca.
Mogłoby to oznaczác ich przynalėznósć do starej populacji dysku i zaawanso-
wane stadium ewolucji. Jednak status ewolucyjny, a mówia̧cogólniej – pochodze-
nie gwiazd R CrB nie zostało jeszcze poznane. Rozważane sa̧ dwie mȯzliwości:
(1) gwiazdy te powstały z koalescencji dwóch białych karłów, jednego tlenowo-
wȩglowego i drugiego helowego, co wyjaśniałoby ich skład chemiczny oraz rzad-
kość wystȩpowania; (2) gwiazdy te sa̧ w stadium nadolbrzyma poostatnim błysku
helowym i tu̇z przed przej́sciem do stadium białego karła. Podobne procesy były
już poprzednio obserwowane (np. w przypadku FG Sagittae), jednak nie sa̧ w sta-
nie wyjásníc małej obfitósci wȩgla13C.

Przyczyna gwałtownych spadków jasności gwiazd R CrB nie została jeszcze
jednoznacznie wyjásniona. Zgodnie z najstarsza̧ hipoteza̧, obniżenie jasnósci mo-
głoby býc wynikiem przesłoniȩcia gwiazdy przez gȩsty obłok cza̧stek wȩglowego
pyłu tworzonego w górnych warstwach atmosfery i wypychanych na zewna̧trz pod
wpływem nie znanych bliżej czynników. Za taka̧ mȯzliwościa̧ przemawia fakt,̇ze
wszystkie gwiazdy R CrB, podobnie jak wiȩkszość gwiazd wȩglowych, wykazuja̧
silna̧ nadwẏzkȩ promieniowania podczerwonego,świadcza̧ca̧ o istnieniu wokół
nich trwałych otoczek materii pyłowej.

Gwiazdy typu DY Perseibyły uwȧzane za podklasȩ gwiazd R CrB. Nowsze
obserwacje wskazuja̧ jednak na istnienie znacznych różnic miȩdzy tymi dwiema
grupami.Spadki jasności, chóc w ogólnym zarysie podobne jak w gwiazdach R
CrB (Rys. 7.21), sa̧ u gwiazd DY Per na ogół wolniejsze, płytsze i bardziej sy-
metryczne. Widma gwiazd DY Per w dziedzinie optycznej sa̧ typowymi widmami
gwiazd wȩglowych C-N z normalna̧ zawartościa̧ wȩgla13C. W bliskiej podczer-
wieni, na diagramie dwuwskaźnikowym(J−H) – (H −K) obie grupy gwiazd
wyraźnie sa̧ od siebie odseparowane, przy czym gwiazdy DY Per lėza̧ dokładnie
na cia̧gu dla gwiazd wȩglowych z gałȩzi asymptotycznej. Obserwowane w dalekiej
podczerwieni otoczki pyłowe sa̧ chłodniejsze i mniej jasneniż dla gwiazd R CrB.

Gwiazdy DY Per sa̧ znacznie liczniejsze niż gwiazdy R CrB i prawdopodobnie
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sa̧ podgrupa̧ gwiazd zmiennych długookresowych.
Gwiazdy typu T Tauri, RW Aurigae, T Orionis.Gwiazdy tych typów ła̧czy siȩ

zwyczajowo w jedna̧ grupȩ ze wzglȩdu na nastȩpuja̧ce cechy: wszystkie sa̧ wyraź-
nie niestacjonarne, wykazuja̧c całkowicie nieregularne zmiany blasku, wszystkie
sa̧ fizycznie zwia̧zane z różnymi rodzajami mgławic, wszystkie sa̧ późnych typów
widmowych, wszystkie wystȩpuja̧ niemal wyła̧cznie w asocjacjach T. W starszej
literaturze obejmowano je nazwa̧ zmiennych typu RW Aur, obecnie – ła̧czy siȩ je
raczej w jeden typ T Tauri (Rys. 7.22). Podstawa̧ do rozróżnienia wymienionych
w tytule klas jest nieco ró̇zny charakter (zawsze jednak nieregularnej) zmienności:
zmienne RW Aur sa̧ typu widmowego około G, maja̧ zazwyczaj amplitudy zmian
blasku rzȩdu kilku mag, spȩdzaja̧ mniej wiȩcej tyle samoczasu w maksimum co i
w minimum jasnósci; klasyczne gwiazdy T Tauri charakteryzuja̧ siȩ szerszym za-
kresem typów widmowych, od późnych F do wczesnych M, oraz znacznie mniej-
szymi amplitudami wahán blasku, z reguły nie przekraczaja̧cymi 0,5 mag; gwiazdy
T Orionis wiȩksza̧ czȩ́sć czasu spȩdzaja̧ w pobliżu maksimum jasnósci, a spadki
ich jasnósci maja charakter raptowny i na ogół sa̧ krótkotrwałe.

Obserwowane zmiany jasności wiȧ̧zemy – zalėznie od skali czasowej – z roz-
maitymi przyczynami. Zmiany jasności o najkrótszej skali i amplitudach mniej-
szych od 0,1 mag w dziedzinie widzialnej sa̧ najprawdopodobniej przejawem roz-
błysków, podobnych do tych, które obserwujemy na Słońcu. Półregularne wahania
jasnósci z amplitudami od ok. 0,1 do 3 mag sa̧ zapewne wynikiem pojawiania siȩ i
znikania w wyniku obrotu gwiazdy ciemnych i jasnych plam zwia̧zanych z obsza-
rami aktywnymi,świeca̧cymi dyskami, wyrzutami i akrecja̧ materii. Całkowicie
nieregularne zmiany o amplitudzie wiȩkszej od ok. 3 mag, zachodza̧ce w najdłu̇z-
szych skalach czasowych, sa̧ przejawem niestacjonarności procesów obejmuja̧cych
cała̧ gwiazdȩ, takich jak np. niestabilności zwia̧zane z szybkim obrotem, utrata
znacznych ilósci materii, wahania temperatury efektywnej itp.

Widma gwiazd T Tau w dziedzinie widzialnej sa̧ zdominowane przez emisjȩ
w liniach wodoru (przede wszystkim Hα) i w liniach CaII H i K. Linie żelaza FeI
406,3 nm i 413,2 nm obserwuje siȩ w emisji tylko w gwiazdach TTau i niekiedy
w rozbłyskach słonecznych. Charakterystyczna̧ cecha̧ gwiazd T Tau jest silna li-
nia absorpcyjna LiI 670,7 nm, której obecność jestświadectwem młodego wieku:
oznacza bowiem,̇ze materia, z której zbudowane sa̧ te gwiazdy, zachowała jeszcze
pierwotna̧ obfitósć litu, taka̧ jaka jest charakterystyczna dla materii rozproszonej.
Lit, który ulega w gwiazdach szybkiej destrukcji, nie wyste¸puje nigdy w wiȩkszych
ilościach nawet w obiektach cia̧gu głównego – np. jego obfitość na Słóncu jest
około stukrotnie mniejsza niż w gwiazdach T Tau.

W nadfioletowych widmach gwiazd T Tau wystȩpuja̧ silne linie emisyjne Lyα
i MgII h i k, a także liczne linie chromosferyczne. Wszystkie one wykazuja̧ mniej
lub bardziej wyraźne profile typu P Cygni. Ocenione na ich podstawie tempo utraty
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Rys. 7.22Krzywe zmian blasku gwiazd T Tauri i FU Orionis w długim okresie obserwacji.

masy jest rzȩdu 10−8− 10−9M⊙/rok. W widmach kilku gwiazd T Tau zaobser-
wowano rzadki ska̧dina̧d przypadek odwróconych profili P Cygni, tzn. takich, w
których składnik absorpcyjny jest przesuniȩty nie ku falom krótszym, ale ku fa-
lom dłuższym. Taki kształt profilu oznacza,że obserwujemy materiȩ opadaja̧ca̧ na
powierzchniȩ gwiazdy.

Widmo cia̧głe gwiazd T Tau charakteryzuje siȩ znaczna̧ nadwyżka̧ promienio-
wania fioletowego, niebieskiego i podczerwonego. Wiȩkszość z nich jest równiėz
źródłem miȩkkiego promieniowania rentgenowskiego, a także promieniowania
radiowego. Nadwẏzkȩ promieniowania podczerwonego tłumaczymy najczȩściej
jako emisjȩ stosunkowo chłodnego pyłu otaczaja̧cego gwiazdy i podgrzewanego
do temperatury rzȩdu 1000 K przez ich promieniowanie. Promieniowanie nadfio-
letowe i rentgenowskie jest oznaka̧ obecności gora̧cej chromosfery i korony o tem-
peraturze rzȩdu 105 K. Stosunkowo silne wiatry wypływaja̧ce z gwiazd T Tauri
powoduja̧ bardzo wydajne chłodzenie ich górnych warstw i zapobiegaja̧ wytwo-
rzeniu siȩ koron o wẏzszych temperaturach.

Według obecnych pogla̧dów na ewolucjȩ gwiazd, zmienne typu T Tau sa̧ obiek-
tami przedgwiazdowymi, które nie osia̧gnȩły jeszcze cia̧gu głównego i przechodza̧
przez fazȩ tworzenia stabilnej konfiguracji gwiazdowej. Jednym z przejawów
braku trwałej równowagi termicznej i dynamicznej sa̧świeca̧ce strugi materii wy-
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rzucane z du̇zymi prȩdkósciami z niektórych gwiazd T Tau. Strugi takie moga̧
rozcia̧gác siȩ na odległósci wielu tysiȩcy j.a. i sa̧ widoczne z Ziemi.

Gwiazdy typu FU Orionis.Osobna̧ klasȩ gwiazd bliskich gwiazdom T Tau
tworza̧ zmienne typu FU Orionis, których jasność potrafi wzrosná̧c o 3–6 wiel-
kości gwiazdowych w cia̧gu niewielu miesiȩcy, by natȩpnie maléc do poprzedniej
wartósci w cia̧gu kilkudziesiȩciu lat (Rys. 7.22). Ich widma wykazuja̧ cechy nad-
olbrzymów F–G z nienormalnie silnymi liniami absorpcyjnymi wodoru, silna̧ linia̧
Li 670,7 nm. Linia Hα wykazuje na ogół kształt P Cygni. Linie widmowe sa̧
szerokie, co sugeruje szybka̧ rotacjȩ.

Gwiazdy FU Ori wystȩpuja̧ w obszarach, w których przebiegaja̧ aktywne pro-
cesy gwiazdotwórcze, zazwyczaj w pobliżu mgławic odbijaja̧cych. Ich widma
wykazuja̧ wyraźne nadwyżki promieniowania podczerwonego i nie daja̧ siȩ przy-
bliżyć zadowalaja̧co widmem ciała doskonale czarnego.

Przypuszcza siȩ,̇ze gwiazdy FU Ori sa̧ gwiazdami o małych masach (0,3−
0,5M⊙) i dużych rozmiarach (9−16 R⊙) ewoluuja̧cymi w kierunku cia̧gu głów-
nego. Du̇ze tempo akrecji (ok. 10−4M⊙/rok) oraz szybki obrót pozwalaja̧ spodzie-
wać siȩ,że we wczesnych fazach kurczenia siȩ wokół gwiazdy tworzy siȩ rozległy
dysk, zawieraja̧cy wiȩkszość masy obiektu i wytwarzaja̧cy wiȩksza̧ czȩść jego ja-
snósci. Gwiazdy FU Ori bȩda̧c jaśniejsze od gwiazd T Tau moga̧ podgrzewać
znacznie obszerniejsze dyski i dlatego też nazywa siȩ je niekiedy ”świeca̧cymi
dyskami”.

Gwiazdy rozbłyskowe UV Ceti. Inna̧ grupa̧ gwiazd późnych typów widmo-
wych, miȩdzy K0 i M6, sa̧ gwiazdy rozbłyskowe, zwane od swego prototypu
gwiazdami zmiennymi typu UV Cet. Ich widma zawieraja̧ emisyjne linie wodoru
i zjonizowanego wapnia.

Najbardziej charakterystyczna̧ cecha̧ tej grupy gwiazd, której zawdziȩczaja̧
swa̧ nazwȩ, sa̧ rozbłyski, podczas których jasność w cia̧gu niewielu minut a na-
wet sekund wzrasta od ok. 0,1 do kilku wielkości gwiazdowych. W przypadku
samej UV Ceti, dla której istnieje najwiȩcej danych obserwacyjnych, zauwȧzono
400-krotny wzrost jasnósci w barwie B w cia̧gu zaledwie 30 sekund. Spadek jasno-
ści do poziomu sprzed wybuchu może trwác od kilkudziesiȩciu sekund do wielu
godzin a nawet dni; na ogół, im wiȩkszy jest wzrost jasności podczas rozbłysku,
tym dłużej trwa jej ponowny spadek (Rys. 7.23).

W czasie wybuchu znacznemu wzmocnieniu ulegaja̧ emisyjne linie wodoru i
pojawiaja̧ siȩ emisyjne linie neutralnego i zjonizowanego helu. Rozbłyskom ja-
snósci w dziedzinie optycznej towarzysza̧ zazwyczaj rozbłyski w dziedzinie nad-
fioletowej, rentgenowskiej i radiowej. Ocenia siȩ,że całkowita energia wysyłana w
przeciȩtnym rozbłysku jest mniej wiȩcej 50–krotnie wiȩksza od energii wysyłanej
w takim samym czasie przez tȩ sama̧ gwiazdȩ w fazie spokoju. Czȩstósć, z jaka̧
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Rys. 7.23Krańcowe przykłady skal czasowych rozbłysków gwiazd UV Ceti.

nastȩpuja̧ rozbłyski, zależy od ich amplitudy, mȯzna jednak przyjá̧c, że przeciȩtnie
jeden rozbłysk o amplitudzie wiȩkszej od ok. 0,1 mag. naste¸puje co godzinȩ.

Jasnósci absolutne gwiazd rozbłyskowych z otoczenia Słońca odpowiadaja̧
dósć dobrze ich typom widmowym, przy założeniu, że sa̧ to obiekty cia̧gu głów-
nego lub podolbrzymy klasy jasności IV. Wystȩpuja̧ one zarówno w dysku galak-
tycznym, jak i w gromadach otwartych i asocjacjach T. Na tej podstawie wniosku-
jemy,że do grupy gwiazd rozbłyskowych należa̧ obiekty dósć znacznie ró̇znia̧ce siȩ
wiekiem, od najmłodszych gwiazd w asocjacjach (105− 106 lat) do najstarszych
gwiazd pola (ok. 109 lat).

Przypuszcza siȩ,że gwiazdy rozbłyskowe, niezależnie od wieku, wciȧ̧z jeszcze
znajduja̧ siȩ w fazie grawitacyjnego kurczenia siȩ i ewolucji do cia̧gu głównego.
Obiekty o tak małych masach, jakie sa̧ najprawdopodobniej właściwe gwiazdom
UV Cet, tzn. mniejszych od ok. 0,1M⊙, ewoluuja̧ bardzo powoli i przez cały okres
wȩdrówki na diagramie HR w kierunku cia̧gu głównego pozostaja̧ całkowicie kon-
wektywne. Konwekcja obejmuja̧ca cała̧ gwiazdȩ może býc źródłem silnej aktyw-
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Rys. 7.24Krzywa blasku typowej jasnej niebieskiej zmiennej.

nósci chromosferycznej, której przejawem (podobnie jak na Słońcu) sa̧ równiėz
rozbłyski. Jak dotychczas nie udało siȩ jeszcze stworzyć zadowalaja̧cego modelu
tych rozbłysków.

Jasne niebieskie zmienne(ang. Luminous Blue Variables, LBV).Nazwȩ tȩ za-
proponowano niedawno dla oznaczenia kilku grup gwiazd zmiennych, znanych
poprzednio pod rozmaitymi nazwami, ale zbliżonych pod wzglȩdem jasności ab-
solutnych, typów widmowych i charakteru zmienności. Grupȩ tȩ wyró̇zniaja̧
nastȩpuja̧ce cechy obserwacyjne: absolutna jasność wizualnaMV ≤−7, typ wid-
mowy (mȯze býc zmienny) O, B, A, zmiany blasku nieregularne o amplitudzie
wiȩkszej od 0,2 mag. Mieszcza̧ siȩ w niejzmienne Hubble’a – Sandage’aodkryte
przez nich w galaktykach M31 i M33,zmienne typu S Doradusobserwowane w
Wielkim Obłoku Magellana orazzmienne P Cygniz naszej Galaktyki. Typowa
krzywa zmian blasku jest przedstawiona na rys 7.24. Do grupyjasnych niebie-
skich zmiennych nalėza̧ równiėz dwa obiekty,η Carinae i P Cygni, znane z tego,
że w czasach historycznych (w 1600 i 1837 r.) przeszły przez fazȩ gwałtownego
wybuchu.

Fotometrycznej zmienności tych gwiazd towarzyszy czȩsto również zmiennósć
widmowa: typ widmowy mȯze zmieniác siȩ od O do F i na odwrót, tak̇ze sam
typ widmowy jest bardzo słabym kryterium przynależnósci gwiazd do omawianej
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grupy. Zreszta̧ w przypadku zmiennych Hubble’a – Sandage’a, obserwowanych w
innych galaktykach, typy widmowe sa̧ trudne do określenia, a o ich temperaturze
wnioskujemy na podstawie przebiegu widma cia̧głego.

Zmiennósć blasku gwiazd typu LBV zachodzi w różnych skalach czasowych i
zróżnymi amplitudami. Mȯzna w niej wyró̇znić trzy zasadnicze okresy. (1) Duże
zmiany jasnósci, ∆V > 3 mag, maja̧ce charakter nagłego wyrzutu dużych ilósci
materii. Wybuch taki obserwowany w XIX w. dlaη Carinae pozostawił wo-
kół niej obserwowana̧ obecnie mgławicȩ. Podobne magławicowe otoczki istnieja̧
równiėz wokół innych zmiennych, których wybuchów nie obserwowano. Z dru-
giej strony, wybuch P Cygni w 1600 r. nie pozostawił po sobie widocznej dzís
mgławicy. Dlatego tėz chociȧz brak jest wystarczaja̧cych danych obserwacyjnych
dla wszystkich zmiennych LBV, możemy uznác za prawdopodobne,̇ze wszyst-
kie one przechodza̧ przez fazy wybuchów, tyle tylko,że zachodza̧ one rzadko,
raz na kilkaset lat, i mogły býc obserwowane tylko u nielicznych obiektów. (2)
średnie zmiany jasności, ∆V ≈ 1 mag.Obserwuje siȩ je u wszystkich zmiennych
LBV, z charakterystyczna̧ skala̧ czasowa̧ kilkudziesiȩciu lat. Zmiany te sa̧ rów-
nież zwia̧zane z wyrzutem masy;świadczy o tym wzmocnienie nadfioletowych
linii emisyjnych i znaczna nadwyżka promieniowania podczerwonego w czasie
maksimum jasnósci wizualnej. Charakterystyczna̧ cecha̧ zmian w tej skalijest
to, że pomimo znacznych wahań jasnósci wizualnej jasnósć bolometryczna nie
ulega zmianie. Oznacza to,że przez cały czas zachowywana jest wartość iloczynu
R2T4

e f, czyli zmiany temperatury efektywnej (pocia̧gaja̧ce za soba̧ zmiany jasnósci
wizualnej) sa̧ kompensowane przez zmiany promienia. (3) Zmiany mikroskalowe,
∆V < 0,1 mag, zachodza̧ce w cia̧gu tygodni lub miesiȩcy, zostały stwierdzone u
wszystkich obiektów, dla których tylko podjȩto odpowiednie obserwacje. Tego
rodzaju wahania jasności stwierdza siȩ u wiȩkszości (jésli nie wszystkich) normal-
nych jasnych nadolbrzymów. Mikroskalowe zmiany blasku niesa̧ ścísle perio-
dyczne, nie jest tėz jasne, czy mȯzna je wia̧zác z pulsacjami, chóc hipoteza taka
wydaje siȩ w tej chwili najbardziej prawdopodobna.

Widma omawianych gwiazd charakteryzuja̧ siȩ licznymi liniami emisyjnymi o
profilach typu P Cygni, których składniki absorpcyjne odpowiadaja̧ prȩdkósciom
ekspansji rzȩdu 100 km/s. W niektórych przypadkach w widmie pojawiaja̧ siȩ
przej́sciowo wzbronione liniėzelazaświadcza̧ce o formowaniu siȩ wokół gwiazd
stosunkowo rzadkich i rozległych otoczek. Wyraźne zmianynatȩ̇zén linii emisyj-
nych sa̧ zwia̧zane przede wszystkim ze zmianami jasności w średniej skali czasu.
Oceny tempa utraty masy oparte na obserwacjach widmowych prowadza̧ do war-
tości rzȩdu 10−4−10−5M⊙/rok.

Przyczyny aktywnósci, a zwłaszcza powody powstawania tak silnych wia-
trów gwiazdowych nie zostały jeszcze wyjaśnione. Jėzeli jednak przyjá̧c, że
utrata masy nastȩpuje wskutek wyrzucania z gwiazd grubychoptycznie warstw,
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dla których spełniony jest wspomniany wyżej warunek stałósci wyrȧzeniaR2/T4
e f,

gwarantuja̧cy obserwowana̧ stałość jasnósci bolometrycznej, to zmiany jasności w
średniej skali mȯzna wyjásníc jako bezpósredni wynik procesu utraty masy.

Gwiazdy LBV wystȩpuja̧ na diagramie HR wśród normalnych, niezmiennych
w długich skalach czasowych, jasnych nadolbrzymów. Należy wiȩc przypusz-
czác, że od zwykłych nadolbrzymów różnia̧ siȩ stopniem zaawansowania ewo-
lucyjnego, a zatem przyczyna̧ ich zmienności jest odmienna budowa wewnȩtrzna.
Jėzeli przyjá̧c, że gwiazdy LBV sa̧ w stadium ewolucyjnym odchodzenia od cia̧gu
głównego ku ni̇zszym temperaturom, to należy oczekiwác, że ich wnȩtrza ulegaja̧
coraz wyraźniejszemu podziałowi na gȩste ja̧dro i coraz bardziej rozdȩta̧, chłodna̧
otoczkȩ. Zmniejszanie przyspieszenia grawitacyjnego napowierzchni (wsku-
tek zwiȩkszenia rozmiarów) oraz zwiȩkszenie współczynnika nieprzezroczystósci
(wskutek obni̇zenia temperatury) pocia̧ga za soba̧ zmniejszenie jasności Edding-
tona i mȯze sprawíc, że ewoluuja̧ca masywna gwiazda przekroczy granicȩ Edding-
tona i stanie siȩ niestabilna. Odrzucenie warstw zewnȩtrznych przywróci czasowo
jej stabilnósć. Jėzeli hipoteza ta jest poprawna, to gwiazdy LBV można uwȧzác za
poprzedzaja̧ce stadium gwiazd Wolfa–Rayeta.

Najja śniejsze olbrzymy i utrata masy przez gwiazdy. Na Rys. 7.25 przed-
stawiony jest obserwowany diagram HR dla znanych obecnie gwiazd o najwiȩkszej
jasnósci absolutnej. Jest on ilustracja̧ od dawna znanego faktu,że gwiazdy nie
osia̧gaja̧ dowolnie du̇zych jasnósci; najwyraźniej nigdy niéswieca̧ jásniej od ok.
miliona Słónc.

Jedna̧ z przyczyn tego ograniczenia jest siła, z jaka̧ promieniowanie działa na
materiȩ. Przyspieszenie wynikaja̧ce z oddziaływania promieniowania z materia̧
jest opisane w przypadku ogólnym za pomoca̧ równania (7.2).Jėzeli zalėzny od
długósci fali współczynnik absorpcjikν zasta̧pimýsrednim współczynnikiem ab-
sorpcjikF , wȧzonym strumieniem,

kF =

R ∞
0 kνFνdν
R ∞

0 Fνdν
, (7.9)

to równanie (7.2) mȯzemy napisác w prostszej postaci

gr =−kFF
cρ

, (7.10)
gdzieF jest strumieniem integralnym. Gdy współczynnik ekstynkcji nie zalėzy od
czȩstósci, wówczaskν ≡ k = kF . Przyspieszenie grawitacyjne na powierzchni jest
równe

gg =
GM

R2 .

Korzystaja̧c ze zwia̧zku

F =
L

4πR2 ,
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Rys. 7.25Diagram HR dla najjásniejszych gwiazd o znanej utracie masy. Poszczególne
symbole odpowiadaja̧ różnym tempom utraty masy w wyniku wiatrów gwiazdowych, wy-
rażonym w jednostkachM⊙/rok. Linia cia̧gła przedstawia diagram teoretyczny dla gwiazd
o masach z przedziału 1 – 60M⊙ i wieku ok. 4·106 lat. Linia̧ przerywana̧ zaznaczona jest
jasnósć Eddingtona dla 100M⊙.

dostajemy wyrȧzenie na stosunek obu przyspieszeń

Γ =−gr

gg
=

kFL
4πρcGM

. (7.11

Gdy stosunek ten bȩdzie wiȩkszy od jedności, wówczas gwiazda nie bȩdzie mo-
gła istniéc jako trwała konfiguracja, ponieważ wypadkowe przyspieszenie na jej
powierzchni bȩdzie ujemne. Jasność krytyczna̧, przy którejΓ = 1, nazywamy
jasnościa̧ Eddingtona.Wyznaczamy ja̧ z równania

LEdd =
4πGM c

(kF/ρ)
. (7.12)

Wyrażaja̧cL i M w jednostkach słonecznych otrzymujemy

LEdd

L⊙
= 1,3·104 M

M⊙

1
(kF/ρ)

. (7.13)
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W atmosferach gwiazd gora̧cych zasadniczym źródłem nieprzezroczystósci
jest rozpraszanie na swobodnych elektronach; współczynnik ekstynkcji jest wów-
czas równykF = NeσT , gdzieNe jest liczba̧ elektronów w jednostce objȩtości, a
σT jest przekrojem czynnym na rozpraszanie. Biora̧c pod uwage¸, że w warunkach
całkowitej jonizacji gȩstósć elektronów jest dana równaniem (2.47) mamy

kF

ρ
=

1
2

σT

mH
[1+X] =

6,65·10−25

2·1,67·10−24 [1+X] = 0,20[1+X].

Dla składu chemicznego Słońca, tzn.X ≈ 0,7, z równania (7.13) wynika

LEdd

L⊙
= 3,8·104 M

M⊙
. (7.14)

Zalėznósć ta pozwala zrozumiéc nieco lepiej diagram przedstawiony na Rys. 7.25.
Podstawiaja̧c w równaniu (7.14)M = 100M⊙ dostajemyLEdd≈ 4·106 L⊙. Ja-
snósci Eddingtona dla gwiazd o mniejszych masach sa̧ odpowiednio mniejsze.
Brak gwiazd o jasnósciach wiȩkszych od ok. 4·106 L⊙ może, ale nie musi, ozna-
czác, że nie istnieja̧ gwiazdy o masach dużo wiȩkszych od ok. 100M⊙.

Odpowiedź na pytanie, czy najjaśniejsze gwiazdýswieca̧ poni̇zej czy powy-
żej granicy Eddingtona, wymaga przede wszystkim określenia ich masy. W przy-
padku gwiazd cia̧gu głównego oraz grup gwiazd o znanych masach łatwo mȯzna
stwierdzíc, że wszystkie onéswieca̧ znacznie poniżej tej granicy, co jest zgodne z
oczywistym faktem obserwacyjnym,że zdecydowana wiȩkszość gwiazd to obiekty
o zasadniczo stabilnych atmosferach. Jest to wniosek o tylenietrywialny, że wiele
jasnych gwiazd wykazuje zarówno zmiany jasności jak i oznaki intensywnych wia-
trów gwiazdowych.

Wiatry promieniste . Oznaka̧ istnienia wokół gwiazdy ekspanduja̧cej otoczki
gazowej – inaczej mówia̧c wiatru gwiazdowego – jest kształtP Cygni profili linii
widmowych, zwłaszcza linii rezonansowych. Powstawanie profilu P Cygni zostało
wyjaśnione na Rys. 7.9. Obserwowany profil P Cygni dubletu NV 123,88 i 124,28
nm w widmie nadfioletowym gwiazdyζ Pupis jest przedstawiony na Rys. 7.26.
Dla porównania pokazany jest również ten sam odcinek widma gwiazdyτ Scorpii
(typ widmowy B0 V), która nie wykazujėzadnych oznak utraty materii. Widać wy-
raźnie,że kształt obu linii w widmieζ Pup jest okréslony całkowicie przez efekty
ekspansji: linie sa̧ bardzo szerokie i wysycone, tak iż nawet całkowicie zamasko-
wana została ich podwójna struktura. Duża szerokósć linii świadczy o istnieniu
dużego gradientu prȩdkości w otoczce: liniȩ absorbuje zarówno materia maja̧ca
wzglȩdeḿsrodka ciȩ̇zkósci gwiazdy prȩdkósć zerowa̧ jak i materia poruszaja̧ca siȩ
wzglȩdem niego na zewna̧trz z prȩdkościa̧ 2600 km/s. Ostre ograniczenie profilu
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Rys. 7.26Profil typu P Cygni nadfioletowego dubletu NV 123,8 i 124,3 nm wwidmie
gwiazdyζ Pupis. Skala długósci fali jest podana w prȩdkościach radialnych wzglȩdem
gwiazdy. Dla porównania przedstawiony jest ten sam obszar wwidmie gwiazdyτ Scorpii,
nie wykazuja̧cej oznak wypływu materii.

od strony fal krótkich ułatwia wyznaczenie maksymalnej pre¸dkósci materii, która̧
oznaczylísmy na rysunku symbolemv∞.

Zgodnie z tym co mówilísmy poprzednio o sile pojawiaja̧cej siȩ w wyniku od-
działywania promieniowania z materia̧, istnienie tak silnej linii absorpcyjnej musi
oznaczác przekazywanie absorbuja̧cym atomom znacznych ilości pȩdu skierowa-
nego od gwiazdy.

W celu uzyskania ilósciowych ocen efektów zwia̧zanych z siła̧ promieniowa-
nia, przyjmijmy nastȩpuja̧cy uproszczony model zjawiska: (1) absorpcji ulegaja̧
tylko fotony poruszaja̧ce siȩ radialnie w kierunku od gwiazdy; (2) uwzglȩdniamy
tylko linie bardzo silne, takie które pochłaniaja̧ cała̧ energiȩ promieniowana̧ (w
obrȩbie linii) przez fotosferȩ; (3) gradient prȩdkości w ekspanduja̧cej materii jest
na tyle du̇zy, że szerokósci linii absorpcyjnych okréslone przez przesuniȩcie dop-
plerowskie zwia̧zane z ruchem systematycznym,

∆νi =
∆v
c

νi (7.15)



243

Rys. 7.27Wiatr gwiazdowy napȩdzany ciśnieniem promieniowania.

sa̧ znacznie wiȩksze od szerokości wynikaja̧cych z ruchów termicznych. W przy-
padku linii takich jak linia przedstawiona na Rys. 7.26 założenia takie wydaja̧ siȩ
w pełni uzasadnione.

Rozpatrzmy zatem przy tych założeniach ruch warstwy sferycznej, takiej jak
przedstawiona na Rys. 7.27. Przyspieszenie, jakiego doznaje ta warstwa pod wpły-
wem absorbowanego promieniowania, jest równe

gr =
pȩd zaabsorbowany

∆t ∆m
, (7.16)

gdzie∆m jest masa̧ powłoki

∆m= 4πr2ρ∆r.

Oznaczaja̧c przezLν widmowy rozkład mocy promieniowanej przez gwiazdȩ, mo-
żemy znaleź́c pȩd absorbowany w jednostce czasu w obrȩbie linii o czȩstości νi

pȩd zaabsorbowany
∆t

=
Lν

c
∆νi =

L
c
· Lν∆νi

L
. (7.17)

Skorzystalísmy przy tym z załȯzenia, że linia jest wysycona, tzn. zaabsorbo-
wane sa̧ wszystkie kwanty w przedziale∆νi . Sumuja̧c przyczynki pochodza̧ce od
wszystkich linii absorpcyjnych i korzystaja̧c z równania (7.15), mȯzna równanie
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(7.16) przedstawić w postaci

gr =
L
c ∑

i

Lν∆νi

L
· 1
4πr2ρ∆r

=

=
L
c2 ∑

i

Lννi∆v
L
· 1
4πr2ρ∆r

=

=
L
c2 ∑

i

Lννi

L
· 1
4πr2ρ

dv
dr

. (7.18)

W ramach naszego uproszczonego modelu przyspieszenie pochodza̧ce od siły pro-
mieniowania jest wprost proporcjonalne do jasności energetycznejL, do gradientu
prȩdkósci dv/dr oraz do wielkósci

Ne f = ∑
i

Lννi

L
, (7.19)

która̧ mȯzemy interpretowác jako efektywna̧ liczbȩ silnych linii absorpcyjnych
napȩdzaja̧cych wiatr gwiazdowy.

Dla uproszczenia ograniczmy nasze rozważania do tej czȩ́sci wiatru, w któ-
rej siły pochodza̧ce od gradientu ciśnienia termodynamicznego sa̧ do zaniedbania.
W praktyce oznacza to,̇ze interesuje nas tylko wiatr w dużych odległósciach od
gwiazdy, poruszaja̧cy siȩ z prȩdkościami naddźwiȩkowymi, gdy można go trak-
towác jako strumién nieoddziałuja̧cych ze soba̧ cza̧stek. W takim przybliżeniu
równanie ruchu przybiera prosta̧ postać

v

dv
dr

= gr −gg =
L
c2 ·Ne f ·

1
4πr2ρ

· dv
dr
− GM (1−Γ)

r2 . (7.20)

Pierwszy wyraz po prawej stronie tego równania opisuje siłe¸ napȩdzaja̧ca̧ wiatr,
wynikaja̧ca̧ z absorpcji promieniowania w liniach, natomiast drugi – hamuja̧ca̧ siłȩ
grawitacji, poprawiona̧ zgodnie z równaniem (7.11) na efekt rozpraszania promie-
niowania cia̧głego na swobodnych elektronach.

Wstawiaja̧c (7.20) do równania cia̧głości

dM
dt
≡ Ṁ = 4πr2ρv= const, (7.21)

po prostych przekształceniach dostajemy

Ṁ =
L
c2

Ne f(1− ε), (7.22)

gdzie wprowadzilísmy oznaczenie

ε =
GM (1−Γ) 4πρ

dv/dr
· c2

LNe f
. (7.23)
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Poniewȧz w równaniu (7.22)M , L i Ne f sa̧ wielkósciami stałymi dla danej
gwiazdy, wiȩc wielkóscia̧ stała̧ powinno býc równiėz ε, chociȧz zgodnie z rów-
naniem (7.23) jest ono formalnie funkcja̧ odległości r (funkcjami r sa̧ gȩstósć i
gradient prȩdkósci). Nasz uproszczony model przewiduje zatem,że tempo utraty
masy w postaci wiatru napȩdzanego przez promieniowanie jest wprost proporcjo-
nalne do mocy promieniowanej przez gwiazdȩ,L.

Jėzeli ε jest wielkóscia̧ stała̧, to z równán (7.20), (7.21) i (7.18) mȯzna po
prostych przekształceniach otrzymać zwia̧zek

gr =
1

1− ε
v

dv
dr

, (7.24)

który wstawiony do równania (7.20) pozwala uzyskać równanie ruchu

ε
1− ε

v

dv
dr

=
GM (1−Γ)

r2 .

Dla warunku brzegowegov(R) = 0 (tzn. prȩdkósć wiatru na powierzchni gwiazdy
jest równa zeru) ma ono proste rozwia̧zanie

v
2(r) =

1− ε
ε

2GM (1−Γ)

R
(1− R

r
) =

=
1− ε

ε
v

2
e (1− R

r
), (7.25)

gdzieve jest prȩdkóscia̧ ucieczki z powierzchni gwiazdy. Wynika sta̧d,że prȩdkósć
wiatru w nieskónczonósci

v∞ =

(

1− ε
ε

)1/2

ve. (7.26)

Prȩdkósć w nieskónczonósci, v∞, mȯzna prosto wyznaczyć z połȯzenia krót-
kofalowej granicy składnika absorpcyjnego profilu P Cygni (Rys. 7.26). W przy-
padku obiektów, dla których możliwa jest ocena prȩdkości ucieczki z powierzchni,
obserwacje sugeruja̧ dość uniwersalny zwia̧zekv∞ ≈ 3 ve, z którego na podstawie
równania (7.26) wynikaε≈ 0,1, czyli w przybli̇zeniu wartósć stała, niezalėzna od
globalnych parametrów gwiazd.

Równanie (7.25) opisuje również konkretny model przepływu materii w wie-
trze. Istnieja̧ce obecnie modele sa̧ znacznie mniej prymitywne; uwzglȩdniaja̧ w
pełni efekty transferu promieniowania w liniach i pozwalaja̧ na znacznie dokład-
niejsze odtworzenie wyników obserwacji (przede wszystkim– dokładnego kształtu
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profili P Cygni) w szerokim zakresie temperatur efektywnychi jasnósci absolut-
nych. Dopasowanie profilu teoretycznego, wynikaja̧cego z modelu wiatru, do pro-
filu obserwowanego jest najczȩściej stosowana̧ obecnie metoda̧ wyznaczania fi-
zycznych parametrów wiatru, a tym samym również strumienia wypływaja̧cej ma-
terii Ṁ . W taki włásnie sposób uzyskano dane, które zostały wykorzystane do
sporza̧dzenia Rys. 7.25 i których przykłady sa̧ zamieszczone w Tabeli 7.3.

Tabela 7.3
Przykładowe wartósci utraty masy w wiatrach promienistych

Gwiazda MKSp logṀ Gwiazda MKSp logṀ

CygOB2#7 O3If -4.9 HD50896 WN5 -4.1
HD190429A O4If+ -4.7 HD151932 WN7 -4.3
HD152408 O8Iafpe -4.7 HD165763 WC5 -4.5
HD36486 O9.5II -6.0 HD156385 WC7 -4.5
P Cyg B1Ib -4.8 HD192103 WC8 -4.4
55 Cyg B3Ia -6.5 RY Dra C4,4 -5.3
CygOB2#12 B8Ia+ -6.2 R Scl C6 -5.4
HR8752 G0Ia -5.0 TW Hor C7,2 -7.1
α Ori M2Iab -5.4 IRC+20370 C7,3e -5,0

Zauwȧzmy, że powinna istniéc górna granica strumienia masẏM wypływaja̧cego
z gwiazdy w postaci opisanego wyżej wiatru napȩdzanego przez siły promieniowa-
nia. Stacjonarna gwiazdáswieca̧ca z moca̧L wysyła na wszystkie strony fotony,
które ła̧cznie unosza̧ w jednostce czasu pȩdL/c. Gdyby cały ten pȩd był przeka-
zywany w procesach absorpcji cza̧stkom materii, to i tak mogłoby go wypłyná̧c co
najwyżej tyle samo, czyli

Ṁ v= L/c.

Wyrażaja̧cṀ w masach Słónca na rok, prȩdkósć v w km/s i L w jednostkach
słonecznych, mamy

Ṁ v= 2·10−8 L
L⊙

[M⊙/rok]. (7.27)

Przyjmuja̧c dla uproszczenia,że materia wiatru opuszcza ostatecznie gwiazdȩ z
prȩdkóscia̧ tego samego rzȩdu co prȩdkość ucieczki z powierzchni, tzn. 100 –
1000 km/s, z równania (7.27) dostajemy górne ograniczenie na strumién masy –
rzȩdu 10−4−10−5M⊙/rok. Jest zgodne z intuicja̧ przypuszczenie,że utrata masy
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wskutek opisywanych wiatrów jest lub może býc tym wiȩksza, im wiȩksza jest
jasnósć absolutna gwiazdy i im mniejsze jest przyspieszenie grawitacyjne na jej
powierzchni.

Sa̧dza̧c na podstawie danych zawartych w Tabeli 7.3 niektóre najjásniejsze
gora̧ce i chłodne nadolbrzymy oraz gwiazdy Wolfa–Rayeta traca̧ masȩ w tempie
bliskim granicznemu. Tak duża utrata masy mȯze nie býc bez znaczenia dla ewo-
lucji gwiazdy. Przeciȩtna gwiazda typu O o masie ok. 60M⊙ traca̧ca rocznie ok.
10−5M⊙, w cia̧gu fazy Of, trwaja̧cej 106 lat, mȯze zmniejszýc swa̧ masȩ o ponad
20%.

Wiatry hydrodynamiczne. Każda atmosfera gwiazdowa powinna bezustan-
nie tracíc pewna̧ czȩ́sć materii z tego powodu,̇ze ẃsród cza̧stek jej atmosfery
znajduja̧ siȩ równiėz takie, które zgodnie z rozkładem Maxwella maja̧ skierowane
na zewna̧trz prȩdkósci przekraczaja̧ce prȩdkość ucieczki. Cza̧stki takie, startuja̧c
z poziomu atmosfery, na którym droga swobodna jest wiȩkszajest od rozmiarów
pozostałej czȩ́sci atmosfery, moga̧ nie doznać już zderzén z innymi cza̧stkami i
opúscíc gwiazdȩ na zawsze. W rzeczywistych warunkach atmosfer gwiazdowych
proces taki, przypominaja̧cy parowanie, można całkowicie zaniedbać, nawet jėzeli
warstwy zewnȩtrzne maja̧ temperatury rzȩdu milionów stopni.

Wysoka temperatura atmosfery (a dokładniej mówia̧c, tej jej czȩ́sci, która̧ na-
zywamy korona̧) mȯze jednak býc przyczyna̧ pojawienia siȩ hydrodynamicznego
wypływu materii z powierzchni gwiazdy, nawet w warunkach dużej siły grawitacji.
Przekonuja̧ nas o tym nastȩpuja̧ce rozważania.

Hydrodynamiczny przepływ materii jest opisywany równaniem ruchu,
wyrażaja̧cym zasadȩ zachowania pȩdu wzdłuż drogi, po której porusza siȩ materia

v

dv
dl

+
1
ρ

dP
dl

+
dΦ
dl

= 0. (7.28)

Równanie to stwierdza,̇ze źródłem prȩdkósci jest gradient ciśnienia wzdłu̇z li-
nii ruchu dP/dl oraz siła grawitacji−dΦ/dl . Prȩdkósć przyrasta w kierunku
maleja̧cego ciśnienia i rosna̧cej siły grawitacji. W naszym przypadku ciśnienie ma-
leje zawsze w kierunku od gwiazdy, natomiast siła grawitacji jest skierowana prze-
ciwnie, zatem istnienie gradientu ciśnienia sprzyja wypływowi materii z gwiazdy,
podczas gdy siła grawitacji działa na ten ruch hamuja̧co.

W przypadku gwiazd problem można w pierwszym przybliżeniu traktowác sfe-
rycznie symetrycznie, tzn. różniczkowanie po linii pra̧dul zamieníc na ró̇zniczko-
wanie po promieniur. Zakładaja̧c ponadto,że termodynamiczne własności materii
można opisác za pomoca̧ politropy

P ρ−γ = P0 ρ−γ
0 , (7.29)
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Rys. 7.28Możliwe rozwia̧zania równania Bernouillego dla wiatru hydrodynamicznego.
Rzeczywisty wiatr odpowiada linii przechodza̧cej przez punkt krytyczny połȯzony w od-
ległości rs od powierzchni gwiazdy.

gdzie wskaźnik zero odnosi siȩ do dowolnie wybranego miejsca w wietrze.
Korzystaja̧c ponadto z równania cia̧głości w postaci

Ṁ = 4πr2 ρ v= 4π r2
0 ρ0 v0,

równanie (7.28) mȯzemy scałkowác, otrzymuja̧c znane z dynamiki ośrodków
cia̧głych równanie Bernoulliego

1
2
v

2 +
γ

γ−1
P0

ρ0

(

v
2
0r2

0

vr2

)γ−1

− GM

r
=

1
2
v

2
0 +

γ
γ−1

P0

ρ0
+ Φ0 = const. (7.30)

Rozwia̧zania dopuszczane przez równanie Bernoulliego (zależnie od wartósci
stałej wystȩpuja̧cej po prawej stronie) sa̧ schematycznie przedstawione na Rys.
7.26 za pomoca̧ krzywych 1–4. Krzywe 2 i 4 możemy z góry odrzucić jako
rozwia̧zania niejednoznaczne, a tym samym – niefizyczne. Wiatrem gwiazdowym
bȩdzie dla nas tylko taki przepływ, który w pobliżu gwiazdy zachodzi z małymi
prȩdkósciami, natomiast w du̇zych odległósciach jest na tyle szybki, by materia
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mogła opúscíc na zawsze otoczenie gwiazdy. Innymi słowy, w małych odległo-
ściach przepływ powinien nastȩpować wzdłu̇z krzywej typu 1, a w du̇zych odle-
głościach – wzdłu̇z krzywej typu 3. Warunki te spełnia tylko krytyczna krzywa
5.

Ruch przewidywany przez krzywa̧ 5 może zachodzíc tylko wówczas, jėzeli
spełnione sa̧ dwa warunki. Po pierwsze, rozwia̧zanie (7.30) jest okréslone w nie-
skónczonósci, a wynikaja̧ca z niego prȩdkość jest wiȩksza od zera. Jest to równo-
ważneża̧daniu, by prawa strona równania (7.30) była wiȩksza od zera

1
2
v

2
0 +

γ
γ−1

P0

ρ0
− GM

r0
> 0.

Poniewȧz z załȯzenia pocza̧tkowa prȩdkość wiatru v0 jest mała, to mȯzemy ja̧ w
tej nierównósci pominá̧c, otrzymuja̧c

γ
γ−1

>
GM

r0

ρ0

P0
. (7.31)

Po drugie, pochodna prȩdkości u podstawy wiatru jest dodatnia i prȩdkość wia-
tru wzrasta z odległóscia̧. Ró̇zniczkuja̧c równanie (7.30), dostajemy

dv
dr

[

v− γ
P0

ρ0

(

v0r2
0

r2

)γ−1
1
v

γ

]

= 2γ
P0

ρ0

(

v0r2
0

v

)γ−1
1

r2(γ−1)+1
− GM

r2 .

Dla małych wartósci v≈ v0, współczynnik w nawiasach kwadratowych jest
ujemny, a zatem aby pochodna prȩdkości była dodatnia, lewa strona tej równości
musi býc ujemna. Przyr ≈ r0 wynika sta̧d warunek

GM

r0

ρ0

P0
> 2. (7.32)

Zakładaja̧c,̇ze materia w wietrze jest całkowicie zjonizowana, tzn. spełnione jest
równanie stanu

P0

ρ0
=

2kT0

mH

,

ze zwia̧zków (7.31) i (7.32) dostajemy

γ
γ−1

>

(

GM

r0

)

/

(

2kT0

mH

)

> 2 γ. (7.33)

Wyrażenia w nawiasach przedstawiaja̧ odpowiednio energiȩ potencjalna̧ i energiȩ
termiczna̧ (z dokładnóscia̧ do czynnika 4/3) jednostkowej masy wiatru u jego pod-
stawy, tzn. w pobli̇zu powierzchni gwiazdy. Jeżeli potencjał grawitacyjny jest



250

duży, wówczas nie jest spełniona lewa nierówność i zgodnie z (7.31) równanie
ruchu jest nieokréslone w nieskónczonósci; oznacza to,̇ze wiatr nie jest w stanie
oderwác siȩ od powierzchni gwiazdy.

Wysoka temperatura sprzyja pojawieniu siȩ wiatru, jednakprawa nierównósć
w (7.33) wyznacza górna̧ granicȩ temperatury, przy którejmożliwy jest stacjonarny
przepływ wiatru. Zbyt gora̧ca materia straciłaby jako całość grawitacyjny zwia̧zek
z gwiazda̧ i wyekspandowałaby gwałtownie w otaczaja̧ca̧ przestrzén, podobnie jak
ekspanduje w pró̇zniȩ gaz z otwartego nagle naczynia.

Wiatr hydrodynamiczny mȯzemy obserwowác w sposób bezpośredni tylko w
przypadku Słónca. Jego źródłem jest gora̧ca korona słoneczna. Z obserwacji
korony wynika,że w pierwszym przybli̇zeniu jest ona niemal izotermiczna, tzn.
zachodza̧ce w niej procesy termodynamiczne można opisác za pomoca̧ politropy o
wykładnikuγ≈ 1,1. Przy tej wartósci γ z (7.33) otrzymujemy dla Słónca

0,7·106 < T0 < 3,46·106 K.

Ska̧dina̧d wiadomo,̇ze temperatura korony słonecznej jest równa(1−2) ·106 K, a
wiȩc zawiera siȩ w przedziale, w którym możliwe sa̧ stacjonarne wiatry hydrody-
namiczne. Przebieg gȩstości i prȩdkósci materii w wietrze słonecznym w funkcji
odległósci jest przedstawiony w Tabeli 7.4.

O istnieniu gora̧cych koron wokół innych chłodnych gwiazd cia̧gu głównego
wnioskujemy na podstawie obserwacji ich promieniowania rentgenowskiego. Ko-
rona słoneczna promieniuje w zakresie rentgenowskim (0,2–3 keV) od ok. 5·1019

W (spokojne Słónce) do ok. 2·1022 W (obszary wzmȯzonej aktywnósci). Gwiazdy
cia̧gu głównego typów widmowych G – M, leża̧ce w odległósci do 100 pc od
Słońca, maja̧ w tym samym zakresie widmowym rentgenowskie jasności absolutne
miȩdzy 1019 i 1021 W. Gora̧ce korony wokół tych gwiazd sa̧ zapewne źródłem po-
dobnych wiatrów jak wiatr słoneczny, jednak ich wykrycie jest znacznie poniżej
dzisiejszych mȯzliwości obserwacyjnych. Obecnie dolna̧ granica̧ możliwego do
zaobserwowania, np. na drodze spektroskopowej lub radiowej, ubytku masy jest
ok. 10−11M⊙/rok, podczas gdy z wiatrem słonecznym zwia̧zana jest utrata masy
rzȩdu 10−14M⊙/rok. Wiatry wieja̧ce z chłodnych gwiazd cia̧gu głównego nie maja̧
wiȩc wiȩkszego znaczenia dla ich ewolucji. W pewnych warunkach, w obecnósci
odpowiednio silnego pola magnetycznego, moga̧ mieć jednak wpływ na bilans cał-
kowitego momentu pȩdu gwiazdy zwia̧zanego z jej obrotem wokół osi.
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III. Budowa i ewolucja gwiazd

8. Trwałe konfiguracje gwiazdowe

Od pierwszych dziesięcioleci bieża̧cego wieku nie ulega już wa̧tpliwósci, że
gwiazdy sa̧ to kule gazowe znajduja̧ce siȩ w stanie równowagi trwałej. Obserwacje
wskazuja̧ ponadto,̇ze gwiazdy ró̇znia̧ siȩ miȩdzy soba̧ parametrami globalnymi,
takimi jak masa, promién, jasnósć absolutna i temperatura efektywna. Zadaniem
teorii budowy wewnȩtrznej jest wyjaśnienie ewentualnych zwia̧zków miȩdzy tymi
parametrami, odtworzenie warunków fizycznych panuja̧cychw niedostȩpnych dla
obserwacji głȩbokich warstwach wnȩtrza oraz powia̧zanie ich z obserwowanymi
parametrami globalnymi. Postȩpowanie, które do tego celuprowadzi, jest rów-
noznaczne z konstrukcja̧modelu gwiazdy. Konstruuja̧c model gwiazdy odwołu-
jemy siȩ wyła̧cznie do znanych praw fizycznych dotycza̧cych stanu materii i pro-
mieniowania wyrȧzonych w postaci równán analitycznych. Konkretny model jest
rozwia̧zaniem tych równán przy przyjȩciu odpowiednich założén i warunków brze-
gowych.

Symetria sferyczna. Jednym z najczȩ́sciej przyjmowanych załȯzén jest ku-
listość gwiazdy, której matematycznym wyrazem jest symetria sferyczna równán
opisuja̧cych model. Jedynymi siłami, które moga̧ utrzymać materiȩ gwiazdowa̧ w
postaci trwałej konfiguracji sa̧ siły przycia̧gania grawitacyjnego. Działaja̧ one jed-
nakowo we wszystkich kierunkach i dlatego spodziewamy siȩ, że konsekwencja̧
ich symetrii sferycznej bȩdzie również sferyczny kształt gwiazd. Odstȩpstwa od
symetrii sferycznej moga̧ spowodować takie czynniki, jak rotacja, oddziaływania
przypływowe lub wielkoskalowe pola magnetyczne, a wiȩc zjawiska zwia̧zane z
siłami o wyró̇znionym kierunku działania. W miarȩ potrzeby można je oczywíscie
uwzglȩdniác w równaniach budowy wewnȩtrznej gwiazd, jako poprawki wyższych
rzȩdów w stosunku do podstawowej konfiguracji sferycznie symetrycznej.

Jėzeli jednak pozostaniemy przy założeniu,że gwiazdy maja̧ kształt kulisty, to
możemy napisác proste wyrȧzenie na masȩ materii gwiazdowej zawartej w kuli o
promieniur,

Mr =

Z r

0
4πr2ρ(r)dr, (8.1)

gdzieρ(r) jest gȩstóscia̧. Ten sam zwia̧zek wyrażony w postaci ró̇zniczkowej

dMr = 4πr2ρ(r)dr, (8.2)

można uznác za definicjȩ nowej zmiennej niezależnejMr . Wszystkie inne wielko-
ści lokalne, zalėzne tylko od promieniar, sa̧ jednoczésnie funkcjamiMr .
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Rys. 8.1 Równowaga hydrostatyczna w gwieździe sferycznie symetrycznej.

Równowaga hydrostatyczna. Istnienie równowagi hydrostatycznej oznacza,
że w kȧzdym miejscu gwiazdy wszystkie siły działaja̧ce na materie¸ sa̧ dokładnie
zrównowȧzone. Weźmy pod uwagȩ dowolny poziom we wnȩtrzu gwiazdy,taki jak
przedstawiony na Rys. 8.1.

Siła, z jaka̧ cylinder materii działa na jednostkowe pole swojej podstawy, jest
w warunkach równowagi hydrostatycznej dokładnie równoważona przez císnienie
gazu u podstawy cylindra. Równowaga obu tych sił musi zachodzić w kȧzdym
miejscu wnȩtrza gwiazdy. Wyobraźmy sobie wiȩc,że wybrany poprzednio po-
ziom przesuwamy o dr w gła̧b gwiazdy. Zwia̧zany z tym przyrost ciȩżaru cylindra
jest równy−ρ(r)g(r)dr. Znak minus pochodzi sta̧d,że przesuniȩciu w gła̧b odpo-
wiada ujemna wartósć dr. Przyspieszenie grawitacyjne w odległości r od środka
sferycznie symetrycznego rozkładu masy jest równe

g(r) =
GMr

r2 . (8.3)

Przyrost ciȩ̇zaru musi býc oczywíscie zrównowȧzony przez przyrost ciśnienia dP,
czyli

dP(r) =−ρ(r)g(r)dr

lub inaczej
dP(r)

dr
=−ρ(r)

GMr

r2 . (8.4)
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CiśnienieP(r) jest suma̧ wszystkich ciśnién na poziomier, takich jak np. císnienie
gazu (elektronowe i jonowe), ciśnienie promieniowania, ciśnienie magnetyczne itp.

Twierdzenie o wiriale. Twierdzenie o wiriale dotyczy stosunków energetycz-
nych w układzie wielu cza̧stek oddziałuja̧cych ze soba̧ dowolnymi siłami. Cza̧stka
o masiemi i pȩdziepi, znajduja̧ca siȩ w punkcier i i poddana działaniu siłyFi ,
porusza siȩ zgodnie z równaniem ruchu

d
dt

pi = Fi. (8.5)

Weźmy pod uwagȩ wyrȧzenie ∑i pir i , gdzie sumowanie jest rozcia̧gniȩte na
wszystkie cza̧stki układu. Różniczkuja̧c tȩ sumȩ po czasie mamy

d
dt ∑

i

pir i = ∑
i

dpi

dt
r i +∑

i

pi
dr i

dt
. (8.6)

Wyrażenie po lewej stronie można przedstawić inaczej:

d
dt ∑

i

pir i =
d
dt ∑

i

mi
dr i

dt
r i =

d
dt ∑

i

1
2

d
dt

(mir
2
i ) =

1
2

d2I
dt2 , (8.7)

gdzieI = ∑i mir2
i jest momentem bezwładności układu. Pierwszy wyraz po prawej

stronie równósci (8.6) mȯzna przedstawić, zgodnie z równaniem (8.5), w postaci

∑
i

dpi

dt
r i = ∑

i

Fir i . (8.8)

Suma ta nosi nazwȩwiriału Clausiusa. W interesuja̧cym nas przypadku sił gra-
witacyjnych cza̧stki oddziałuja̧ ze soba̧ parami: siła jaka̧ cza̧stkai wywiera na
cza̧stkȩj jest równa i przeciwnie skierowana do siły, jaka̧ cza̧stka cza̧stka j wy-
wiera na cza̧stkȩi, Fi j =−F ji . Wiriał (8.8) mȯzna zatem przedstawić w postaci
sumy rozcia̧gniȩtej na wszystkie pary cza̧steki j

∑
i

Fir i = ∑
i j

(Fi j r i +F ji r j) = ∑
i j

Fi j (r i − r j) = ∑
i j

Fi j r i j .

Siła grawitacji działaja̧ca miȩdzy cza̧stkamii i j jest równa

Fi j =−Gmimj

r3
i j

r i j ,

co po wstawieniu do poprzedniego równania daje ostatecznie

∑
i

Fir i =−∑
i j

Gmimj

r3
i j

r2
i j =−∑

i j

Gmimj

r i j
= Ω. (8.9)
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Inaczej mówia̧c, w przypadku oddziaływań grawitacyjnych, wiriał jest równy cał-
kowitej energii potencjalnej układu cza̧stek,Ω.

łatwo równiėz mȯzna podác sens fizyczny drugiego wyrazu po prawej stronie
(8.6)

∑
i

pi
dr i

dt
= ∑

i

mivi vi = ∑
i

miv
2
i = 2Ek. (8.10)

Przedstawia on podwojona̧ wartość całkowitej energii kinetycznej cza̧stek układu.
Wstawiaja̧c wyrȧzenia (8.7), (8.9) i (8.10) do wzoru (8.6), otrzymujemy

zwia̧zek
d2I
dt2 = 2Ek + Ω. (8.11)

W układzie statycznym, w którym moment bezwładności nie zmienia siȩ w czasie,
całkowita energia kinetyczna układu jest równa połowie całkowitej energii poten-
cjalnej

Ek =−Ω
2

. (8.12)

Korzystaja̧c ze znanych zwia̧zków miȩdzy stałymi termodynamicznymi,k = R/NA

orazR = cP−cV , mȯzemy energiȩ kinetyczna̧ jednego mola zapisać jako

Ek =
3
2

kTNA =
3
2

R

NA

T NA =
3
2
RT =

3
2
(cP−cV)T.

Dla gazu doskonałego, którego energia wewnȩtrznaU jest funkcja̧ tylko tempera-
tury (U = cVT), dostajemy sta̧d

Ek =
3
2

cP−cV

cV
U =

3
2
(γ−1)U. (8.13)

Równanie to wyrȧza zwia̧zek miȩdzy energia̧ kinetyczna̧ ruchów termicznych i
energia̧ wewnȩtrzna̧, zwia̧zana̧ również z innymi mȯzliwymi stopniami swobody.
Dla jednoatomowego gazu doskonałego, dla któregoγ = 5/3, zachodzi oczywiście
Ek = U .

Korzystaja̧c z (8.13), twierdzeniu o wiriale (8.12) można nadác inna̧ postác:

2Ek = 3(γ−1)U =−Ω. (8.14)

Całkowita energia materii jest suma̧ energii wewnȩtrzneji energii potencjalnej

E = U + Ω = U −3(γ−1)U =−(3γ−4)U (8.15)

albo

E = U + Ω =− Ω
3(γ−1)

+ Ω =
3γ−4

3(γ−1)
Ω. (8.16)
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Energia wewnȩtrznaU jest zawsze dodatnia, natomiast energia potencjalna jest
zawsze ujemna lub równa zeru. Układy zwia̧zane grawitacyjnie musza̧ miéc
całkowita̧ energiȩ mniejsza̧ od zera. Z równania (8.16) wynika, że jest to mȯz-
liwe tylko wówczas, gdyγ > 4/3. Na przykład gaz fotonowy, dla któregoγ = 4/3,
ma zawsze całkowita̧ energiȩ równa̧ zeru i nie może w zwia̧zku z tym tworzýc
trwałych konfiguracji.

Z twierdzenia o wiriale wynikaja̧ interesuja̧ce wnioski dotycza̧ce jednego
z mȯzliwych rodzajów ewolucji samograwituja̧cych konfiguracji gazowych.
Jak wiemy, kȧzda materia znajduja̧ca siȩ w temperaturze wyższej od zera
bezwzglȩdnego jest źródłem promieniowania. Niech ilość energii promieniowa-
nej w czasie∆t bȩdzie równaL∆t. Zgodnie z zasada̧ zachowania energii, o taka̧
sama̧ ilósć ulegnie zmniejszeniu energia całkowita, tzn.∆E =−L∆t. Z równania
(8.16) wynika,że

∆E =−L∆t =
3γ−4

3(γ−1)
∆Ω

lub inaczej mówia̧c, wypromieniowanie energiiL∆t jest zwia̧zane ze zmniejsze-
niem energii potencjalnej o

∆Ω =−3(γ−1)

3γ−4
L∆t. (8.17)

W przypadku gazu doskonałego, dla któregoγ = 5/3, zalėznósć ta ma prosta̧ po-
stác, ∆Ω =−2L∆t.

Z kolei, zgodnie z równaniem (8.14),

∆U =− 1
3(γ−1)

∆Ω,

czyli po skorzystaniu z (8.17)

∆U =
L∆t

3γ−4
. (8.18)

Dla gazu doskonałego mamy∆U = L∆t.
Z powyższych rozwȧzán wynikaja̧ nastȩpuja̧ce wnioski: utrata energii na

drodze promienistej jest kompensowana przez zmniejszenieenergii potencjalnej
układu. Twierdzenie o wiriale wymaga, by jednocześnie zwiȩkszeniu uległa ener-
gia wewnȩtrzna gazu o wielkość dana̧ równaniem (8.18). Mówia̧c obrazowo, oma-
wiane konfiguracje zachowuja̧ siȩ tak, jak gdyby miały ujemne ciepło włásciwe:
utrata energii prowadzi bowiem do wzrostu temperatury.

W przypadku gwiazd, bez trudu można okréslić zarówno całkowita̧ energiȩ
termiczna̧, jak i energiȩ grawitacyjna̧. Załóżmy dla uproszczenia,̇ze mamy do
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czynienia z gazem jednoatomowym ośrednim ciȩ̇zarze molekularnymµ. Średnia
energia termiczna, równa energii kinetycznej atomów, liczona na jednostkȩ masy,
zgodnie z (2.23a) i (2.41) jest równa

3
2

kT(r)
µmH

.

Energia termiczna całej gwiazdy jest wiȩc

Et =
Z M

0

3
2

kT(r)
µmH

dMr , (8.19)

gdzie całkowanie jest rozcia̧gniȩte po całej masie gwiazdy, a dMr jest dane równa-
niem (8.2).

Energia grawitacyjna masy dMr znajduja̧cej siȩ w odległości r od środka jest
równa dΩ =−GMrdMr/r . Energia grawitacyjna całej gwiazdy jest zatem

Ω =−
Z

M

0

GMr

r
dMr . (8.20)

Całkowanie to łatwo mȯzna wykonác dla kuli jednorodnej. Podstawiaja̧c

Mr =
4π
3

ρ r3

oraz
dMr = 4π r2 ρ dr,

mamy

Ω =−(4πρ)2G

3

Z R

0
r4dr =−3

5
GM 2

R
. (8.21)

Chociȧz rzeczywiste gwiazdy nie sa̧ jednorodne, to jednak powyższy wynik po-
służy nam do dokonania kilku pożytecznych ocen liczbowych.

Weźmy pod uwagȩ jednorodna̧ konfiguracjȩ o masie, promieniu i jasnósci
Słońca. Ilósć energii promieniowana przez taka̧ gwiazdȩ w jednostce czasu jest
równaL⊙. Oznacza to,̇ze w jednostce czasu jej całkowita energia potencjalna ma-
leje o 2L⊙. Zmiana energii potencjalnej o∆Ω jest zwia̧zana ze zmiana̧ promienia
o ∆Rwynikaja̧ca̧ ze zró̇zniczkowania równania (8.21)

∆Ω =
3
5

GM 2

R2 ∆R.

Po podstawieniu danych liczbowych dostajemy zmianȩ promienia w cia̧gu jednej
sekundy, czyli prȩdkósć kurczenia siȩ gwiazdy równa̧ ok. 2·10−3 cm/s. Jest to
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prȩdkósć na tyle mała,̇ze nie podwȧza w istotny sposób przyjȩtego na wstȩpie
załȯzenia,że mamy do czynienia z konfiguracja̧ statyczna̧.

Korzystaja̧c z równania (8.21), można równiėz obliczýc energiȩ grawitacyjna̧
naszej konfiguracji. Dla wartości słonecznych dostajemyΩ =−2·1041 J. Gdyby
nasza przykładowa gwiazdáswieciła przez cały czas z taka̧ sama̧ jasnościa̧ jak
dzisiejsze Słónce, wówczas zapas energii potencjalnej wystarczyłby jej na

tK−H =
Ω

2L⊙
≈ 107 lat. (8.22)

Skala czasowa określona równaniem (8.22) nosi nazwȩskali Kelvina– Helmholtzai
informuje, przez jaki czas gwiazda o danej jasności mȯzeświecíc kosztem kurcze-
nia grawitacyjnego, bez odwoływania siȩ do źródeł ja̧drowych. Przedstawione wy-
żej oceny liczbowe odnosza̧ siȩ do uproszczonego przypadku gwiazdy o jednorod-
nej gȩstósci. Dokładniejsze rachunki, uwzglȩdniaja̧ce rozkład ge¸stósci wewna̧trz
Słońca, prowadza̧ jednak do liczb tego samego rzȩdu i nie zmieniaja̧ wniosków,
które mȯzemy na ich podstawie formułować. W życiu gwiazd istnieja̧ okresy, gdy
świeca̧ one kosztem energii grawitacyjnej; tempo ewolucjijest wówczas okréslone
przez skalȩ Kelvina–Helmholtza, zwana̧ też skala̧ termiczna̧.

Równowaga termiczna. Gwiazda znajduje siȩ w stanie równowagi termicz-
nej, jėzeli straty energii na jej powierzchni sa̧ dokładnie kompensowane przez
wewnȩtrzne źródła energii. Jednym z tych źródeł, o czym była mowa wẏzej, mȯze
być energia wewnȩtrzna, a drugim – jak o tym bȩdzie mowa niżej – sa̧ reakcje
ja̧drowe.

Załóżmy najpierw, że energia produkowana w reakcjach ja̧drowych wystar-
cza do pokrycia strat promienistych. Oznaczmy przezε ilość energii uwalnianej
przez reakcje ja̧drowe w cia̧gu jednej sekundy w jednym gramie materii. Równa-
nie bilansu energii dla warstwy kulistej takiej jak przedstawiona na Rys. 8.1, jest
nastȩpuja̧ce:

dLr

dr
= ερ ·4πr2. (8.23)

Orzeka ono po prostu,̇ze przyrost strumienia promienistego w warstwie kulistej o
promieniur i grubósci dr jest równy energii wyprodukowanej w tej warstwie przez
reakcje ja̧drowe.

Równanie to wymaga modyfikacji w tych fazach ewolucji, w których zmiany
struktury wewnȩtrznej gwiazdy sa̧ na tyle szybkie,że jej świecenie mȯze zacho-
dzić na koszt energii wewnȩtrznej i grawitacyjnej. W takich przypadkach musimy
odwołác siȩ do pierwszego prawa termodynamiki (2.2).

Energia wewnȩtrzna jednego grama gazu doskonałego jest równa
(3/2) kT/(µmH). Pracȩ wykonana̧ przez siły ciśnienia mȯzna zapisác w
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funkcji gȩstósci

−PdV =−Pd(
1
ρ

) =
P
ρ2dρ.

Ciepło doprowadzane do jednego grama materii jest równeε, natomiast ciepło
odprowadzane jest równe

dLr

4πr2ρdr
.

Równanie zachowania energii możemy zatem zapisać w postaci

d
dt

(

3
2

k

µmH
T

)

=
P
ρ2

dρ
dt

+ ε− 1
4πr2ρ

dLr

dr

lub korzystaja̧c z równania stanu (2.44) i dokonuja̧c prostych przekształcén

dLr

dr
= 4πr2ρ

[

ε− 3
2

ρ2/3 d
dt

(

P

ρ5/3

)]

. (8.24)

Jėzeli zmiany czasowe lokalnych parametrów fizycznych materii sa̧ małe w porów-
naniu z tempem produkcji energii w reakcjach ja̧drowych, wówczas równanie to
przechodzi w równanie (8.23).

Reakcje ja̧drowe we wnȩtrzach gwiazd. Reakcja̧ ja̧drowa̧ nazywamy proces,
w którym cza̧stkaa oddziałuja̧c z ja̧dremX produkuje ja̧droY i nowa̧ cza̧stkȩb.
Reakcjȩ taka̧ zapisujemy symbolicznie w postaci

a+X→Y +b

lub
X(a,b)Y.

Pod słowem cza̧stka należy tu rozumiéc zarówno cza̧stkȩ elementarna̧, taka̧ jak np.
proton p, neutron n, elektron e, neutrinoν, foton γ, jak i bardziej złȯzony twór, jak
np. ja̧dro helu4He, czyli cza̧stkȩα, lub ja̧dro jeszcze ciȩ̇zsze.

Pȩd, moment pȩdu i energia sa̧ zachowane podczas reakcji ja̧drowych. Zasada
zachowania dwu pierwszych wielkości okrésla kinematyczne warunki przebiegu
reakcji i z naszego punktu widzenia nie wymaga dokładniejszej dyskusji. Bli̇z-
szego omówienia wymagaja̧ natomiast konsekwencje zasady zachowania energii.

W sposób najbardziej ogólny zasadȩ zachowania energii w reakcjach
ja̧drowych mȯzemy wyrazíc za pomoca̧ równania

E(a,X)+ (Ma+MX)c2 = E(b,Y)+ (Mb+MY)c2, (8.25)

gdzieE(a,X) i E(b,Y) przedstawiaja̧ energie kinetyczne (w układzieśrodka masy)
cza̧stek przed i po reakcji. Zanim pokażemy, w jaki sposób mȯzna skorzystác
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z równania energii przy wyznaczaniu interesuja̧cej nas wydajnósci energetycznej
reakcji ja̧drowych, przypomnijmy kilka podstawowych poje¸ć i faktów z dziedziny
fizyki ja̧drowej.

Dla naszych celów wystarczy, jeżeli ja̧dro atomowe wyobrazimy sobie w po-
staci układu nukleonów (protonów i neutronów) zwia̧zanegokrótkozasiȩgowymi
siłami ja̧drowymi. Poniewȧz odległósci nukleonów w ja̧drach sa̧ duże w porów-
naniu z rozmiarami samych nukleonów, można przyjá̧c, że po wej́sciu w skład
ja̧dra nukleony nie traca̧ swojej identyczności. O rodzaju ja̧dra decyduja̧ liczby
tworza̧cych je protonówZ i neutronówN. Poniewȧz kȧzdy proton jest obdarzony
elementarnym ładunkiem dodatnim, liczbaZ okrésla jednoczésnie całkowity ła-
dunek elektryczny ja̧dra. Masȩ ja̧dra określa ła̧czna liczba protonów i neutronów,
czyli liczba masowaA = N+Z. Powszechnie u̇zywanym symbolem ja̧draX o
liczbie masowejA, ładunkuZ i liczbie neutronówN jest

A
ZXN, np. 41

20Ca21.

Liczby N i Z sa̧ czȩsto pomijane w powyższym symbolu: liczbaZ decyduje o wła-
snósciach chemicznych atomu i jest jednoznacznie określona chemicznym symbo-
lem pierwiastka. LiczbaN jest ró̇znica̧ liczbA i Z, wobec czego nie wnosi nie-
zalėznej informacji. Ja̧dra o takiej samej liczbieZ i różnych liczbach neutronów
nazywamyizotopami.

Dokładne pomiary mas ja̧der atomowych wykazały,że masa ja̧dra o liczbie
masowejA = N+Z jest zawsze nieco mniejsza od sumy masN neutronów iZ pro-
tonów. ówdefekt masyjest równyenergii wia̧zaniauwalnianej podczas ła̧czenia
siȩ nukleonów w ja̧dro. Energia wia̧zania jest wiȩc określona za pomoca̧ równania

B(Z,N) = (ZMH +NMn−MZ,N)c2, (8.26)

gdzieMH jest masa̧ protonu,Mn – masa̧ neutronu iMZ,N – masa̧ ja̧dra(Z,N). W ten
sposób zdefiniowana energia wia̧zania jest zawsze dodatnia. Masy cza̧stek i ja̧der
wygodnie jest wyrȧzác w jednostkach MeV/c2, dziȩki czemu energia wia̧zania zo-
staje automatycznie wyrażona w MeV. Oczywisty czynnikc2 zazwyczaj pomija
siȩ wyrȧzaja̧c równiėz masy w MeV.

Zalėznósć energii wia̧zania (liczonej na jeden nukleon) od liczby masowejA
dla ja̧der trwałych jest przedstawiona na Rys. 8.2. Osia̧gaona maksimum w po-
bliżu liczby masowejA = 60, tzn. dla izotopów o masie zbliżonej do masẏzelaza.
Istnienie tego maksimum nasuwa natychmiast wniosek,że energiȩ mȯzna czerpác
zarówno z syntezy pierwiastków lżejszych oḋzelaza, jak i z rozszczepienia ja̧der
od żelaza ciȩ̇zszych. Reakcje odwrotne, tzn. rozszczepianie ja̧der lekkich i synteza
ja̧der ciȩ̇zkich sa̧ reakcjami endotermicznymi i wymagaja̧ doprowadzenia energii z
zewna̧trz.
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Rys. 8.2 Energia wia̧zania na jeden nukleon trwałych ja̧der o różnych liczbach masowych
A. Najwiȩksza̧ energiȩ wia̧zania ma ja̧drożelaza56

26Fe. Du̇za̧ energiȩ wia̧zania, a zarazem i
trwałość, ma ja̧dro helu42He czyli cza̧stkaα.

Podczas reakcji ja̧drowych obowia̧zuje jeszcze jedna zasada zachowania,
stwierdzaja̧ca,̇ze w reakcjach ja̧drowych całkowita liczba nukleonów (protonów
i neutronów) nie ulega zmianie. Z zasady tej wynika,że

AaMu +AXMu = AbMu +AYMu, (8.27)

gdzieAa,AX itd. oznaczaja̧ liczby nukleonów zawartych w reaguja̧cychja̧drach,
Mu jest masa̧ jednostki masy atomowej, która̧ przyjmuje siȩ umownie jako jedna̧
dwunasta̧ masy neutralnego atomu12C i która w przyjȩtych wẏzej jednostkach
energetycznych jest równa 931,478 MeV. Mnoża̧c równanie (8.27) przezc2, a
nastȩpnie odejmuja̧c je stronami od równania energii (8.25), otrzymujemy

E(a,X)+ (Ma−AaMu)c
2 +(MX−AXMu)c

2 =

= E(b,Y)+ (Mb−AbMu)c
2 +(MY−AYMu)c

2. (8.28)
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Dla kȧzdego ja̧dra(A,Z) można zdefiniowác wielkósć

∆MA,Z = (MA,Z−AMu)c
2 =

(

MA,Z

Mu
−A

)

Muc
2 = 931,478(M′A,Z−A), (8.29)

gdzie M′A,Z jest masa̧ ja̧dra(A,Z) wyrażona̧ w jednostkach masy atomowej.
Korzystaja̧c z tej definicji, otrzymujemy nastȩpuja̧ca̧ postác równania (8.28):

E(a,X)+ ∆Ma+ ∆MX = E(b,Y)+ ∆Mb+ ∆MY,

z której wynika wyrȧzenie na ła̧czna̧ energiȩ kinetyczna̧ produktów końcowych
reakcji

E(b,Y) = E(a,X)+ ∆Ma+ ∆MX−∆Mb−∆MY = E(a,X)+Q. (8.30)

Wielkość Q jest zyskiem energetycznym reakcji. Wydzielana energia przeja-
wia siȩ w postaci energii kinetycznej produktów reakcji lub w postaci promienio-
waniaγ. Zazwyczaj wielkósć Q dopisujemy po prawej stronie równania reakcji,
przy czym liczba dodatnia oznacza wydzielanie siȩ energiiw reakcji, natomiast
liczba ujemna oznacza,że reakcja jest endotermiczna. Zmierzone wartości∆M dla
ja̧der najwȧzniejszych z astrofizycznego punktu widzenia sa̧ zebrane w Tabeli 8.1.
Korzystaja̧c z zawartych w niej danych łatwo można znaleź́c energie wydzielane
(lub pochłaniane) w dowolnej możliwej reakcji ja̧drowej. Na przykład reakcja, w
wyniku której zderzenie ja̧dra deuteru D z ja̧drem wȩgla12C prowadzi do powsta-
nia izotopu wȩgla13C i protonu,

D+ 12C→ 13C+ p

ma wartósć Q

Q = ∆M(D)+ ∆M(12C)−∆M(13C)−∆M(p) =

= 13,13+0,0−3,12−7,29= 2,72 MeV

Podobnie, reakcja zderzenia dwóch ja̧der wȩgla,

12C+ 12C→ 24Mg+ γ

ma wartósć Q = 0,0+0,0+13,93= 13,93 MeV.
Tempo i wydajność reakcji ja̧drowych . Siły ja̧drowe charakteryzuja̧ siȩ bar-

dzo krótkim zasiȩgiem. Zajście reakcji ja̧drowej wymaga zbliżenia siȩ do siebie
dwóch reaguja̧cych cza̧stek na odległość porównywalna̧ z obszarem działania tych
sił, tj. na odległósć porównywalna̧ z rozmiarami ja̧der atomowych, ok. 10−13 cm.
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Tabela 8.1

Wartósci nadwẏzek masy∆M w MeV dla kilku pierwiastków wȧznych z punktu widzenia
reakcji ja̧drowych przebiegaja̧cych w gwiazdach

Z ja̧dro A ∆M Z ja̧dro A ∆M Z ja̧dro A ∆M

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 C 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 5,345 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 -4,737 12 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 ja̧draX, takie jakie ”widzi” cza̧stkaa poruszaja̧ca siȩ wzglȩdem
niego z prȩdkóscia̧v, sa̧ scharakteryzowane przez przekrój czynnyσ(v). Informa-
cje o tej wielkósci uzyskujemy z eksperymentów dotycza̧cych rozpraszaniacza̧stek
na ja̧drachX. W pierwszym przybli̇zeniu mȯzna przyjá̧c, że efektywny przekrój
czynny na zderzenia, które moga̧ prowadzić do reakcji ja̧drowych, jest odwrotnie
proporcjonalny do kwadratu wzglȩdnej prȩdkości cza̧stek,σ(v)≈ v−2.

Jėzeli liczbȩ ja̧derX w jednostce objȩtósci oznaczymy przezNX, to ich
ła̧czna powierzchnia bȩdzie równaNXσ(v). Podobnie, oznaczaja̧c przezNa

liczbȩ cza̧steka w jednostce objȩtósci, strumién cza̧steka o prȩdkósci v mo-
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Rys. 8.3Przebieg energii potencjalnej w ja̧drze.

żemy zapisác w postaci iloczynuNav. Zatem liczba zderzén miȩdzy ja̧dramiX i
cza̧stkamia, zachodza̧cych w jednostce czasu w jednostce objȩtości bȩdzie równa
NXσ(v)Navdv. Sa̧ to tylko te zderzenia, które zachodza̧ z prȩdkościa̧ wzglȩdna̧
zawarta̧ w przedzialev,v+dv.

Samo zderzenie nie oznacza jeszcze zajścia reakcji. W prostym obrazie kwan-
towomechanicznym ja̧dro atomowe jest sferycznie symetryczna̧ studnia̧ potencjału
krótkozasiȩgowych sił ja̧drowych, w której określone sa̧ poziomy energii nukle-
onów zwia̧zanych na trwałe w ja̧drze (Rys. 8.3). Ponieważ ja̧dro jako całósć
jest obdarzone ładunkiem elektrostatycznym+Ze, studnia potencjału jest oto-
czona wałem potencjału elektrostatycznego, który działa odpychaja̧co na wszystkie
zewnȩtrzne cza̧stki o ładunku dodatnim.

Zgodnie z zasadami mechaniki klasycznej, nadbiegaja̧ca cza̧stkaa, która w
nieskónczonósci ma wzglȩdem ja̧dra energiȩEa może zbli̇zyć siȩ do niego co naj-
wyżej na odległósć ra, wiȩksza̧ od zasiȩgu sił ja̧drowych. Mechanika kwantowa
przewiduje jednak,̇ze istnieje skónczone prawdopodobieństwo zaj́scia tzw.efektu
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tunelowego, w wyniku którego cza̧stka o energiiEa przeniknie przez barierȩ po-
tencjału i znajdzie siȩ w obszarze działania sił ja̧drowych. Prawdopodobiénstwo to
można obliczýc teoretycznie, rozwia̧zuja̧c kwantowomechaniczne równanie ruchu
cza̧stki swobodnej w pobliżu bariery kulombowskiej. Zalėznósć tego prawdopo-
dobiénstwa od prȩdkósci jest typu

Pp(v)∼ exp

(

−4π2ZaZXe2

h

1
v

)

.

Zgodnie z intuicja̧, prawdopodobieństwo przenikniȩcia przez barierȩ kulombowska̧
jest tym wiȩksze, im bariera ta jest niższa (jej wysokósć w skali energii jest okre-
ślona przez iloczyn ładunkówZaZX) i im wiȩksza jest prȩdkósć (energia) cza̧stki.

Przenikniȩcie nadbiegaja̧cej cza̧stki do ja̧dra nie gwarantuje jeszcze
zapocza̧tkowania reakcji. O tym czy reakcja zajdzie, czy nie zajdzie, decy-
duje prawdopodobiénstwo reakcjiPN, które na ogół słabo zależy od wzglȩdnej
prȩdkósci cza̧stek, natomiast silnie zależy od ich rodzaju i typu oddziaływán. In-
formacji o wielkósci PN dostarczaja̧ obliczenia teoretyczne oraz pomiary laborato-
ryjne.

Wszystkie wẏzej wymienione wielkósci decyduja̧ ła̧cznie o tym, jakie bȩdzie
tempo zachodzenia reakcji, które możemy przedstawić w postaci

r =
Z ∞

0
NaNXvσ(v)Pp(v)PN f (v)dv, (8.31)

gdzie f (v) jest rozkładem prȩdkósci cza̧stek.Tempo reakcji rinformuje o liczbie
reakcji danego rodzaju zachodza̧cych w jednostce czasu w jednostce objȩtósci ma-
terii zawieraja̧cejNa i NX elementów wyj́sciowych reakcji. Z wielkóscia̧ ta̧ jest
bezpósrednio zwia̧zanýsredniczas reakcjizdefiniowany jako

t =
NX

r
, (8.32)

czyli czas, w cia̧gu którego w danych warunkach gȩstości i temperaturýsrednio
jedna cza̧stkaX wchodzi w reakcjȩ z cza̧stka̧a.

Jėzeli z kȧzda̧ reakcja̧ zwia̧zane jest wydzielenie energiiQ, to ilość energii
uwalniana w jednostce czasu w jednostce masy jest równa

ερ = rQ.

Stwierdzenie, które z reakcji ja̧drowych moga̧ przebiegać we wnȩtrzach
gwiazd, wymaga znajomości prawdopodobiénstw i temp reakcji miȩdzy cza̧stkami
i ja̧drami obecnymi w materii gwiazdowej. Niezbȩdnych informacji na ten te-
mat dostarcza dzisiejsza fizyka ja̧drowa. Ponieważ głównym składnikiem materii
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we Wszech́swiecie jest wodór, należy przede wszystkim wziá̧c pod uwagȩ reakcje
zachodza̧ce z udziałem ja̧der tego pierwiastka, czyli protonów. Na znaczenie reak-
cji ja̧drowych prowadza̧cych do przemiany wodoru w hel po raz pierwszy zwrócił
uwagȩ Hans Bethe w 1939 r. Reakcjami tego typu, które odgrywaja̧ istotna̧ rolȩ w
produkcji energii we wnȩtrzach gwiazd, sa̧ cykl pp i cykl CNO.

Cykl proton–proton (cykl lub ła ńcuch pp). Najprostsze reakcje, które moga̧
przebiegác w czystym wodorze, tworza̧ tzw. cykl ppI. Składaja̧ siȩ nań nastȩpuja̧ce
reakcje:

1H+ 1H → 2D+e+ + ν+1,44 Mev (7,9·109 lat), (8.33a)
2D+ 1H → 3He+ γ+5,49 MeV (4,4·10−8 lat = 1,3 s), (8.33b)

3He+ 3He→ 4He+ 1H+ 1H+12,85 MeV (2,4·105 lat). (8.33c)
Po prawej stronie kȧzdego równania reakcji podane sa̧ wartości Q w MeV

oraz w nawiasach – tempa reakcji obliczone dlaX = Y = 0,5, ρ = 100 g cm−3

i T = 15·106, co odpowiada w przybliżeniu warunkom panuja̧cym we wnȩtrzu
Słońca.

Pierwsza reakcja cyklu polega na poła̧czeniu dwóch protonów w ja̧dro deu-
teru, przy czym powstaja̧ jeszcze dwie cza̧stki: dodatni elektron (pozyton)e+ i
neutrinoν. Pozyton, który jest antycza̧stka̧ elektronu, nie może istniéc trwale w
otoczeniu zwykłej materii i niemal natychmiast po swoim powstaniu anihiluje z
jednym z napotkanych elektronów. W wyniku procesu anihilacji w miejsce pary
elektron–pozyton pojawiaja̧ siȩ dwa kwanty promieniowania γ o ła̧cznej energii
równej sumie mas spoczynkowych obu cza̧stek: 2mec

2 = 1,022 MeV. Energia ta
jest wliczona w podane ciepło reakcjiQ. Trwałymi produktami reakcji sa̧ ja̧dro
deuteru 2D, które pozostaje w miejscu przebiegu reakcji oraz neutrino. Neutrino
jest cza̧stka̧ trwała̧, o bardzo małej masie spoczynkowej (mniejszej od ok. 0.5 eV) i
bardzo małym (rzȩdu 10−44 cm2) przekroju czynnym na oddziaływanie z materia̧.
Neutrino mȯze bez przeszkód przenikna̧ć nawet przez cała̧ gwiazdȩ i opuścíc ja̧ na
zawsze, unosza̧c przy tym cała̧ energiȩ kinetyczna̧ uzyskana̧ w czasie reakcji.́sred-
nia wartósć tej energii, wynikaja̧ca z dokładniejszego rozważenia kinetyki reakcji,
jest równa 0,26 MeV.́sredni zysk energetyczny pierwszej reakcji cyklu jest wiȩc
równy 1,44−0,26= 1,18 MeV.

Omawiana reakcja poła̧czenia siȩ dwóch protonów w jedno ja¸dro deuteru mȯze
zaj́sć tylko wtedy, jėzeli protony zbli̇za̧ siȩ do siebie na odległość rzȩdu 10−13

cm. W tej odległósci potencjał odpychaja̧cy miȩdzy dwoma dodatnimi ładunkami
elementarnymi jest równy

e2

r
≈ 1,4 MeV.

W temperaturze wnȩtrza Słońca (ok. 1,5 ·107 K) średnia energia kinetyczna pro-
tonów jest rzȩdu 1 keV, czyli tysia̧ckrotnie mniejsza od oddzielaja̧cej je bariery
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 ppI

ppII

ppIII 

Rys. 8.4Reakcje cyklu proton – proton

kulombowskiej. Szansȩ na jej pokonanie maja̧ tylko bardzonieliczne cza̧stki z
wysokoenergetycznego krańca rozkładu maxwellowskiego. Jest ich jednak zbyt
mało, by były one w stanie podtrzymać przebieg reakcji w rozsa̧dnym tempie. O
tym, że reakcja jednak zachodzi, decyduje efekt tunelowy. Chociaż jego praw-
dopodobiénstwo dla cza̧stek o energiach rzȩdu 1 keV jest również bardzo małe,
to jednak bardzo szybko wzrasta ze wzrostem energii cza̧stek. Wzrost prawdopo-
dobiénstwa penetracji z energia̧ cza̧stki z jednej strony i malenie liczby cza̧stek o
coraz to wiȩkszej energii – z drugiej strony, sprawiaja̧,że o przebiegu omawia-
nej reakcji w warunkach wnȩtrza Słońca decyduja̧ protony o energii kinetycznej
rzȩdu 20 keV. Znaczy to,̇ze o reakcji przemiany wodoru w hel na Słońcu decyduja̧
tylko cza̧stki z wa̧skiego ”marginesu” rozkładu Maxwella.Fakt ten jest bardzo
wydajnym ”regulatorem” przebiegu tej reakcji, chronia̧c materiȩ przed gwałtowna̧
przemiana̧ w materiȩ innego rodzaju i zapewniaja̧c gwiazdom długi czaṡzycia w
tej fazie ewolucyjnej.

Nastȩpna reakcja cyklu ppI, polegaja̧ca na poła̧czeniu powstałego w poprzed-
niej reakcji ja̧dra deuteru z protonem i wytworzeniu ja̧dralekkiego helu3He, za-
chodzi niemal natychmiast. Jeżeli materia składa siȩ wyła̧cznie z wodoru, to cykl
zamyka reakcja (8.33c), w wyniku której dwa ja̧dra3He ła̧cza̧ siȩ w jedno ja̧dro
4He, uwalniaja̧c przy tym dwa protony. Zwróćmy uwagȩ,̇ze wytworzenie jednego
ja̧dra4He wymaga dwukrotnego zajścia reakcji (8.33a) i (8.33b).

Zakónczenie cyklu mȯze jednak wygla̧dác inaczej, jėzeli w materii wystȩpuja̧
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równiėz ja̧dra4He ba̧dź jako składnik materii pierwotnej, ba̧dź jako produkt cyklu
ppI. Wówczas równolegle z reakcja̧ (8.33c) może przebiegác równiėz reakcja

3He+ 4He→ 7Be+ γ+1,586 MeV (9,7·105lat). (8.34)

Ja̧dro berylu7Be jest nietrwałe i szybko, w nastȩpstwie reakcji wychwytubeta,
ulega przemianie w ja̧dro litu

7Be+e→7 Li + ν+0,861 MeV (3,9·10−1lat). (8.35)

Powstaja̧ce przy tym ja̧dro litu7Li ulega zniszczeniu w reakcji z protonem

7Li + 1H→4 He+4 He+17,347 MeV (1,8·10−5 lat = 9,5min). (8.36)

Ja̧dra litu sa̧ tak szybko usuwane z materii, w której zachodzi przemiana
wodoru w hel, że ich równowagowa obfitósć jest praktycznie równa zeru. Lit
istnieja̧cy obecnie we Wszechświecie nie mȯze wiȩc býc produktem cyklu pp.
Przeciwnie, rozpoczȩcie reakcji termoja̧drowych we wnȩtrzach gwiazd prowadzi
bardzo szybko do usuniȩcia wszystkich istnieja̧cych poprzednio ja̧der litu. Po-
niewȧz lit wystȩpuje dósć obficie w materii miȩdzygwiazdowej, z której powstaja̧
gwiazdy, wiȩc wykrycie litu w atmosferze gwiazdy jest uważane za oznakȩ jej
młodego wieku. Przypuszcza siȩ,że lit wystȩpuja̧cy w materii miȩdzygwiazdowej
jest produkowany podczas wybuchów supernowych.

Reakcje (8.34)–(8.36) kończa̧ siȩ równiėz wytworzeniem nowego ja̧dra4He i
nosza̧ nazwȩ cyklu ppII. W warunkach typowego wnȩtrza gwiazdowego reakcja
(8.35) ma równiėz reakcjȩ alternatywna̧, która daje pocza̧tek cyklowi ppIII,

7Be+ 1H→ 8B+ γ+0,135 MeV (6,6 lat). (8.37)

Ja̧dro boru8B w wyniku rozpadu beta zmienia siȩ we wzbudzone ja̧dro berylu,
które z kolei rozpada siȩ natychmiast na dwa ja̧dra helu,

8B → 8Be+e+ + ν
8Be → 4He+ 4He

}

+18,07 MeV (3·10−8 lat = 1s)

Zatem kóncowym efektem cyklu ppIII jest również wytworzenie nowego ja̧dra
helu.

Wszystkie trzy wersje cyklu proton–proton daja̧ taki sam wynik: z czterech
ja̧der wodoru powstaje jedno ja̧dro helu i dwa neutrina. Wszystkie inne cza̧stki i
ja̧dra biora̧ce udział w przedstawionych wyżej reakcjach, albo istnieja̧ tylko przej-
ściowo albo, tak jak ja̧dro helu w gałȩziach ppII i ppIII, sa¸ tylko katalizatorami
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reakcji i po zakónczeniu cyklu powracaja̧ do materii w niezmienionej postaci. Cał-
kowita energia uwalniana we wszystkich trzech cyklach jestoczywíscie taka sama
i wynosi

4∆M(1H)−∆M(4He) = 4·7,29−2,42= 26,74 MeV.

Różne sa̧ natomiast ilości energii unoszone przez neutrina:

ppI :
2·0,263
26,74

= 2%,

ppII :
0,263+0,80

26,74
= 4%,

ppIII :
0,263+7,2

26,74
= 27%.

Wszystkie reakcje cyklu pp przedstawione sa̧ na Rys. 8.4.

Cykl CNO . Wiȩkszósć gwiazd (oprócz niektórych obiektów populacji II) jest
zbudowana z materii zawieraja̧cej znaczna̧ domieszkȩ pierwiastków ciȩ̇zkich. Roz-
ważenia wymagaja̧ zatem również reakcje zachodza̧ce z ich udziałem. Potencjal-
nymi reagentami sa̧ pierwiastki o niezbyt dużym ładunku ja̧der, otoczone niezbyt
wysokimi barierami potencjału, a wystȩpuja̧ce wystarczaja̧co obficie, by reakcje z
ich udziałem miały licza̧cy siȩ wkład do bilansu energetycznego materii. Okazało
siȩ,że konkurencyjne w stosunku do cyklu pp moga̧ być reakcje z udziałem wȩgla,
azotu i tlenu, czyli tzw. cykl CNO. Reakcje tego cyklu sa̧ przedstawione na Rys.
8.5.

Szésć pierwszych reakcji nosi nazwȩ cyklu wȩglowo–azotowego(CN). Ele-
mentami wyj́sciowymi sa cztery protony i jedno ja̧dro12C. Wȩgiel odgrywa tu
rolȩ katalizatora: zapocza̧tkowuje łańcuch reakcji, w wyniku których cztery ja̧dra
wodoru ła̧cza̧ siȩ w jedno ja̧dro helu, ale jest odzyskiwany w ostatniej reakcji cy-
klu. Energetyczny zysk cyklu wȩglowego jest oczywiście taki sam jak cyklu pp, z
ta̧ tylko ró̇znica̧,że tym razem neutrina unosza̧ energiȩ 0,72 MeV przy rozpadzie
ja̧dra13N i 0,98 MeV przy rozpadzie ja̧dra15O. średnia energia uzyskiwana przez
materiȩ gwiazdowa̧ jest wiȩc równa 25,04 MeV.

Ostatnia reakcja cyklu wȩglowego może jednak z prawdopodobieństwem rów-
nym 4· 10−4 zakónczýc siȩ wytworzeniem ja̧dra16O, zgodnie z reakcja̧ siódma̧
na Rys. 8.5. Nastȩpne trzy reakcje kończa̧ siȩ wytworzeniem ja̧dra helu i ja̧dra
14N. W tym sensie ostatnie cztery reakcje tworza̧ oddzielny cykl azotowo–tlenowy
(NO) przemiany wodoru w hel, zależny tylko od obecnósci w materii wodorowej
domieszek azotu i tlenu. Oba cykle sa̧ ze soba̧ zwia̧zane za pośrednictwem ja̧dra
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Rys. 8.5Cykl reakcji CNO

14N. Zwróćmy uwagȩ,̇ze cykl CNO mȯzna rozpoczá̧c od dowolnego spósród ja̧der
12C, 13C, 14N, 15N, 16O i 17O. Niezalėznie od tego, jaki jest pocza̧tkowy skład
materii, jėzeli tylko wystȩpuje w niej co najmniej jedno z tych ja̧der,to wczésniej
czy później cykl CNO doprowadzi do pojawienia siȩ pozostałych ja̧der.

Z porównania charakterystycznych czasów reakcji wynika jednak, że czȩ́sć
NO cyklu zachodzi zdecydowanie wolniej i jej wpływ na tworzenie siȩ helu jest
niewielki. Reakcje cyklu wȩglowo-azotowego CN zachodza̧znacznie szybciej
i szybciej tėz dochodza̧ do stanu równowagi. Porównuja̧c ze soba̧ tempa po-
szczególnych reakcji łatwo zrozumieć, że w pierwszym okresie po wła̧czeniu cy-
klu CN zachodza̧ przede wszystkim trzy pierwsze reakcje, w wyniku których
wiȩkszósć ja̧der 12C i 13C (ok. 98%) zamienia siȩ w ja̧dra14N. Dopiero po
osia̧gniȩciu odpowiednio dużego stȩ̇zenia ja̧der14N zaczyna wydajnie zachodzić
reakcja czwarta, stanowia̧ca konieczny etap pośredni przed wytworzeniem ja̧dra
helu i odtworzeniem ja̧dra wȩgla. W typowych warunkach wne¸trz gwiazdowych,
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Rys. 8.6 Stosunki obfitósci poszczególnych ja̧der CNO dla cykli równowagowych w
różnych temperaturach.

cykl wȩglowy osia̧ga stan równowagi po upływie kilku czasów charakterystycz-
nych reakcji pierwszej. Zrównoważony przebieg cyklu CNO zachodzi przyścísle
okréslonych stosunkach obfitości ja̧der biora̧cych udział w reakcjach. Równowa-
gowe stosunki obfitósci najwȧzniejszych ja̧der sa̧ przedstawione w funkcji tempe-
ratury na Rys. 8.6.

Zwróćmy uwagȩ,̇ze wynikiem cyklu równowagowego jest duży i praktycznie
niezalėzny od temperatury stosunek13C/12C. Stosunek tych izotopów rzȩdu 0,25
obserwuje siȩ w gwiazdach wȩglowych.

W wiȩkszósci gwiazd czerpia̧cych energiȩ z termoja̧drowej przemiany wodoru
w hel cykle pp i CNO przebiegaja̧ równolegle. O tym, który z nich dominuje w
produkcji energii, decyduje wzglȩdna obfitość wodoru, helu i ja̧der CNO oraz tem-
peratura. Przyjmuja̧c dla przykładuZCN/X = 0,02, tzn. wartósć charakterystyczna̧
dla gwiazd populacji I, a tak̇ze ρX2 = 100 g cm−3, dostajemy z dokładnych obli-
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Rys. 8.7Wydajnósci energetyczne najważniejszych cykli w funkcji temperatury. Aby
otrzymác energie w W/kg nalėzy wielkości podane na wykresie pomnożyć przezρX2 dla
cyklu pp, przezρXZCN dla cyklu CNO i przezρ2Y3 dla cyklu 3α, gdzieρ jest gȩstóscia̧.

czén wydajnósci energetyczne przedstawione na Rys. 8.7.
Dla obu cykli istnieja̧ tėz wygodne formuły interpolacyjne przedstawiaja̧ce w

sposób analityczny wydajności energetyczne w funkcji temperatury:

εpp = ε1 ρ X2
(

T
106

)ν
,

εCNO = ε1 ρ X ZCN
(

T
106

)ν
.

(8.38)

Wartósci ε1 w J/g i wykładniki ν sa̧ podane w Tabeli 8.2. Zwróćmy uwagȩ na
bardzo silna̧ zalėznósć wydajnósci energetycznej obu cykli (zwłaszcza cyklu CNO)
od temperatury.

Reakcje 3α. Opisane wẏzej reakcje prowadza̧ ostatecznie do zasadniczej
zmiany składu chemicznego materii: wodór ulega wyczerpaniu, a jego miejsce zaj-
muje hel. Ewentualne dalsze reakcje ja̧drowe musza̧ zatem zachodzíc z udziałem
helu.
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Biora̧c pod uwagȩ,̇ze liczba protonów i neutronów w ja̧drze wȩgla jest taka
sama jak w trzech cza̧stkachα (ja̧drach helu), w sposób naturalny nasuwa siȩ
przypuszczenie,̇ze hel mȯze býc dobrym materiałem wyjściowym dla reakcji
3 4He→ 12C+ γ. Traktowana dosłownie reakcja ta wymagałaby jednoczesnego
zbliżenia siȩ na odległości ja̧drowe trzech czastekα. Prawdopodobiénstwo takiego
zdarzenia jest jednak tak małe,że reakcja ta jest zupełnie wykluczona w warunkach
normalnych wnȩtrz gwiazdowych. Z drugiej strony, trudno jest równiėz spodzie-
wać siȩ,że ja̧dra ciȩ̇zsze od helu moga̧ być budowane przez przyła̧czanie kolejnych
protonów, poniewȧz w przyrodzie nie ma trwałych ja̧der o masie atomowejA = 5.

Tabela 8.2
Parametryε1 i ν w równaniu (8.38)

pp CNO

T/106 logε1 ν T/106 logε1 ν

4 - 6 -13,84 6 12 - 16 -29,2 20
6 - 10 -13,04 5 16 - 24 -26,8 18
9 - 13 -12,56 4,5 21 - 31 -24,1 16
11 - 17 -12,02 4 24 - 36 -22,6 15
16 - 24 -11,40 3,5 36 - 50 -19,5 13

Reakcja 3α zachodzi w dwóch etapach, z których pierwszy prowadzi do wy-
tworzenia nietrwałego izotopu berylu

4He+4He⇀↽ 8Be−92 keV. (8.39)

Ja̧dro8Be rozpada siȩ po upływiésrednio 2,6 · 10−16 s. średni czaṡzycia ja̧dra
berylu, chociȧz bardzo krótki, jest jednak dłuższy ni̇z czas trwania zwykłego zde-
rzenia dwóch czastekα w procesie elastycznego rozpraszania i wystarcza, by w
materii ustaliła siȩ pewna niewielka koncentracja ja̧der8Be. Uzyskamy ja̧ bez
trudu, stosuja̧c do reakcji (8.39) formułȩ Sahy. W analogii do procesu jonizacji,
ja̧dro berylu mȯzemy uwȧzác za ”atom neutralny”, jedna̧ cza̧stkȩα - za ”atom
zjonizowany”, a druga̧ - za ”elektron”. W odróżnieniu od zwykłej jonizacji tym
razem ”energia jonizacji” jest ujemna; utworzenie ”neutralnego atomu” wymaga
doprowadzenia do układu 92 keV energii. Dla takiego przypadku równanie Sahy
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ma postác
N(α)

N(8Be)
N(α) =

(

2π mα kT
h2

)3/2

exp
(

− χr

kT

)

. (8.40)

Poniewȧz spiny wszystkich reaguja̧cych ja̧der sa̧ równe zeru, wszystkie wagi sta-
tystyczne wystȩpuja̧ce w formule Sahy sa̧ równe jedności.

Podstawiaja̧c w równaniu (8.40)χr =−92 keV oraz stałe atomowe (mα ozna-
cza masȩ cza̧stkiα), otrzymujemy

N(8Be)
N(α)

= 1,87·10−33 N(α)

(

T
108

)−3/2

·10
−4,64·108

T . (8.41)

łatwo mȯzna sta̧d obliczýc, że np. w temperaturze 108 K, nawet przy stosun-
kowo du̇zych gȩstósciach rzȩdu 1029 cm−3, jedno ja̧dro berylu przypadásrednio
na 109 ja̧der helu. Chóc koncentracja ta wydaje siȩ bardzo mała, to jednak jest ona
wystarczaja̧ca, by zachodziła druga reakcja cyklu

8Be+4 He→12 C+ γ. (8.42)

Reakcja 3α kończy siȩ zatem przemiana̧ trzech ja̧der helu w trwałe ja̧dro 12C. Z
Tabeli 8.1 łatwo odczytác, że zysk energetyczny wynosi przy tym 7,274 MeV.
Charakterystyczna̧ cecha̧ reakcji 3α jest silna zalėznósć wydajnósci energetycz-
nej od temperatury. Na przykład w temperaturach bliskich 108 K (patrz tėz Rys.
8.7)

ε3α ≈ 4,4·10−15 ρ2 X3
(

T
108

)40

J g−1 s−1.

Konsekwencja̧ tak dramatycznej zależnósci od temperatury jest wyraźna koncen-
tracja produkcji energii w centrum gwiazdy. W wysokich temperaturach i przy du-
żych gȩstósciach gaz helowy mȯze stác siȩ ”wybuchowy” w tym sensie,̇ze nawet
niewielki wzrost temperatury może gwałtownie przyspieszyć proces uwalniania
energii ja̧drowej. W centralnych obszarach gwiazd, podtrzymywanych przez ci-
śnienie zdegenerowanego gazu elektronowego, zapocza̧tkowanie reakcji 3α może
nastȩpowác w sposób wybuchowy w postaci tzw.błysku helowego.

Reakcja 3α jest głównym źródłem energii w materii składaja̧cej siȩ wyła̧cznie
z helu. Tempo tej reakcji, proporcjonalne do trzeciej potȩgi wzglȩdnej obfitósci
helu, maleje dósć szybko, w miarȩ jak coraz wiȩcej ja̧der helu ulega przemianie w
wȩgiel. Z kolei, wzrost obfitósci wȩgla sprzyja zapocza̧tkowaniu reakcji

12C+4 He→16 O+ γ+7,161 MeV. (8.43)

Powstaja̧ce w te sposób ja̧dra tlenu wchodza̧ w kolejna̧ reakcjȩ z helem

16O+4 He→20 Ne+ γ+4,73 MeV, (8.44)
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przy czym ja̧dra neonu szybko ulegaja̧ zniszczeniu w reakcji

20Ne+4 He→24 Mg+ γ+9,31 MeV. (8.45)

W tym samym zakresie temperatur (T7− T10) możliwe sa̧ ponadto dalsze
reakcje z udziałem cza̧stekα prowadza̧ce do budowy coraz ciȩższych ja̧der:

28Si(α,γ)32S; 32S(α,γ)36Ar; 36Ar(α,γ)40Ca; 40Ca(α,γ)44Ti; 44Ti(α,γ)48Cr;
48Cr(α,γ)52Fe; 52Fe(α,γ)60Zn.

Możliwość zachodzenia reakcji konkurencyjnych w stosunku do prostego cy-
klu 3α komplikuje nieco obliczenia wydajności energetycznej procesów ”palenia”
helu oraz przewidywania odnosza̧ce siȩ do obfitości pierwiastków w materii po ich
zakónczeniu. Pocza̧tkowo cała energia pochodzi z reakcji 3α. W miarȩ wyczerpy-
wania siȩ helu i wzrostu liczby ja̧der wȩgla tempo powstawania ja̧der12C w pro-
cesie 3α staje siȩ porównywalne z tempem reakcji12C(α,γ)16O. Poniewȧz zysk
energetyczny obu reakcji jest niemal taki sam, równoległy przebieg obu reakcji
praktycznie podwaja ilósć wydzielanej energii. Obok wȩgla, jako produkty koń-
cowe, pojawiaja̧ siȩ ja̧dra tlenu, neonu, magnezu i innychpierwiastków ciȩ̇zkich
powstaja̧cych w wyniku kolejnych reakcji wychwytuα. Ich obfitósć końcowa za-
leży od warunków, w jakich przebiegały te reakcje oraz od obfitości pierwiastków
w materii wyj́sciowej. Z grubsza mȯzna jednak kóncowy skład materii powia̧zać
z masa̧ gwiazdy: w gwiazdach o umiarkowanych masach, mniejszych od ok. 10
M⊙, produktami reakcji przemiany helu sa̧ przede wszystkim12C i 16O. W gwiaz-
dach o masach wiȩkszych od ok. 10M⊙ niemal cały hel ulega przemianie w16O.
Produkcja znaczniejszych ilości ja̧der ciȩ̇zszych wymaga wẏzszych temperatur i
może býc wydajna tylko w gwiazdach o masach znacznie wiȩkszych od 20M⊙.

Synteza ja̧der ciȩ̇zkich. Niezalėznie od trudnósci z okrésleniem składu che-
micznego materii po zakónczeniu cyklu 3α, przyjmijmy jako sytuacjȩ typowa̧,̇ze
materia składa siȩ wówczas przede wszystkim z ja̧der12C i 16O. Poniewȧz bariera
kulombowska miȩdzy ja̧drami wȩgla jest niższa ni̇z miȩdzy ja̧drami tlenu, mȯzemy
spodziewác siȩ,że powẏzej temperatury ok. 6·108 K wȩgiel zacznie reagować sam
ze soba̧ zgodnie z jedna̧ z poniższych reakcji

12C+12C → 24Mg+ γ+13,930 MeV,
→ 23Na+ p+2,238 MeV,
→ 20Ne+ α+4,612 MeV,
→ 24Mg+n−2,605 MeV,
→ 16O+2α−0,114 MeV.

(8.46)

Dane laboratoryjne odnosza̧ce siȩ do tych reakcji wskazuja̧, że w rozwȧzanym
zakresie temperatur najbardziej prawdopodobne sa̧ reakcje daja̧ce dwie cza̧stki na
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wyjściu, 23Na+ p i 20Ne+ α. Dokładna wartósć energii wydzielanej w czasie
przemian wȩgla i kóncowy skład chemiczny materii zależa̧ równiėz od dalszych
losów uwalnianych protonów i ja̧der helu. Wiȩkszość protonów zostanie schwy-
tana przez ja̧dra12C wytwarzaja̧c nietrwałe ja̧dro13C, które z kolei wchodzi w
reakcjȩ z ja̧drami helu13C(α,n)16O. Tak wiȩc ostatecznie uwalniane cza̧stki, pro-
ton i ja̧dro helu, powoduja̧ zamianȩ ja̧dra wȩgla w ja̧drotlenu i pojawienie siȩ swo-
bodnego neutronu. Swobodny neutron może wchodzíc w reakcje z niemal wszyst-
kimi ja̧drami, przyczyniaja̧c siȩ do budowy ja̧der ciȩższych. Swobodne cza̧stkiα
moga̧ równiėz wchodzíc w poprzednio wymienione reakcje ich wychwytu z emisja̧
kwantówγ.

Nalėzy zatem oczekiwác, że kóncowym efektem reakcji miȩdzy ja̧drami wȩgla
bȩdzie wytworzenie ja̧der16O, 20Ne, 23Na, 24Mg, 28Si. Średnio w kȧzdej reakcji
miȩdzy dwoma ja̧drami wȩgla jest uwalniane ok. 13 MeV energii.

Reakcji miȩdzy ja̧drami wȩgla i tlenu możemy nie brác pod uwagȩ. Wskutek
wysokiej bariery kulombowskiej reakcje te moga̧ zachodzić tylko w odpowiednio
wysokiej temperaturze, ale zanim wzrost taki nasta̧pi, wȩgiel zdȧ̧zy zostác prak-
tycznie wyczerpany w wyniku poprzednio opisanych reakcji.Dlatego tėz nastȩpna̧
reakcja̧ wymagaja̧ca̧ rozważenia jest reakcja miȩdzy ja̧drami16O, która mȯze za-
chodzíc w nastȩpuja̧cych kanałach:

16O+16O → 32S+ γ+16,539 MeV,
→ 31P+ p+7,676 MeV,
→ 31S+n+1,459 MeV,
→ 28Si+ α+9,593 MeV,
→ 24Mg+2α−0,393 MeV.

(8.47)

Reakcje te sa̧ podobnego typu jak reakcje miȩdzy ja̧drami wȩgla. Ze wzglȩdu na
wyższa̧ barierȩ kulombowska̧ zachodza̧ one w temperaturachwyższych od 109 K.

W tym samym zakresie temperatur wydajny jest również nastȩpuja̧cy cia̧g
reakcji z cza̧stkamiα prowadza̧cy do tworzenia ja̧der coraz to ciȩższych, ȧz do
ja̧der grupyżelaza wła̧cznie:

16O(α,γ)20Ne(α,γ)24Mg(α,γ)24Si(α,γ)32S(α,γ)36Ar(α,γ)40Ca(α,γ)44Ti
44Ti(α,γ)48Cr(α,γ)52Fe(α,γ)56Ni(α,γ)60Zn

W zakresie temperatur, w którym możliwe sa̧ reakcje przemiany wȩgla i
tlenu w pierwiastki ciȩ̇zsze, znaczenia nabiera nowy typ reakcji polegaja̧cych
na dezintegracji ja̧der ciȩżkich pod wpływem wysokoenergetycznych kwantówγ.
Najwiȩksze znaczenie maja̧ reakcjefotodezintegracji, w których uwalniane sa̧ pro-
ton lub cza̧stkaα, np.

γ+20Ne→16 O+ α.
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Uwolniona cza̧stkaα jest z du̇zym prawdopodobiénstwem przyła̧czana przez któ-
reś z pozostałych ja̧der20Ne z wytworzeniem ja̧dra24Mg. Ostateczny efekt obu
reakcji jest wiȩc

2 20Ne→16 O+24Mg+4,583 MeV.

W ich wyniku cza̧stkaα zostaje przeniesiona z ja̧dra neonu do ja̧dra magnezu,
gdzie jest zwia̧zana znacznie silniej. Nawet bez odwoływania siȩ do konkretnych
reakcji łatwo jest zrozumiéc, że procesom fotodezintegracji bȩda̧ ulegały przede
wszystkim te ja̧dra, w których energia wia̧zania protonów,neutronów i cza̧stek
α jest najmniejsza. Uwolnione cza̧stki, ze wzglȩdu na stosunkowo niska̧ barierȩ
kulombowska̧, szybko zostana̧ pochłoniȩte przez inne ja̧dra, w tym równiėz przez
takie, w których zostana̧ zwia̧zane silniej niż poprzednio; ró̇znica energii wia̧zán
przejawi siȩ w postaci przyrostu netto energii cieplnej materii.

Kolejne procesy fotodezintegracji bȩda̧ wiȩc sprzyjać tworzeniu tych ja̧der, w
których energia wia̧zania na jeden nukleon jest najwiȩksza. Jak wynika z Rys. 8.2,
własnósć tȩ maja̧ ja̧dra grupẏzelaza:52Cr,55Mn,56Fe,59Co,58Ni; ich wytworzenie
jest ostatnim etapem termicznej syntezy ja̧drowej. Synteza ja̧der jeszcze ciȩższych
jest procesem wymagaja̧cym doprowadzenia energii z zewna̧trz.

Procesy s, r i p.Ja̧dra ciȩ̇zsze oḋzelaza sa̧ wytwarzane we wnȩtrzach gwiazd
w procesach wychwytu neutronów, cza̧stek obojȩtnych elektrycznie, a wiȩc nie
odczuwaja̧cych bariery kulombowskiej. Nastȩpstwem wychwytu neutronu jest po-
wstanie nietrwałego izotopu, który nastȩpnie w wyniku rozpadu beta (emisji elek-
tronu) zamienia siȩ w ja̧dro trwałe. Jeżeli średni czas upływaja̧cy miȩdzy kolej-
nymi wychwytami jest dłu̇zszy od charakterystycznego czasu rozpadu beta danego
izotopu, wówczas proces taki nazywamyprocesem powolnym(ang. slow) lub
procesem s.W wyniku przyła̧czania kolejnych neutronów budowane sa̧ coraz to
ciȩższe ja̧dra trwałe, lėza̧ce wzdłu̇z tzw. doliny stabilnósci, ȧz do ja̧dra bizmutu
210Bi, które ostatecznie zamienia siȩ w ja̧dro ołowiu w procesach:

210Bi(γ,α)206Te(e−,ν)206Pb

lub 210Bi(e−,ν)210Po(α)206Pb

. Obserwowane obfitósci pierwiastków s w Układzie Słonecznym można z dobra̧
dokładnóscia̧ odtworzýc teoretycznie zakładaja̧c,że powstały one we wnȩtrzach
gwiazd w procesach przebiegaja̧cych w warunkach gȩstości neutronów rzȩdu
5 · 106 – 108 cm−3 i temperatur rzȩdu 2· 108 K, w fazach palenia helu na gałȩzi
czerwonych olbrzymów i na gałȩzi asymptotycznej. W fazachtych materia
wnȩtrza zawiera ju̇z wystarczaja̧co du̇zo ciȩ̇zkich ja̧der wyj́sciowych, koniecz-
nych do zapocza̧tkowania budowy pierwiastków trans-żelaznych. źródłem neu-
tronów sa̧ reakcje13C(α,n)16O (w gwiazdach o masach mniejszych od ok. 3M⊙)
i 22Ne(α,n)25Mg (w gwiazdach bardziej masywnych).
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Jėzeli natomiast gȩstość neutronów w materii jest na tyle duża (rzȩdu
1020 cm−3), a temperatura wystarczaja̧co wysoka (wiȩksza od ok. 109 K) by re-
akcje wychwytu neutronów nastȩpowały znacznie czȩściej ni̇z akty rozpadu beta,
wówczas proces nukleosyntezy nazywamyszybkimlub procesem r(ang. ra-
pid process). Jako mȯzliwe miejsca przebiegu procesów r rozważa siȩ wybu-
chy gwiazd supernowych, ła̧czenie siȩ gwiazd neutronowych z innymi zwartymi
obiektami, czy grawitacyjne zapadanie siȩżelanych ja̧der gwiazd masywnych. gdy
przez czas rzȩdu sekund panuja̧ warunki sprzyjaja̧ce wytworzeniu znacza̧cych ilo-
ści ja̧der ciȩ̇zkich. Jak dotychczas nie udało siȩ jeszcze jednoznaczniewykazác
który z tych procesów jest wystarczaja̧co wydajny.

Procesy r i s nie sa̧ w stanie wyjaśníc powstawania ponad trzydziestu pier-
wiastków miȩdzy74Se i 196Hg niemȯzliwych do osia̧gniȩcia w wyniku wy-
chwytu neutronu i rozpadu beta. Przypuszcza siȩ,że ich powstanie jest wyni-
kiem tzw. procesów p, czyli reakcji (p,γ), wzglȩdnie(γ,n) z ja̧drami powstałymi
w poprzedzaja̧cych reakcjach r i s. Ten drugi typ reakcji – fotodezintegracja –
przebiega w bardzo wysokich temperaturach, rzȩdu miliardów stopni, gdy istnieja̧
kwanty γ o wystarczaja̧cej energii, by przenosić ja̧dra atomowe do wysokich sta-
nów wzbudzonych, z których nastȩpuje rozpad ja̧dra na dwa mniejsze fragmenty
wraz z uwolnieniem jednego neutronu.

Transport promienisty energii. Gwiazdy, podobnie jak wszystkie obiekty
naszego świata, spełniaja̧ zasadȩ zachowania energii. Straty promieniste
nastȩpuja̧ce na ich powierzchniach sa̧ uzupełniane albo kosztem energii grawita-
cyjnej kurcza̧cej siȩ gwiazdy, albo kosztem energii wydzielanej podczas reakcji
ja̧drowych. Poniewȧz jednak energia jest produkowana we wnȩtrzu, a tracona na
powierzchni, wiȩc jėzeli świecenie gwiazdy ma być chócby w przybli̇zeniu pro-
cesem stacjonarnym, to przez gwiazdȩ musi przepływać, równiėz w przybli̇zeniu
stacjonarny, strumién energii skierowany na zewna̧trz. W normalnej, nie zdegene-
rowanej materii, przepływ ten może zachodzíc na dwa sposoby: na drodze promie-
nistej i konwektywnej. Przewodnictwo cieplne materii gwiazdowej jest praktycz-
nie zawsze do zaniedbania.

Intuicyjnie wydaje siȩ oczywiste,̇ze przyczyna̧ przepływu promieniowania
w materii jest istnienie w niej gradientów temperatury. Wniosek ten płynie z
nastȩpuja̧cego prostego rozumowania. Wyobraźmy sobie dwa połȯzone obok sie-
bie ciała doskonale czarne różnia̧ce siȩ temperatura̧ o niewielka̧ wartość dT. Przez
jednostkȩ powierzchni dziela̧cej oba ciała, od ciała o temperaturzeT płynie ener-
gia równaσT4. Od ciała o temperaturze(T +dT) płynie w kierunku przeciwnym
energiaσ(T +dT)4. Ró̇znica obu energii jest równa

σ(T +dT)4−σT4≈ 4σT3dT,

jeżeli zachowamy tylko pierwsza̧ potȩgȩ małej wielkości dT. A zatem rzeczywís-
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cie przepływ energii nastȩpuje od ciała gorȩtszego do ciała chłodniejszego, a ilósć
przepływaja̧cej energii jest wprost proporcjonalna do różnicy temperatur.

Nasze proste rozważania dotyczyły przypadku, gdy promieniowanie jest w
równowadze z materia̧. łatwo można wykazác, że załȯzenie to jest w dobrym
przybliżeniu spełnione we wnȩtrzach gwiazdowych. Wynika to z prostych ocen
warunków fizycznych we wnȩtrzu typowej gwiazdy, np. Słońca. średni gradient
temperatury w Słóncu jest rzȩdu ró̇znicy temperatur w centrum i na powierzchni
podzielonej przez promién Słónca

dT
dR
∼ Tc−Tp

R⊙
=

107 [K]

7·1010 [cm]
≈ 10−4 K cm−1.

(Temperaturȩ na powierzchni można pominá̧c, jako mała̧ w prównaniu z
temperatura̧ wnȩtrza.) Przyjmijmy też, że głównym źródłem nieprzezroczystości
jest rozpraszanie na swobodnych elektronach, tzn.k = σTNe. Załó̇zmy ponadto,
że cała materia składa siȩ z wodoru i jest całkowicie zjonizowana. Koncentracjȩ
elektronów znajdziemy w takim przypadku jako ilorazśredniej gȩstósci < ρ > i
masy atomu wodorumH. Przyśredniej gȩstósci Słónca

< ρ⊙ >=
M⊙

4
3πR3

⊙
= 1,4 g cm−3

oraz thompsonowskim współczynniku rozpraszaniaσT = 6,65·10−25 cm2 dosta-
jemy typowa̧ wartósć współczynnika nieprzezroczystości

k≈ σTNe =
σT < ρ⊙ >

mH
=

6,65·10−25 ·1,4
1,66·10−24 ≈ 0,5 cm−1.

Poniewȧz zgodnie z (1.32)́srednia droga swobodna fotonu jest równa odwrot-
nósci współczynnika ekstynkcji, wiȩc wynika sta̧d,że w typowej gwieździe jest
ona rzȩdu od jednego do kilku centymetrów. Biora̧c zaś pod uwagȩ,̇ze na ta-
kiej drodze temperatura zmienia siȩ zaledwie o 10−4 K, widzimy, że w kontak-
cie promienistym znajduja̧ siȩ warstwy o nieznacznie tylko różnej temperaturze.
Oznacza to,̇ze promieniowanie oddziałuje z materia̧ praktycznie jednorodna̧ pod
wzglȩdem temperatury i ma dość czasu, by znaleźć siȩ z nia̧ w stanie równowagi
termicznej. Gdyby równowaga ta była doskonała, wówczas funkcja źródłowa
ó̊wnowagatermicznapromieniowania byłaby równa funkcji Plancka iżaden stru-
mień promieniowania nie płyna̧łby przez materiȩ. Warunkiem przepływu promie-
niowania jest odstȩpstwo funkcji źródłowej od funkcji PlanckaBν(T). Formalnie
możemy to wyrazíc przez rozwiniȩcie funkcji źródłowej wokół głȩbokości τ, w
której funkcja źródłowa jest funkcja̧ Plancka

Sν(t) =
∞

∑
n=0

(t− τ)n

n!
dnBν

dτn . (8.48)
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Przyjmuja̧c dla uproszczenia,że mamy do czynienia z warstwami płaskorówno-
ległymi, mȯzemy to rozwiniȩcie wstawić do formalnego rozwia̧zania równania
transportu (3.77) otrzymuja̧c

Iν(τ,µ) =

Z ∞

τ
Sν(t)exp[−(t− τ)/µ]

dt
µ

=

=
∞

∑
0

1
n!

dnBν

dτn

Z ∞

τ
(t− τ)nexp[−(t− τ)/µ]

dt
µ

=

=
∞

∑
0

1
n!

dnBν

dτn µn
Z ∞

0
un exp(−u)du=

=
∞

∑
0

1
n!

dnBν

dτn µn n! =
∞

∑
0

µn dnBν

dτn =

= Bν(τ)+µ
dBν(τ)

dτ
+µ2d2Bν(τ)

dτ2 + . . . . (8.49)

łatwo mȯzna pokazác, że identyczny wynik uzyskuje siȩ dla promieniowania
płyna̧cego ”w gła̧b”.

Doszlísmy zatem do wniosku,̇ze istnienie strumienia promieniowania wy-
maga, by natȩ̇zenie promieniowania, chociaż zgodnie z naszymi założeniami bli-
skie funkcji Plancka, było anizotropowe. Miara̧ tej anizotropii jest stosunek współ-
czynników przy kolejnych potȩgachµw rozwiniȩciu (8.49). Co do rzȩdu wielkości
jest on równy

dBν/dτ
Bν

∼ 1
kνR
≈ 10−11.

Wykorzystalísmy tu dokonana̧ wẏzej ocenȩ współczynnika ekstynkcji we wnȩtrzu
Słońca. Pomimo i̇z nasza ocena jest bardzo przybliżona, to jednak mȯzemy ocze-
kiwać, że jest poprawna przynajmniej co do rzȩdu wielkości. Zauwȧzmy tėz, że
jest ona zgodna z niezależnymi ocenami energii termicznej SłońcaET . Korzystaja̧c
z równania (8.19), energiȩ tȩ można w przybli̇zeniu obliczýc jako

ET =
Z M⊙

0

3
2

kT
µmH

dMr ≈
3k < T >

2µmH
M⊙ ≈ 5·1041 J,

gdzie jakośrednia̧ temperaturȩ Słońca przyjȩlísmy 107 K. W cia̧gu sekundy Słónce
promieniuje 3,86·1026 J, czyli zaledwie 10−15 czȩ́sć swoich całkowitych zasobów
energetycznych. łatwo na tej podstawie zrozumieć, dlaczego anizotropowa czȩść
pola promieniowania stanowi tak mały ułamek całkowitego natȩżenia.
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Nie popełniaja̧c wiȩkszego błȩdu, możemy zatem przyjá̧c, że pole promienio-
wania we wnȩtrzach gwiazd ma postać

I(τ,µ) = Bν(τ)+µ
dBν(τ)

dτ
. (8.50)

Promieniowanie ma najwiȩksze natȩżenie w kierunkuµ= 1 (”ku górze”) i naj-
mniejsze w kierunku przeciwnymµ=−1 (”w gła̧b”). Z taka̧ anizotropia̧ zwia̧zany
jest strumién

Fν(τ) =

Z

4π
I(τ,µ)cosϑdω =

=

Z

4π
Bν(τ)cosϑdω+

Z

4π
cos2ϑ

dBν(τ)
dτ

dω =

= 0+
dBν(τ)

dτ

Z 2π

0

Z π

0
cos2 ϑsinϑdϑdϕ =

=
4
3

π
dBν(τ)

dτ
.

Przechodza̧c od głȩbokości optycznej do zmiennych fizycznych, dτ =−kνdz,
można ten zwia̧zek wyrazić w postaci

Fν(z) =
4π
3

dBν

dτ
=−4π

3
1
kν

dBν

dz
=

=−4π
3

1
kν

dBν

dT
dT
dz

. (8.51)

Poniewȧz zwia̧zek ten przypomina pod wzglȩdem formalnym równaniedyfuzji,
przybliżenie, które do niego doprowadziło, nazywamyprzybli̇zeniem dyfuzyjnym.
Wynikaja̧ z niego dwa wȧzne wnioski: po pierwsze, strumień promieniowania (we
wszystkich czȩstósciach) płynie w kierunku przeciwnym do gradientu temperatury,
czyli od materii gorȩtszej do chłodniejszej; po drugie, strumień promieniowania o
danej czȩstósci jest odwrotnie proporcjonalny do współczynnika ekstynkcji dla da-
nej czȩstósci. Materia oddziałuja̧ca z promieniowaniem płyna̧cym przez gwiazdȩ
zmienia je w taki sposób,̇ze najwiȩkszy strumién pojawia siȩ dla tych czȩstości, w
których nieprzezroczystość jest najmniejsza.

W naszych rozwȧzaniach dotycza̧cych przepływu energii promienistej z
wnȩtrza na powierzchniȩ gwiazdy, widmowy rozkład tego promieniowania nie ma
znaczenia, istotny jest tylko strumień integralny, który znajdziemy całkuja̧c wyra-
żenie (8.51) po czȩstościach

F(z) =−4π
3

dT
dz

Z ∞

0

1
kν

dBν

dT
dν. (8.52)
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Każdorazowego całkowania możemy unikná̧c, jėzeli zdefiniujemyśredni współ-
czynnik ekstynkcji (lubnieprzezroczystości)

1
kR

=

R ∞
0

1
kν

dBν
dT

dν
d
dT

R ∞
0 Bνdν

. (8.53)

Taki sposób úsredniania nosi nazwȩ́sredniej Rosselanda, a współczynnikkR -
współczynnika Rosselanda. Współczynnik Rosselanda zależy oczywíscie od wa-
runków fizycznych, w jakich znajduje siȩ materia (tj. od temperatury, gȩstósci,
składu chemicznego), nie zależy jednak od czȩstości. Za jego pomoca̧ strumień
(8.52) mȯzna wyrazíc w nastȩpuja̧cy prostszy sposób:

F =−4π
3

1
kR

dB
dT

dT
dz

=−16πσ
3

T3

kR

dT
dz

, (8.54)

gdzie skorzystalísmy z faktu,żeB = σT4.
Strumién w przybli̇zeniu dyfuzyjnym otrzymalísmy dla atmosfery płaskiej. W

podobny, chóc nieco bardziej skomplikowany sposób można pokazác, że iden-
tyczny wynik otrzymuje siȩ w przypadku sferycznie symetrycznym, z ta̧ tylko
różnica̧,że pochodna̧ po głȩbokości z nalėzy zasta̧píc pochodna̧ po promieniur.

StrumiénFr przepływaja̧cy przez powierzchniȩ sferyczna̧ o promieniu r okrésla
zarazem moc promieniowania opuszczaja̧cego tȩ powierzchniȩ

Lr = 4πr2Fr .

Korzystaja̧c z tej zalėznósci, równanie (8.54) mȯzna przepisác w postaci

dT
dr

=− 3
64π2σ

kR

T3

Lr

r2 . (8.55)

Równanie to mȯzna interpretowác nastȩpuja̧co: przeniesienie mocyL w postaci
promieniowania wymagáscísle okréslonej wartósci gradientu temperatury. Jeżeli
warunki fizyczne w materii sa̧ takie,że równanie (8.55) jest spełnione, wówczas
mówimy, że panuje w niej równowaga promienista, tzn. cała przepływaja̧ca ener-
gia jest przenoszona przez promieniowanie.

Z drugiej strony, równanie to napisane w postaci

Lt =−64π2σ
3

T3

kR
r2 dT

dr
(8.56)

można rozumiéc jako informacjȩ o wielkósci strumienia termicznegoLt , który
przepływa przez materiȩ w postaci promieniowania zawsze,jeżeli istnieje w niej
gradient temperatury dT/dr.
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dr

P1
*

P2
*

P1 = P1
*

P2 = P2
*

,

,

ρ1
∗

ρ∗
2

ρ1
∗=1ρ

ρ2

Rys. 8.8Kryterium stabilnósci konwektywnej.

Transport konwektywny . Konwekcja̧ nazywamy zjawisko unoszenia siȩ ma-
terii gorȩtszej w chłodniejszym otoczeniu. Wraz z materia¸ przenoszona jest rów-
nież zawarta w niej energia. Transport konwektywny jest wiȩc konsekwencja̧ po-
jawienia siȩ w materii ruchow konwektywnych.

W celu okréslenia warunków, w jakich równowaga promienista staje siȩnie-
trwała i pojawiaja̧ siȩ ruchy konwektywne, wykonajmy nastȩpuja̧ce proste do-
świadczenie mýslowe. Wyobraźmy sobie mały element materii gwiazdy, który
skutkiem przypadkowej perturbacji doznał przesuniȩcia ku górze na odległósć dr.
Załóżmy,że ruch odbywał siȩ wystarczaja̧co powoli, by materia zawarta w tym ele-
mencie rozprȩ̇zała siȩ adiabatycznie, pozostaja̧c cały czas w równowadze císnién
z materia̧ otaczaja̧ca̧. Stosuja̧c oznaczenia takie jak naRys. 8.8, mȯzemy okréslić
warunek stabilnósci materii wzglȩdem konwekcji

ρ∗2 > ρ2. (8.57)

Jėzeli gȩstósć materii w elemencie bȩdzie wiȩksza niż gȩstósć materii otaczaja̧cej,
wówczas jako ciȩ̇zszy opadnie on ponownie na poprzedni poziom. Jeżeli zás jego
gȩstósć okȧze siȩ mniejsza, to bȩdzie on kontynuował ruch konwektywny ku górze.

Na poziomie wyj́sciowym nasz element materii znajdował siȩ w równowadze
z otoczeniem, tzn.

ρ∗1 = ρ1 i P∗1 = P1. (8.58)

Na poziomie górnym, warunek równości císnién i równanie przemiany adiabatycz-
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nej (2.9c) daja̧

P∗2 = P2 i ρ∗2 = ρ∗1

(

P∗2
P∗1

)1/γ
= ρ1

(

P2

P1

)1/γ
. (8.59)

Warunek stabilnósci (8.57) mȯzna zatem napisać w postaci

ρ1

(

P2

P1

)1/γ
> ρ2. (8.60)

Poniewȧz ciśnienie i gȩstósć na wẏzszym poziomie ró̇znia̧ siȩ niewiele od ciśnienia
i gȩstósci na poziomie ni̇zszym, mȯzna dokonác przybli̇zenia

P2 = P1+
dP
dr

dr, ρ2 = ρ1 +
dρ
dr

dr.

Wstawiaja̧c te rozwiniȩcia do (8.60) i korzystaja̧c z równania stanu gazu doskona-
łego, mamy

ρ1

(

P1+dP
P1

)1/γ
> ρ1 +dρ,

ρ1

(

1+
dP
P

)1/γ
> ρ1 +dρ,

1
γ

ρ
P

dP
dr

>
dρ
dr

,

−
(

1− 1
γ

)

T
P

dP
dr

>−dT
dr

. (8.61)

Poniewȧz pochodne ciśnienia i temperatury sa̧ ujemne, wyrażenia stoja̧ce po obu
stronach nierównósci sa̧ dodatnie. Różniczkuja̧c równanie adiabaty (2.9b) łatwo
można znaleź́c adiabatyczny gradient temperatury

(

dT
dr

)

ad
=

d
dr

(

const·P
γ−1

γ
)

=

= const· γ−1
γ

P
γ−1

γ −1dP
dr

=

=

(

1− 1
γ

)

T
P

dP
dr

. (8.62)

Porównuja̧c (8.61) z (8.62), warunek równowagi konwektywnej mȯzemy wyrazíc
inaczej

∣

∣

∣

∣

(

dT
dr

)

ad

∣

∣

∣

∣

>

∣

∣

∣

∣

∣

(

dT
dr

)

gw

∣

∣

∣

∣

∣

. (8.63)
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Materia jest stabilna konwektywnie, jeżeli rzeczywisty gradient temperatury jest
co do wartósci bezwzglȩdnej mniejszy niż gradient adiabatyczny. Ponieważ oba
gradienty sa̧ ujemne, powyższa nierównósć bez znaku wartósci bezwzglȩdnej ma
kierunek przeciwny. W celu unikniȩcia zwia̧zanych z tym nieporozumién używa
siȩ bardziej obrazowego wyrażenia,że materia jest stabilna wzglȩdem konwekcji,
jeżeli rzeczywisty gradient temperatury w gwieździe jest mniej stromy, ni̇z gradient
adiabatyczny.

Korzystaja̧c z zalėznósci miȩdzy gradientem temperatury i całkowitym stru-
mieniem (8.55) oraz z równania równowagi hydrostatycznej (8.4), kryterium sta-
bilności konwektywnej (8.61) mȯzna po prostych przekształceniach wyrazić w po-
staci

Lr <
64π2σGρ

3kR

(

1− 1
γ

)

T4

P
Mr . (8.64)

Nierównósć tȩ interpetujemy nastȩpuja̧co: przez dany poziom we wne¸trzu gwiazdy
musi przepłyná̧c energiaLr , aby spełniony był warunek równowagi termicznej.
Przepływ ten mȯze odbywác siȩ na drodze promienistej, jeżeli spełniona jest po-
wyższa nierównósć. Prawa strona nierówności (8.64) jest okréslona całkowicie
przez warunki fizyczne panuja̧ce w danej warstwie. Im mniejsza jest wartósć pra-
wej strony tej nierównósci, tym wiȩksze prawdopodobieństwo, że strumién nie
bȩdzie mógł býc przeniesiony na drodze promienistej i dominuja̧cym sposobem
transportu energii stanie siȩ konwekcja. W szczególności mȯze to łatwo zda-
rzyć siȩ w zewnȩtrznych czȩściach gwiazdy, gdzieMr , T, ρ i P zmieniaja̧ siȩ
niewiele, natomiast szybko wzrasta współczynnik nieprzezroczystósci. Z taka̧
sytuacja̧ mamy na ogół do czynienia w warstwach jonizacji wodoru i helu, które z
tych włásnie powodów sa̧ czȩsto niestabilne konwektywnie.

Innym obszarem gwiazdy podatnym na pojawienie siȩ konwekcji jest jej cen-
trum, w którym wydzielana jest energia ja̧drowa. Konieczność odprowadzenia
dużej ilości energii przez stosunkowo mała̧ powierzchniȩ wymaga bardzo stro-
mego gradientu temperatury, na ogół niezgodnego z warunkiem równowagi hy-
drostatycznej. Pomimo wysokiej temperatury transport promienisty nie jest wobec
tego wystarczaja̧co wydajny i nadmiar energii jest wynoszony na zewna̧trz wraz z
materia̧.

Pojawienie siȩ ruchów konwektywnych wywołuje oczywiście zmiany w struk-
turze warstwy konwektywnie niestabilnej. Element konwektywny porusza siȩ ku
górze dopóty, dopóki jego gȩstość jest mniejsza od gȩstości otoczenia. Ponieważ z
załȯzenia ruch jest na tyle powolny,że císnienie wewna̧trz elementu jest stale takie
samo jak císnienie zewnȩtrzne, to zgodnie z równaniem stanu temperatura materii
elementu konwektywnego jest wyższa od temperatury otoczenia. Nadwyżka ener-
gii termicznej zwia̧zana z ró̇znica̧ temperatur jest przenoszona wraz z materia̧ z
warstw głȩbszych do warstw położonych wẏzej. Ruchy wznosza̧ce jednych ele-
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mentów sa̧ kompensowane przez ruchy elementów opadaja̧cych. Chłodna materia
warstw górnych tonie w gorȩtszej materii warstw głȩbszych. Ruchy konwektywne
w obie strony prowadza̧ zatem do wyrównywania temperatur miȩdzy warstwami,
tzn. do zmniejszenia gradientu temperatury, a jednocześnie przyczyniaja̧ sie do
przenoszenia energii termicznej z warstw dolnych do warstwgórnych.

Zmniejszenie gradientu temperatury przez mieszanie konwektywne powoduje
zmniejszenie zarówno strumienia promienistego, jak i strumienia konwektywnego.
Ustala siȩ taki gradient temperatury, w którym suma strumienia promienistego i
konwektywnego spełnia dokładnie warunek równowagi termicznej (8.23).

Pozostaje jeszcze do określenia zwia̧zek miȩdzy gradientem temperatury i stru-
mieniem przenoszonej energii. W tym celu musimy odwołać siȩ do konkretnego
fizycznego modelu zjawisk transportu. Najprostszy i najcze¸ściej stosowany jest
modeldrogi mieszania. Zakłada siȩ w nim,̇ze kȧzdy wznosza̧cy siȩ lub opadaja̧cy
element materii, zanim ulegnie termalizacji, tzn. rozpłynie siȩ w otaczaja̧cej mate-
rii, przebywaśrednio drogȩl , zwana̧ włásnie droga̧ mieszania.

Wznosza̧cy siȩ element, po przebyciu drogil bȩdzie gorȩtszy od otoczenia o

∆T =

(∣

∣

∣

∣

dT
dr

∣

∣

∣

∣

−
∣

∣

∣

∣

dT
dr

∣

∣

∣

∣

ad

)

l = l ∆∇T, (8.65)

gdzie symbolem∆∇T została oznaczona nadwyżka rzeczywistego gradientu tem-
peratury nad gradientem adiabatycznym, równa zgodnie z (8.62)

∆∇T =

(

1− 1
γ

)

T
P

dP
dr
− dT

dr
. (8.66)

Jednostka masy takiego elementu oddaje otoczeniu podczas termalizacji przy
stałym císnieniu ilósć ciepła równa̧

∆Q = cP∆T = cPl∆∇T.

Jėzeli średnia prȩdkósć wznoszenia siȩ jest równa< v>, to ła̧czny strumién energii
przenoszonej na drodze konwektywnej jest równy

Fkρ < v> ∆Q = cPρ < v> l∆∇T. (8.67)

Ocenaśredniej prȩdkósci < v > wynika z nastȩpuja̧cych prostych rozważán
dynamicznych. Ruch elementów konwektywnych ku górze odbywa siȩ pod wpły-
wem siły wyporu, zalėznej od ró̇znicy gȩstósci, która na kóncu drogi mieszanial
jest w przybli̇zeniu

∆ρ =

(∣

∣

∣
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dρ
dr

∣

∣
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−
∣

∣

∣
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dρ
dr

∣

∣

∣

∣

ad

)

l = l∆∇ρ.
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Korzystaja̧c z równania adiabaty i z równania stanu dla gazudoskonałego łatwo
można pokazác, że

∆∇ρ =
ρ
T

∆∇T.

Siła wyporu jest równa ró̇znicy gȩstósci pomnȯzonej przez przyspieszenie grawita-
cyjne. Poniewȧz na pocza̧tku drogi∆ρ = 0, a zatem i siła wyporu jest równa zeru,
jako średnia̧ wartósć mȯzemy przyjá̧c połowȩ wartósci kóncowej

< f >≈ 1
2

gl∆∇ρ =
1
2

l
ρ
T

∆∇T
GMr

r2 .

Siła ta, działaja̧c na drodzel , nadaje elementowi energiȩ kinetyczna̧

1
2

ρ < vk >2=< f > l =
1
2

l2 ρ
T

∆∇T
GMr

r2 . (8.68)

Wynika sta̧d́srednia prȩdkósć

< v>≈ 1
2

< vk >=
1
2

l

(

∆∇T
T

GMr

r2

)1/2

(8.69)

oraz strumién

Fk =
1
2

cPl2ρ
(

GMr

Tr2

)1/2

(∆∇T)3/2. (8.70)

Podstawowa̧ trudnóscia̧ przedstawionej tu teorii drogi mieszania jest całkowita nie-
znajomósć parametrul . Doświadczenia laboratoryjnéswiadcza̧ o tym,̇ze dłu-
gósć drogi elementów konwektywnych jest porównywalna z rozmiarami obszaru
objȩtego konwekcja̧. W przypadku gwiazd przyjmuje siȩ,że droga mieszania jest
wprost proporcjonalna do odległości, w której zmiany císnienia sa̧ porównywalne
z samym císnieniem. Odległósć tȩ nazywamyciśnieniowa̧ skala̧ wysokościi defi-
niujemy jako

hP =
P

|dP/dr| . (8.71)

Korzystaja̧c z równania równowagi hydrostatycznej (8.4),mamy

hP =
Pr2

GMrρ
. (8.72)

W celu uzyskania przybliżonych ocen liczbowych przyjmijmy,̇ze we wnȩtrzu ty-
powej gwiazdy, takiej jak Słónce,

l =
1
10

R.
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Zakładaja̧c ponadto,̇ze cały strumién energii jest przenoszony na drodze konwek-
tywnej, z równania (8.70) otrzymujemy po podstawieniu odpowiednich wartósci
na gȩstósć, masȩ, temperaturȩ i promień Słónca

∆∇T ≈ 2·10−10 K ·cm−1.

Biora̧c pod uwagȩ,̇ze gradient temperatury we wnȩtrzu Słońca jest rzȩdu 10−4

K cm−1, widzimy, że do konwektywnego przeniesienia całej jasności Słónca po-
trzebna jest nadwẏzka rzeczywistego gradientu nad gradientem adiabatycznym
wynosza̧ca zaledwie jedna̧ milionowa̧ czȩść samego gradientu. Znaczy to,że sta-
cjonarna konwekcja prowadzi do wytworzenia we wnȩtrzu gwiazdy gradientu tem-
peratury, który jest praktycznie równy gradientowi adiabatycznemu. Odchylenia
od adiabatycznósci, tak bardzo istotne dla transportu energii, sa̧ bez znaczenia dla
struktury gwiazdy.

Dokonana ocena wielkości ∆∇T pozwala równiėz na oszacowanie za pomoca̧
równania (8.69) średniej prȩdkósci, z jaka̧ zachodza̧ ruchy konwektywne.
Podstawiaja̧c wartósci parametrów przyjmowane poprzednio dla Słońca, otrzymu-
jemy

< v>≈ 0,05 km s−1,

a wiȩc prȩdkósć mała̧ w porównaniu np, z prȩdkościami termicznymi atomów,
które we wnȩtrzach gwiazdowych sa̧ rzȩdu kilku kilometrów na sekundȩ. Ozna-
cza to, że wszelkie efekty hydrodynamiczne zwia̧zane z ruchem konwektyw-
nym mȯzna pominá̧c w porównaniu z efektami ciśnienia hydrostatycznego, czyli
mówia̧c inaczej - ruchy konwektywne nie zakłócaja̧ równowagi hydrostatycznej.

łatwo tėz mȯzna obliczýc, że element konwektywny przebywa drogȩ mieszania
w średnim czasie

< t >∼ l
< v>

≈ R⊙
10< v>

≈ 106 s≈ 10 dni.

Poniewȧz jest to czas bardzo krótki w porównaniu ze skala̧ czasowa̧ ewolucji,
konsekwencja̧ pojawiania siȩ konwekcji jest praktycznienatychmiastowe wymie-
szanie materii w warstwie konwektywnej.

Teoria drogi mieszania jest dobrym przybliżeniem warunków, w jakich
zachodzi konwekcja we wnȩtrzach gwiazd. Staje siȩ jednakzdecydowanie
niewystarczaja̧ca w warstwach bliskich powierzchni, gdzie wielkósci fizyczne, ta-
kie jak císnienie i gȩstósć sa̧ małe, natomiast ich gradienty sa̧ duże. W takiej sy-
tuacji císnieniowa skala wysokości jest mała. Ponieważ jednak zgodnie z (8.70)
strumién energii jest wprost proporcjonalny do kwadratu drogi mieszania, gȩstósci
i ∆∇T, to przy małej wartósci l i ρ, przeniesienie strumieniaL (który w pobli̇zu
powierzchni jest równy całkowitej mocy promieniowanej przez gwiazdȩ) wymaga
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dużej wartósci ∆∇T. Z kolei du̇za wartósć ∆∇T oznacza,że gradientu tempe-
ratury nie mȯzemy ju̇z przybli̇zyć gradientem adiabatycznym; gradient tempera-
tury pozostaje w zasadzie nieokreślony. łatwo jest zrozumiéc, że niedokładna
znajomósć gradientu temperatury w zewnȩtrznej warstwie konwektywnej ozna-
cza niedokładna̧ znajomość odległósci, w której temperatura maleje do minimalnej
wartósci, czyli mówia̧c inaczej, oznacza niedokładna̧ znajomość promienia.

Równania budowy wewnȩtrznej. Ostatecznym wnioskiem płyna̧cym z roz-
ważán tego rozdziału jest układ równań opisuja̧cych statyczna̧ konfiguracjȩ
gwiazdowa̧:

dMr

dr
= 4πr2ρ, (8.73)

dP
dr

=−ρ
GMr

r2 , (8.74)

dLr

dr
= 4πr2ρε, (8.75)

dT
dr

=− 3
64π2σ

kR

T3r2 Lr , (8.76a)

dT
dr

=

(

1− 1
γ

)

T
P

dP
dr

. (8.76b)

Równania (8.76a) i (8.76b) sa̧ różnymi równaniami transportu energii stosuja̧cymi
siȩ odpowiednio w warunkach równowagi promienistej i konwektywnej.

Uzupełnieniem powẏzszego układu równán różniczkowych sa̧ trzy zwia̧zki,
charakteryzuja̧ce fizyczne właściwósci materii w funkcji gȩstósci, temperatury i
składu chemicznego. Można je zapisác nastȩpuja̧co

równanie stanu P = P(ρ,T,X,Y),
współczynnik ekstynkcji kR = kR(ρ,T,X,Y),
współczynnik generacji energii ε = ε(ρ,T,X,Y).

Jednoznaczne rozwia̧zanie układu równań budowy wewnȩtrznej wymaga spre-
cyzowania warunków brzegowych problemu. Wynikaja̧ one z oczywistych fizycz-
nych i geometrycznych własności gwiazd:środek gwiazdy nie jest punktem osobli-
wym, a zatem dlar = 0 musi zachodzićMr = 0 i Lr = 0. Pozostałe warunki brze-
gowe sa̧ okréslone na powierzchni gwiazdy, dlar = R. Powierzchnia̧ gwiazdy jest
jej najbardziej zewnȩtrzna warstwa, w której ciśnienie i temperatura osia̧gaja̧ tak
małe wartósci, że w pierwszym przybli̇zeniu mȯzna przyjá̧c P(R) = 0 i T(R) = 0.
Oczywista̧ konsekwencja̧ tych warunków jestM (R) =M , gdzieM jest całkowita̧
masa̧ gwiazdy.
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Rozwia̧zanie omawianego układu równań przy zadanych warunkach brzego-
wych dostarczamodelu gwiazdy, czyli okrésla przebieg wszystkich parametrów
fizycznych opisuja̧cych stan termodynamiczny materii w funkcji promienia. Na-
turalnym parametrem odróżniaja̧cym ró̇zne modele (o tym składzie chemicznym)
jest całkowita masaM . Zwróćmy jednak uwagȩ,̇ze promién modeluR nie jest z
góry okréslony i wynika dopiero z rozwia̧zania równań problemu. Fakt ten kom-
plikuje nieco sam proces rozwia̧zywania równań, poniewȧz czȩ́sć warunków brze-
gowych (na powierzchni) jest określona dla nieznanej z góry wartości zmiennej
niezalėznej. Inaczej mówia̧c, zakres zmiennej niezależnej jest nieokréslony. Dla-
tego tėz korzystne jest przyjȩcie jako zmiennej niezależnej masyMr , zwia̧zanej z
promieniemr za pomoca̧ równania (8.73). Nowa zmienna niezależna zmienia siȩ
w zakresie od 0 doM .

Istnieja̧ standardowe metody rozwia̧zywania układu równań budowy
wewnȩtrznej i konstruowania w ten sposób wiarygodnych modeli gwiazd. Wszyst-
kie one polegaja̧ na numerycznym rozwia̧zaniu układu równań dla zadanej masy
i składu chemicznego. Należy jednak pamiȩtác, że całkowicie dowolne modele,
tj. takie, dla których zakładamy dowolna̧ masȩ i skład chemiczny, moga̧ odpowia-
dác rzeczywistósci tylko w okréslonych warunkach, a mianowicie wówczas, jeżeli
przyjmiemy, że modele te sa̧ jednorodne chemicznie. Produkcja energii wprze-
mianach ja̧drowych prowadzi nieuchronnie do zmiany składuchemicznego materii
uczestnicza̧cej w reakcjach, a tym samym do powstania niejednorodnósci składu
chemicznego w gwieździe. Z niejednorodnościa̧ ta̧ jest zwia̧zana niejednorod-
nósć średniego ciȩ̇zaru cza̧steczkowego, nieprzezroczystości, wydajnósci reakcji
ja̧drowych itd. Nastȩpna konfiguracja jest zatem odmiennaod konfiguracji wyj-
ściowej. Prowadzi to w prosty sposób do pojȩciaewolucyjnego cia̧gu modeli, w
którym kȧzdy model jest zalėzny od modelu poprzedzaja̧cego w czasie; struktura
gwiazdy w danym momencie jest funkcja̧ jej całej poprzedniej historii. Ponie-
waż obecnie istnieje ju̇z stosunkowo du̇zo wyników odnosza̧cych siȩ do modeli
ewolucyjnych, uzasadnione wydaje siȩ przedstawienie zasadniczych cech budowy
wewnȩtrznej gwiazd ẃscisłym powia̧zaniu z ich ewolucja̧.
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9. Ewolucyjne modele gwiazd

Kontrakcja na cia̧g główny. Wiele faktów obserwacyjnych wskazuje na
to, że gwiazdy powstaja̧ z materii miȩdzygwiazdowej, przede wszystkim lub
wyła̧cznie, w wielkich obłokach molekularnych. Mechanizm, który do tego pro-
wadzi nosi nazwȩniestabilności grawitacyjnej Jeansa. Zgodnie z twierdzeniem o
wiriale dla trwałej konfiguracji gazowej zachodzi: 2Ek =−Ω. Jėzeli załȯzymy, że
materia jest jednorodna, o gȩstości ρ i temperaturzeT, to w masieM gwiazdy o
promieniuRzawarta jest energia kinetyczna

Ek =
3kT

2µmH
M

i energia potencjalna

Ω =−3
5

GM 2

R
.

Twierdzenie o wiriale prowadzi w tym przypadku do zwia̧zku miȩdzy masa̧, pro-
mieniem i temperatura̧ konfiguracji stabilnej,

3kT
µmH
M =

3
5

GM 2

R
.

Po podstawieniu stałych atomowych i wyrażeniu promienia jako funkcji gȩstości
dostajemy sta̧d

MJ

M⊙
= 3,78·10−9

(

T
µ

)3/2

ρ−1/2, (9.1)

gdzie temperatura jest wyrażona w K i gȩstósć w kg m−3.
MasaMJ okréslona zalėznóscia̧ (9.1) nosi nazwȩmasy Jeansa. Jej znacze-

nie jest nastȩpuja̧ce. Jeżeli przy danej temperaturze i gȩstości materii jednorodny
obłok ma masȩ mniejsza̧ od masy Jeansa, wówczas jego energia termiczna jest
wiȩksza od energii potencjalnej i obłok jako całość bȩdzie miał tendencjȩ do ta-
kiego zwiȩkszania rozmiarów, by obie energie wyrównały siȩ. Przeciwnie, je-
żeli masa obłoku jest wiȩksza od masy Jeansa, wówczas bȩdzie on wykazywał
tendencjȩ do kurczenia siȩ pod wpływem sił samograwitacji. Inaczej mówia̧c, przy
danej gȩstósci i temperaturze, obszary o masach wiȩkszych od masy Jeansa bȩda̧
niestabilne dynamicznie; przypadkowe fluktuacje gȩstości o takiej skali bȩda̧ za-
tem sprzyjác rozpadowi pierwotnego obłoku na kurcza̧ce siȩ fragmentyo masach
rzȩdu masy Jeansa.

W typowych warunkach panuja̧cych w materii miȩdzygwiazdowej, tzn.
gȩstósć 10−21−10−18 kg m−3 i temperatura miȩdzy 100 i 20 K, równanie (9.1)
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przewiduje masy Jeansa rzȩdu 102−105M⊙. Znaczy to,że niestabilnósć gra-
witacyjna w obłokach rozrzedzonego gazu miȩdzygwiazdowego prowadzi do po-
wstawania obiektów porównywalnych do gromad gwiazd. Ponieważ jednak kur-
czenie siȩ obłoku powoduje wzrost jego gȩstości, kryterium niestabilnósci Jeansa
spełniaja̧ coraz to mniejsze masy, aż wreszcie staja̧ siȩ one porównywalne z ma-
sami pojedynczych gwiazd. Przedstawiony tu schemat hierarchicznej fragmentacji
materii na obiekty o coraz to mniejszych masach zakłada,że w miarȩ kurczenia siȩ
kolejnych fragmentów temperatura materii wzrasta niewiele, tzn. że istnieja̧ wy-
dajne mechanizmy chłodzenia materii. Pocza̧tkowo energiapotencjalna wyzwa-
lana podczas kurczenia siȩ jest promieniowana bez przeszkód, poniewȧz zimna i
rzadka materia jest dla promieniowania niemal całkowicie przezroczysta. Straty
energii zapobiegaja̧ znaczniejszemu wzrostowi temperatury, wskutek czego kur-
czenie siȩ protogwiazdy ma charakter spadku swobodnego i zachodzi wdynamicz-
nej skaliczasu. Skala ta jest zdefiniowana jako czas konieczny do przebycia drogi
R (promienia konfiguracji) pod wpływem (stałego) przyspieszenia grawitacyjnego

R=
GM

2R2 t2
d,

ska̧d co do rzȩdu wielkósci

td ≈
(

R3

GM

)1/2

≈ 1
√

Gρ
≈ 105 1√ρ

[s]. (9.2)

Pocza̧tkowo, gdy gȩstość jest bardzo mała, porównywalna z gȩstościa̧ mate-
rii miȩdzygwiazdowej, tj. rzȩdu 10−18 kgm−3, dynamiczna skala czasowa jest
rzȩdu 106−107 lat i skraca siȩ w miarȩ wzrostu gȩstości kurcza̧cego siȩ ob-
łoku.Swobodnie kurcza̧cy siȩ obłok wysyła coraz wiȩcej energii, co powoduje stały
wzrost jego jasnósci bolometrycznej, przy nieznacznym tylko wzroście tempera-
tury. Niemniej jednak, pocza̧wszy od pewnej gȩstości nieprzezroczystósć wzrasta
na tyle,że coraz wiȩksza czȩść wyzwalanej energii zamienia siȩ w ciepło i powo-
duje wzrost temperatury. Gdy temperatura wzrośnie do ok. 2000 K znajduja̧cy
siȩ w materii wodór cza̧steczkowy ulega dysocjacji. Dysocjacja H2 jest procesem
pochłaniaja̧cym energiȩ (około 4,5 eV na jedna̧ czasteczkȩ) na tyle skutecznie,̇ze
możliwy jest dalszy spadek swobodny materii kuśrodkowi. Podobny wpływ na
proces kurczenia siȩ obłoku ma jonizacja wodoru atomowegorozpoczynaja̧ca siȩ
już w temperaturze kilkudziesiȩciu tysiȩcy K. Dopiero po zakończeniu procesów
jonizacji wodoru i helu w centralnych czȩściachprotogwiazdyustala siȩ równo-
waga císnién i ewolucja zaczyna przebiegać w wolniejszej skali termicznej.

Protogwiazda nie mȯze osia̧gná̧c stanu równowagi hydrostatycznej, jeżeli jej
temperatura jest zbyt niska. Dla konfiguracji o ustalonej masie i składzie chemicz-
nym, dla kȧzdej jasnósci absolutnej istnieje maksymalny promień (lub minimalna
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Rys. 9.1Kontrakcja gwiazd na cia̧g główny. Obszar zacieniowany na prawo od granicy
Hayashiego jest wzbroniony dla gwiazd całkowicie konwektywnych. Liniami poziomymi
na drogach ewolucyjnych zaznaczone sa̧ momenty (czas podany w latach), w których za-
czyna rozbudowywác siȩ ja̧dro promieniste i gwiazda, jako konfiguracja niecałkowicie
konwektywna, mȯze odej́sć od granicy Hayashiego.

log(L/L⊙)

logTe f

temperatura efektywna), przy którym konfiguracja może býc całkowicie konwek-
tywna i pozostawác w stanie równowagi. Kȧzde zmniejszenie temperatury po-
niżej wartósci granicznej lub odpowiednie zwiȩkszenie promienia doprowadzi do
zmniejszenia siły podtrzymuja̧cej warstwy zewnȩtrzne, które tėz zapadna̧ siȩ po-
nownie w dynamicznej skali czasowej. Tak wiȩc na teoretycznym diagramie H-R
każdej masie protogwiazdy odpowiada cia̧g dozwolonych konfiguracji równowagi
o minimalnej temperaturze efektywnej, zwanygranica̧ Hayashiego(Rys. 9.1).

Protogwiazdy, kóncza̧c szybka̧ fazȩ kontrakcji grawitacyjnej, przekraczaja̧
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granicȩ Hayashiego ze stosunkowo duża̧ jasnóscia̧ absolutna̧, bȩda̧ca̧ wynikiem
wysokiej temperatury powierzchniowej i dużych rozmiarów. Dalsza ewolucja od-
bywa siȩ w wolniejszej skali termicznej wzdłuż cia̧gu konfiguracji równowagi,
zwanego niekiedydroga̧ ewolucyjna̧ Hayashiego. Z dokładnych obliczén wynika,
że granice Hayashiego dla różnych mas przebiegaja̧ na diagramie H-R w przybli-
żeniu pionowo, tzn. wzdłu̇z linii odpowiadaja̧cej mniej wiȩcej stałej temperaturze
efektywnej; im mniejsza masa konfiguracji tym niższa temperatura odpowiadaja̧ca
granicy Hayashiego. Na Rys. 9.1 przedstawione sa̧ drogi ewolucyjne kilku proto-
gwiazd o ró̇znych masach. Pocza̧tkowo ewolucja przebiega wzdłuż granicy Hay-
ashiego; protogwiazda jest całkowicie konwektywna,świeci wyła̧cznie na koszt
energii grawitacyjnej, a zmniejszanie siȩ jasności absolutnej jest spowodowane
przede wszystkim zmniejszaniem siȩ rozmiarów przy praktycznie niezmiennej
temperaturze efektywnej. Faza ta kończy siȩ w miejscu zaznaczonym na drodze
ewolucyjnej linia̧ pozioma̧, przy której podany jest również czas trwania poprzed-
niej fazy ewolucyjnej. Od tego momentu we wnȩtrzu protogwiazdy zaczyna roz-
budowywác siȩ centralny obszar promienisty, który obejmuje coraz to wiȩksza̧ jej
czȩ́sć. Poniewȧz protogwiazda przestaje być całkowicie konwektywna, jej dalsza
droga ewolucyjna nie pokrywa siȩ już z granica̧ Hayashiego: jasność absolutna
pozostaje w przybli̇zeniu stała, natomiast wzrasta temperatura efektywna i maleja̧
rozmiary. Przez cały czas wzrasta również temperatura centralna. W chwili gdy
osia̧gnie ona wartósć wystarczaja̧ca̧ do zapocza̧tkowania reakcji ja̧drowych, gra-
witacyjne kurczenie siȩ protogwiazdy ustaje, ponieważ straty energii sa̧ teraz do-
kładnie kompensowane przez źródła ja̧drowe. Mówimy,że protogwiazda stała siȩ
gwiazda̧ cia̧gu głównego. Na Rys. 9.1 moment osia̧gniȩciacia̧gu głównego jest
zaznaczony kropka̧ kóncza̧ca̧ drogȩ ewolucyjna̧ każdej protogwiazdy. Podany jest
równiėz czas konieczny do osia̧gniȩcia tego stanu.

Z Rys. 9.1 mȯzemy odczytác nastȩpuja̧ce informacje. Czas ewolucji proto-
gwiazdy od chwili osia̧gniȩcia równowagi hydrostatycznej do znalezienia siȩ na
cia̧gu głównym zalėzy bardzo silnie od jej masy; jest krótki dla dużych mas i
bardzo długi dla mas mniejszych od masy Słońca. Protogwiazdy o małych ma-
sach praktycznie przez cała̧ omawiana̧ fazȩ ewolucyjna̧ pozostaja̧ w pobli̇zu gra-
nicy Hayashiego, natomiast protogwiazdy masywne bardzo szybko tworza̧ we
wnȩtrzach obszary promieniste i o ich dalszej ewolucji decyduje grawitacyjne kur-
czenie siȩ w warunkach równowagi promienistej.

Gwiazdy cia̧gu głównego. Zapocza̧tkowanie reakcji przemiany wodoru w hel
we wnȩtrzu gwiazdy oznacza wejście w najdłu̇zsza̧ fazȩ jej ewolucji – fazȩ cia̧gu
głównego. Zbiór wszystkich punktów na Rys. 9.1, odpowiadaja̧cych osia̧gniȩciu
przez gwiazdy o ró̇znych masach temperatury wnȩtrza wystarczaja̧cej do zainicjo-
wania reakcji przemiany wodoru w hel, nosi nazwȩcia̧gu głównego wieku zero-
wego(ang.zero age main sequence, w skrócie ZAMS).
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Czas przebywania gwiazdy na cia̧gu głównym bez istotnego uszczerbku dla
jej zapasów energetycznych zależy od wydajnósci reakcji ja̧drowych. Zwia̧zanie
czterech ja̧der wodoru w jedno ja̧dro helu dostarcza ok. 26,7 MeV energii. Masa
ja̧dra wodoru wyrȧzona w jednostkach energetycznych jest równa 931,5 MeV. A
zatem wytworzenie jednego ja̧dra helu jest zwia̧zane z ubytkiem

26,7
4·931,5

= 0,007

masy. Gwiazda o masieM może póswiȩcíc na podtrzymanie jasności L masȩ
równa̧ 0,007M . Masa ta jest równoważna energii 0,007M c2, która, tracona w
tempieL, wystarczy na

tn =
0,007αM c2

L
(9.3)

Parametrα informuje, jaka̧ czȩ́sć masy gwiazda mȯze zu̇zyć w reakcjach
ja̧drowych, zanim wynikaja̧ce sta̧d zmiany jej struktury wewnȩtrznej przeprowadza̧
ja̧ w wyraźnie odmienny etap ewolucyjny. Dla naszych celówmożemy bezpiecznie
przyjá̧c α≈ 0,1. Wyrȧzaja̧c masy i moce promieniowania w jednostkach słonecz-
nych, otrzymujemy z (9.3)

tn≈
1010(M /M⊙)

(L/L⊙)
lat. (9.4)

Czas okréslony równaniem (9.3) nazywamyja̧drowa̧ (nuklearna̧) skala̧ czasu. Z
zalėznósci (9.4) wynika,̇ze dla gwiazd cia̧gu głównego,świeca̧cych kosztem reak-
cji termoja̧drowych, nuklearna skala ewolucji jest kilka rzȩdów wielkósci dłu̇zsza
od skali termicznej. Słónce, którego wiek jest oceniany na podstawie geologicz-
nego wieku Ziemi na ok. 4,5·109 lat, pozostanie gwiazda̧ cia̧gu głównego jeszcze
przez mniej wiȩcej tyle samo czasu.

Dla gwiazd jednorodnych chemicznie i znajduja̧cych siȩ w równowadze hydro-
statycznej, z równán budowy wewnȩtrznej – nawet bez ich rozwia̧zywania – można
uzyskác przybli̇zone oceny stanu materii we wnȩtrzach. Dokonajmy zwykłegow
takich przypadkach przybliżenia polegaja̧cego na zasta̧pieniu pochodnych przez
stosunki ró̇znic skónczonych. Na przykład pochodna̧ ciśnienia mȯzemy zasta̧pić
przez

dP
dr
≈ Pc−P0

R
,

gdziePc jest císnieniem centralnym, aP0 jest císnieniem na powierzchni. Zgodnie
z dósć oczywistym warunkiem brzegowym,że císnienie na powierzchni gwiazdy
jest bliskie zeru,

dP
dr
≈ Pc

R
. (9.5)
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Zatem równanie równowagi hydrostatycznej (8.74) możemy zapisác w przybli̇zo-
nej postaci

Pc

R
≈ ρ

GM

R2 ≈
M

4
3πR3

GM

R2

i wyznaczýc sta̧d

Pc≈
G
4
3π
M 2

R4 . (9.6)

Dla Słónca dostajemy
Pc⊙ ≈ 3·1014 Pa.

Jako charakterystyczna̧ wartość ciśnienia we wnȩtrzu Słónca mȯzemy przyjá̧c war-
tość pósrednia̧ miȩdzy ciśnieniem centralnym i ciśnieniem na powierzchni, czyli
ok. 1014 Pa. Z równania stanu gazu doskonałego wynika charakterystyczna war-
tość temperatury

T ≈ µmH

k

< P >

< ρ >
,

gdzie < P > i < ρ > sa̧ charakterystycznymi wartościami císnienia i gȩstósci.
Korzystaja̧c z (9.6) mamy

T ≈ µmHG

k

M

R
. (9.7)

Podstawiaja̧c stałe atomowe oraz masȩ i promień Słónca, dostajemy ocenȩ cha-
rakterystycznej temperatury wnȩtrza Słońca T⊙ ≈ 107 K. Przyjȩlísmy przy tym,
że materia jest całkowicie zjonizowana i złożona wyła̧cznie z wodoru, czyli̇ze
µ= 1/2. Powẏzsza ocena temperatury, zależna zreszta̧ bardzo słabo od przyjȩcia
konkretnej wartósci µ, jest potwierdzeniem słuszności tego załȯzenia. Tak wy-
soka wartósć temperatury wnȩtrza gwarantuje ponadto,że pomimo du̇zej wartósci
ciśnienia centralnego, materia nie jest zdegenerowana i z dużym przybli̇zeniem
zachowuje siȩ jak gaz doskonały.

Pomijaja̧c stałe atomowe, wystȩpuja̧ce w zwia̧zkach (9.6) i (9.7), dostajemy
nastȩpuja̧ce przybliżone zalėznósci funkcyjne miȩdzy globalnymi parametrami
gwiazdy

P∼ M
2

R4 , T ∼ M
R

, i ρ∼ M
R3 . (9.8)

Niezalėznego zwia̧zku miȩdzy parametrami globalnymi gwiazdy dostarcza rów-
nanie transportu promienistego (8.76a), które w naszym przybliżeniu przybiera
postác

T
R
∼ kR

L
T3R2 .

Współczynnik nieprzezroczystości kR jest oczywíscie funkcja̧ połȯzenia w gwieź-
dzie i nie jest parametrem globalnym. Jeżeli jednak we wnȩtrzu dominuje jeden
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mechanizm nieprzezroczystości, to wielkóscia̧ w przybli̇zeniu stała̧ jest współczyn-
nik absorpcji liczony na jednostkȩ masy, czylikR/ρ. Przy takim załȯzeniu

T
R
∼ kR

ρ
ρ

L
T3R2 ∼ ρ

L
T3R2 ∼

M

R3

L
T3R2 ,

ska̧d

L∼ T4R4 1
M
∼M 4 1

M
∼M 3. (9.9)

Uzyskalísmy w ten sposób przybliżona̧ postác teoretycznej zalėznósci masa
– jasnósć. Powinna ona obowia̧zywać dla gwiazd o takim samym składzie che-
micznym i o podobnych cechach budowy wewnȩtrznej, tzn. dlatakich obiek-
tów, dla których mȯzemy przyjá̧c, że zarównośredni ciȩ̇zar cza̧steczkowy, jak
i współczynnik nieprzezroczystości (na jednostkȩ masy) maja̧ podobne wartości.
Obiekty o wyraźnie ró̇znym składzie chemicznym i odmiennych cechach budowy
wewnȩtrznej spełniaja̧ różne zalėznósci masa – jasność.

Wydaje siȩ intuicyjnie oczywiste – jak zreszta̧ sugeruja̧równiėz zalėznósci
(9.8) – że stabilna konfiguracja gwiazdowa, uformowana na cia̧gu głównym z
materii gazowej o okréslonym składzie chemicznym, bȩdzie scharakteryzowana
trzema zasadniczymi parametrami globalnymi, takimi jak masaM , jasnósć L i pro-
mień R. Inaczej mówia̧c, miȩdzy tymi wielkościami bȩdzie istniała jednoznaczna
zalėznósć, która̧ mȯzna przedstawić symbolicznie w postaci

f ′(M ,L,R) = 0.

Biora̧c pod uwagȩ,̇zeL jest zwia̧zane z promieniem i temperatura̧ efektywna̧, mo-
żemy napisác

f (M ,L,Tef) = 0,

a uwzglȩdniaja̧c ponadto istnienie zależnósci masa – jasność,

f (L,Tef) = 0.

Zalėznósć powẏzsza jest niczym innym jak teoretycznym diagramem HR. Mo-
żemy zatem sformułować nastȩpuja̧cy wniosek:

każdej konfiguracji o danym składzie chemicznym i danej masie od-
powiada jedeńscísle okréslony punkt na diagramie HR, przy czym
różnym masom odpowiadaja̧ różne punkty.

Wniosek ten nosi nazwȩtwierdzenia Vogta–Russella. Twierdzenie to formu-
łuje siȩ niekiedy równiėz inaczej: z materii o danej masie i ustalonym składzie
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Rys. 9.2Zalėznósć temperatury centralnejTc ( w kelwinach) i gȩstósci centralnejρc

(w kg m−3) dla modeli gwiazd cia̧gu głównego.

chemicznym mȯzna zbudowác tylko jedna̧ trwała̧ gwiazdȩ. Oczywiście twierdze-
nie to, podobnie jak i zalėznósć masa – jasnósć, odnosi siȩ tylko do gwiazd o takim
samym typie struktury wewnȩtrznej, a wiȩc przede wszystkim do gwiazd cia̧gu
głównego wieku zerowego. Położenie, jakie na diagramie HR zajmuja̧ gwiazdy
bȩda̧ce w bardziej zaawansowanych stadiach ewolucji, jest okréslone przez ich cała̧
poprzednia̧ ewolucjȩ. Ma to ten praktyczny skutek,że o ile z połȯzenia gwiazdy
na cia̧gu głównym mȯzemy natychmiast określić jej masȩ, to o masie gwiazdy
leża̧cej poza cia̧giem głównym nie mamyżadnych informacji tak długo, jak długo
nie odtworzymy jej całej poprzedniej historii.

Modele gwiazd cia̧gu głównego. Dokładnych informacji o przebiegu parame-
trów fizycznych materii we wnȩtrzach gwiazd dostarcza tylko rozwia̧zanie układu
równán budowy wewnȩtrznej. Jeżeli nie chcemy wprowadzać zbyt wielu załȯzén
upraszczaja̧cych, to równania te musimy rozwia̧zywać numerycznie. Wszystkie
informacje podane niżej bȩda̧ oparte na wynikach takich właśnie obliczén.

Głównym parametrem decyduja̧cym, o budowie gwiazd i o ich ewolucji jest
masa. Od masy zależy równiėz wartósć temperatury i gȩstósci centralnej Dla mo-
deli cia̧gu głównego wieku zerowego (o składzie chemicznympopulacji I) obie te
wielkości sa̧ przedstawione w funkcji masy na Rys. 9.2.



298

Jak widác, wraz ze wzrostem masy wzrasta temperatura centralna i maleje cen-
tralna gȩstósć. Takie zachowanie siȩ tych parametrów ma istotne konsekwencje
dla budowy wewnȩtrznej gwiazd. Przede wszystkim zauważmy, że temperatura
w centrum gwiazd o masach mniejszych od ok. 0,07 - 0,08M⊙ jest ni̇zsza od
ok. 2· 106 K, co przy gȩstósci rzȩdu 5·105 kgm−3 sprawia, i̇z materia staje siȩ
zdegenerowana (Rys. 2.4). Co wiȩcej, temperatura ta jest niewystarczaja̧ca do za-
inicjowania reakcji proton – proton. Gwiazdy takie, po osia¸gniȩciu konfiguracji
równowagi (którá̧scísle rzecz biora̧c trudno nazwać konfiguracja̧ cia̧gu głównego
ze wzglȩdu na niezachodzenie reakcji ja̧drowych), spȩdzaja̧ resztȩ swegȯzycia w
postaci słabóswieca̧cych, powoli stygna̧cychbra̧zowych karłów. Bra̧zowe karły
sa̧ konfiguracjami zdegenerowanymi i spełniaja̧ odmienna̧zalėznósć miȩdzy pa-
rametrami globalnymi i centralnymi: im mniejsza masa, tym wiȩkszy promién
konfiguracji. Bra̧zowe karłýswieca̧ na koszt energii cieplnej zmagazynowanej we
wnȩtrzu podczas procesu grawitacyjnego kurczenia siȩ, czyli mówia̧c prósciej –
stygna̧. W tym sensie przykładem bra̧zowego karła może býc Jowisz (chóc proces
jego powstania był odmienny od gwiazdowych bra̧zowych karłów). Jego masa, ok.
10−3 M⊙, jest zbyt mała, by w jego wnȩtrzu mogły zachodzić reakcje ja̧drowe, z
drugiej jednak strony wiadomo,̇ze w odró̇znieniu od pozostałych planet Układu
Słonecznego, wysyła on (zwłaszcza w podczerwieni) wiȩcejenergii ni̇z jej uzy-
skuje od Słónca.

Z Rys. 9.2 mȯzna równiėz odczytác, że dla gwiazd o masach wiȩkszych od
ok. 1,5M⊙ temperatura centralna jest na tyle wysoka,że cykl CNO zaczyna do-
minowác nad cyklem pp pod wzglȩdem wydajności energetycznej. Masȩ 1,5M⊙
uwȧza siȩ w zwia̧zku z tym za naturalna̧ granicȩ miȩdzy gwiazdami o du̇zych i
małych masach, lub mówia̧c inaczej, masa 1,5M⊙ dzieli cia̧g główny na jego
czȩ́sć górna̧ (jasne masywne gwiazdy) i dolna̧ (gwiazdy o mniejszych masach i
jasnósciach absolutnych). Jak była o tym mowa w rozdziale 8, cykl CNO charak-
teryzuje siȩ znacznie silniejsza̧ zależnóscia̧ od temperatury niż cykl pp. Znaczy
to, że w gwiazdach, w których on przebiega, wydzielanie siȩ energii ja̧drowej za-
chodzi tylko w niewielkim i dósć ostro ograniczonym obszarze wokół centrum, w
którym panuje wystarczaja̧co wysoka temperatura; nawet stosunkowo niewielkie
zmniejszenie temperatury skutecznie wygasza cykl CNO. W konsekwencji, z ma-
łego obszaru wokół́srodka musi zostác odprowadzona bardzo duża ilósć energii,
co znaczy,̇ze równiėz jej strumién musi býc bardzo du̇zy. W rzeczywistósci jest
on tak du̇zy, że nie mȯze býc przeniesiony na drodze promienistej; powoduje to,
że ja̧dra gwiazd górnej czȩści cia̧gu głównego sa̧ całkowicie konwektywne. Roz-
miary ja̧der konwektywnych (wyrȧzone zarówno w ułamkach całkowitej masy, jak
i promienia) wzrastaja̧ ze wzrostem masy. W gwieździe o masie 2,8M⊙ ja̧dro kon-
wektywne obejmuje 0,15 promienia i 0,18 masy, a w gwieździeo masie 10M⊙ –
nieco ponad 0,2 promienia i 0,3 masy.
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Rys. 9.3Przebieg parametrów fizycznych (masy bieża̧cejMr , mocy promieniowaniaLr ,
gȩstósci ρ i temperatury T) w funkcji promienia dla modelu gwiazdy cia̧gu głównego o
masie całkowitejM = 7M⊙. L oznacza całkowita̧ moc promieniowana̧ przez gwiazdȩ.

Przebieg wielkósci fizycznych modelu gwiazdy górnej czȩści cia̧gu głównego
o masie 7M⊙ jest przedstawiony na Rys. 9.3. Jak widać na tym rysunku, cała
energia wysyłana przez gwiazdȩ jest produkowana w konwektywnym ja̧drze, w
którym zarówno temperatura, jak i gȩstość zmieniaja̧ siȩ niewiele.

Model gwiazd z dolnej czȩ́sci cia̧gu głównego o masie równej 1M⊙ jest przed-
stawiony na Rys. 9.4. W tym przypadku energia jest produkowana w wiȩkszym
obszarze wokół centrum; jasność L wzrasta wolniej i strumién promieniowania,
który musi býc wyniesiony z ja̧dra, jest odpowiednio mniejszy – wnȩtrzemoże
pozostawác w równowadze promienistej. Jednak w porównaniu z gwiazdami o
dużych masach temperatura powierzchniowa gwiazd małomasywnych jest znacz-
nie ni̇zsza. Pocia̧ga to za soba̧ wzrost współczynnika ekstynkcjiw warstwach
zewnȩtrznych i, zgodnie z równaniem (8.76a), odpowiedni wzrost gradientu tem-
peratury koniecznego do przeniesienia strumienia promieniowania. Gradient staje
siȩ superadiabatyczny (tzn. bardziej stromy niż gradient adiabatyczny) już w
głȩbokósci ok. 0,7 promienia gwiazdy, chociaż konwekcja̧ objȩty jest zaledwie
około 1% masy. Obszar konwekcji zwiȩksza siȩ w miarȩ jak zmniejsza siȩ masa
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Rys. 9.4Model gwiazdy cia̧gu głównego o masie 1M⊙. Oznaczenia jak na Rys. 9.3.

gwiazdy: gwiazda o masie 0,4M⊙ jest całkowicie konwektywna.

Podstawowe wielkósci charakteryzuja̧ce modele gwiazd na cia̧gu głównym
wieku zerowego sa̧ zebrane dla kilku wybranych mas w Tabeli 9.1. Skład che-
miczny tych modeli odpowiada z grubsza składowi chemicznemu populacji I, tzn.
X ≈ 0,70, Y ≈ 0,27 i Z≈ 0,03. Wartósci te sa̧ tylko przybli̇zone, poniewȧz po-
szczególne modele, skonstruowane przez różnych autorów, ró̇znia̧ siȩ nieco wyj-
ściowymi parametramiX, Y i Z. Modele takie, zawieraja̧ce siȩ w dostatecznie
szerokim zakresie mas, daja̧ w sposób naturalny teoretyczna̧ zalėznósć masa – ja-
snósć. Na podstawie danych zawartych w Tabeli 9.1 można stwierdzíc, że dla mas
wiȩkszych od ok. 5M⊙ zachodzi w przybli̇zeniuL∼M 3, dla mas rzȩdu 1M⊙
zalėznósć jest silniejsza,L ∼M 4,75, a dla gwiazd całkowicie konwektywnych, o
masach mniejszych od 0,4M⊙, zalėznósć miȩdzy masa̧ i jasnościa̧ staje siȩ wyraź-
nie słabsza,L∼M 2. Modele te okréslaja̧ równiėz teoretyczna̧ zalėznósć miȩdzy
jasnóscia̧ absolutna̧ i temperatura̧ efektywna̧, czyli teoretyczny diagram HR ( w
tym przypadku tylko jego czȩ́sć – cia̧g główny wieku zerowego).

Połȯzenie cia̧gu głównego wieku zerowego na diagramie HR zależy od składu
chemicznego. Szczególnie interesuja̧cy jest przebieg cia¸gu głównego dla gwiazd
o małej zawartósci metali, tj. o składzie chemicznym odpowiadaja̧cym obiektom
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starej populacji II. Pomijaja̧c w tym miejscu bardziej szczegółowa̧ dyskusjȩ, ró̇z-
nice miȩdzy modelami gwiazd obu populacji można podsumowác nastȩpuja̧co:
gwiazdy o mniejszej zawartości pierwiastków ciȩ̇zkich maja̧ wiȩksze jasności ab-
solutne ni̇z gwiazdy populacji I o takiej samej masie. Wynika to przede wszystkim
ze zmniejszonej nieprzezroczystości we wnȩtrzach gwiazd o małej zawartości pier-
wiastków ciȩ̇zkich. Jednoczésnie gwiazdy te maja̧ również wyższe temperatury
efektywne. Oba efekty sprawiaja̧,że punkty odpowiadaja̧ce tym samym masom i
różnym składom chemicznym przesuwaja̧ siȩ na diagramie HR w górȩ i w lewo w
stosunku do cia̧gu populacji I. W wyniku obu przesuniȩć cia̧g gwiazd populacji II
znajduje siȩ poniżej cia̧gu populacji I. Nalėzy jednak pamiȩtác, że dla danej tem-
peratury efektywnej masy gwiazd leża̧cych na obu cia̧gach sa̧ różne. Cia̧g główny
wieku zerowego obiektów kráncowej populacji II lėzy ok. 0,5 wielkósci gwiazdo-
wych poni̇zej cia̧gu populacji I.

Tabela 9.1
Parametry modeli gwiazd cia̧gu głównego.

M /M⊙ log(L/L⊙) log(R/R⊙) logTe f logTc ρc [kg/m3]

0,09 -3,55 -0,85 3,30 6,64 5,71·105

0,16 -2,52 -0,77 3,52 6,82 2,14·105

0,27 -2,01 -0,55 3,53 6,90 1,20·105

1,00 -0,16 0,00 7,14 9,0·104

1,78 1,06 0,19 3,93 7,30 6,8·104

2,82 1,82 0,29 4,07 7,36 3,8·104

4,47 2,58 0,40 4,20 7,40 2,1·104

6,00 3,06 0,47 4,29 7,43 1,4·104

7,08 3,30 0,52 4,32 7,45 1,2·104

10 3,80 0,60 4,41 7,48 7,8·103

15 4,33 0,70 4,49 7,51 5,1·103

Ewolucja gwiazd masywnych. Jak pokazalísmy poprzednio, ja̧drowa skala
ewolucji gwiazd na cia̧gu głównym jest bardzo długa w porównaniu zarówno ze
skala̧ termiczna̧ jak i dynamiczna̧, co pozwala traktować gwiazdy jako konfigura-
cje całkowicie statyczne. Niemniej jednak ewolucja gwiazdjest procesem cia̧głym,
reakcje ja̧drowe zaczynaja̧ przebiegać we wnȩtrzach kurcza̧cych siȩ gwiazd zanim
jeszcze osia̧gna̧ one stan równowagi hydrostatycznej odpowiadaja̧cy konfiguracji
cia̧gu głównego, a dotarcie do cia̧gu głównego oznacza tylko ustalenie siȩ tempa
przemiany wodoru w hel. Cia̧gły proces ła̧czenia czterech atomów wodoru w jedno
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ja̧dro helu prowadzi do zmniejszenia siȩ liczby cza̧stek gazu a tym samym do obni-
żenia siȩ císnienia. Podniesienie ciśnienia ponownie do wartości wymaganej przez
warunek równowagi hydrostatycznej może nasta̧píc tylko przez wzrost tempera-
tury w centrum. Poniewȧz jednak istnieja̧cy gradient temperatury odprowadza na
zewna̧trz cała̧ energiȩ produkowana̧ w reakcjach ja̧drowych, wzrost temperatury
(i ciśnienia) mȯze nasta̧píc tylko w wyniku grawitacyjnego skurczenia siȩ ja̧dra. Z
kolei, podniesienie temperatury ẃsrodku gwiazdy zwiȩksza ustalony poprzednio
gradient temperatury. Nie może on jednak stác siȩ zbyt du̇zy, poniewȧz odprowa-
dzałby wiȩcej energii niż gwiazda ma do dyspozycji. W tej sytuacji gwiazda musi
dostosowác gradient temperatury do mocy promieniowania i może to uczyníc tylko
przez zwiȩkszenie promienia.

Opisany wẏzej proces stanowi istotȩ zjawiska ewolucji gwiazd; różnice w za-
chowaniu siȩ gwiazdy w ró̇znych etapach ewolucyjnych sa̧ określone przez ró̇znice
składu chemicznego, szczegóły ja̧drowych procesów generacji energii, konkretne
postacie równania stanu, przebieg nieprzezroczystości itp. Zasada pozostaje jed-
nak niezmienna: siły grawitacji staraja̧ siȩ doprowadzić do skurczenia siȩ gwiazdy,
zás tendencji tej staraja̧ siȩ przeciwstawić siły ciśnienia ”podtrzymywane” przez
energiȩ cieplna̧ wyzwalana̧ w reakcjach ja̧drowych. Zmiany składu chemicznego,
bȩda̧ce skutkiem przebiegu tych reakcji, powoduja̧ powolne kurczenie siȩ obszaru
gwiazdy, w którym reakcje te moga̧ zachodzić. Jėzeli w jakiej́s fazie ewolucji
reakcje ja̧drowe nie przebiegaja̧, to gwiazda kurczy siȩ wtermicznej skali czasu,
świeca̧c przy tym na koszt energii grawitacyjnej.

Wynikaja̧ce z ewolucji zmiany parametrów globalnych gwiazdy, takich jak
jej jasnósć absolutna, temperatura efektywna i promień, najwygodniej jest́sle-
dzić na diagramie HR. Pozwala to jednocześnie na proste porównanie wyników
teorii z wynikami obserwacji. Cia̧g punktów na diagramie HRodpowiadaja̧cych
kolejnym konfiguracjom równowagi gwiazdy o ustalonej masiepocza̧tkowej nazy-
wamy droga̧ ewolucyjna̧. Na Rys. 9.5 przedstawione sa̧ drogi ewolucyjne ob-
liczone dla kilku wartósci masy. Punkty oznaczone cyframi odpowiadaja̧ cha-
rakterystycznym etapom ewolucyjnym, o których bȩdzie mowa ni̇zej. Czasy
upływaja̧ce miȩdzy kolejnymi fazami sa̧ podane w Tabeli 9.2. Pomimo i̇z prze-
bieg ewolucji zalėzy od masy gwiazdy, to jednak punkty oznaczone na różnych
drogach tymi samymi cyframi odpowiadaja̧ fazom, w których budowa wewnȩtrzna
gwiazd o dowolnych masach ma takie same cechy charakterystyczne. Przésledźmy
je na przykładzie gwiazdy o masie 5M⊙ i składzie chemicznym populacji I
(X = 0,71, Y = 0,27 i Z = 0,02).

Momentem pocza̧tkowym ewolucji niech bȩdzie osia̧gniȩcie cia̧gu głównego
i ustabilizowanie promienia oraz jasności (punkt 1). źródłem energii sa̧ reakcje
przemiany wodoru w hel zachodza̧ce w konwektywnym ja̧drze obejmuja̧cym ok.
20 % masy gwiazdy. W wyniku konwekcji materia ja̧dra jest bezustannie mieszana
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Rys. 9.5Drogi ewolucyjne gwiazd po odejściu od cia̧gu głównego. Liczby w nawiasach
podaja̧ masy poszczególnych gwiazd wyrażone w masach Słónca. Liczby na drogach ewo-
lucyjnych odpowiadaja̧ charakterystycznym fazom ewolucji opisanym w teḱscie.

log(L/L⊙)

logTe f

i ubytek wodoru nastȩpuje równomiernie w obszarze całego ja̧dra. Wzrost́sred-
niego ciȩ̇zaru cza̧steczkowego materii w ja̧drze powoduje zmniejszanie císnie-
nia, co jest kompensowane niewielkim kurczeniem siȩ ja̧dra. W kurcza̧cym
siȩ ja̧drze wzrasta powoli temperatura i gȩstość, tempo produkcji energii nieco
siȩ zwiȩksza i zwiȩksza siȩ tym samym różnica temperatur miȩdzy wnȩtrzem i
powierzchnia̧ gwiazdy. Uzgodnienie wielkości gradientu z przenoszonym strumie-
niem promieniowania wymaga niewielkiego wzrostu promienia gwiazdy. Procesy
te charakteryzuja̧ czȩść drogi ewolucyjnej zawarta̧ miȩdzy punktami 1 i 2. Stały
wzrost wydajnósci produkcji energii we wnȩtrzu, bȩda̧cy nastȩpstwem wzrostu
temperatury i gȩstósci ja̧dra, powoduje powolny wzrost jasności absolutnej. Nato-
miast jednoczesny wzrost promienia pocia̧ga za soba̧ (pomimo wzrostu strumienia
energii) niewielkie obni̇zenie temperatury efektywnej. Kurcza̧ce siȩ ja̧dro obej-
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muje coraz mniejsza̧ czȩść masy: w punkcie 2 jest to już tylko ok. 8%. Materia
pozostawiana poza ja̧drem jest już jednak znacznie wzbogacona w hel, co przy-
czynia siȩ do pojawienia wewna̧trz gwiazdy nieistnieja̧cego poprzednio gradientu
składu chemicznego.

Tabela 9.2
Czasy (w latach) pokonywania odcinków miȩdzy punktami oznaczonymi na Rys. 9.5.

M /M⊙
odcinek 1 1,5 3 9 15

1 - 2 7·109 1,5·109 2,2·108 2,1·107 1,0·107

2 - 3 2·109 8,1·107 1,0·107 6,1·105 2,3·105

3 - 4 1,2·109 3,5·108 1,0·107 9,1·104

4 - 5 1,6·108 1,0·108 4,5·106 1,5·105 7,5·104

5 - 6 109 2·108 4,2·106 6,6·104

6 - 7 2,5·107 4,9·105 7,2·105

7 - 8 9,5·104 6,2·105

8 - 9 4,1·107 3,3·106 1,9·105

9 - 10 6,0·106 1,6·105 3,5·104

Ja̧drowa skala czasowa ewolucji, zwia̧zana z reakcjami termoja̧drowymi, jest
bardzo długa, ona też okrésla tempo ewolucji miȩdzy punktami 1 i 2. Tȩ fazȩ
ewolucji nazywamyewolucja̧ na cia̧gu głównym, poniewȧz przez cały czas jej
trwania gwiazdy pozostaja̧ na diagramie HR w bliskim sa̧siedztwie cia̧gu wieku
zerowego. Długi czas przechodzenia przez tȩ fazȩ wyjaśnia jednoczésnie dlaczego
najwiȩkszy procent wszystkich gwiazd stanowia̧ gwiazdy cia̧gu głównego i dla-
czego cia̧g główny (niezależnie od błȩdów obserwacyjnych) ma dość znaczna̧ gru-
bósć.

Stały przebieg reakcji termoja̧drowych doprowadza do znacznego wyczerpania
wodoru w obszarach wewnȩtrznych gwiazd. W punkcie 2 jego zawartósć w ja̧drze
jest równa ok. 0,05, co przestaje wystarczać do podtrzymaniáswiecenia gwiazdy
na poprzednim poziomie. Gwiazda jako całość kurczy siȩ, ȧz do momentu gdy w
punkcie 3 praktycznie cały wodór w ja̧drze zostaje wyczerpany. Na odcinku 2 – 3
istotna czȩ́sć promieniowanej energii pochodzi z energii grawitacyjnejwyzwalanej
w procesie kurczenia siȩ gwiazdy. Zgodnie z twierdzeniem owiriale, wyzwala-
nie energii grawitacyjnej pocia̧ga za soba̧ podgrzanie materii: wokół praktycznie
bezwodorowego, gora̧cego ja̧dra zaczyna wytwarzać siȩ gora̧ca warstwa o znacz-
nie wiȩkszej zawartósci wodoru. W punkcie 3, po ustaniu reakcji w ja̧drze, wodór
”zapala siȩ” w grubej warstwie kulistej otaczaja̧cej ja̧dro, zás samo ja̧dro, w któ-
rym wygasły ju̇z reakcje, kurczy siȩ bardzo szybko i (ogrzewane z zewna̧trz przez
produkuja̧ca̧ energiȩ gora̧ca̧ warstwȩ) staje siȩ praktycznie izotermiczne. Miȩdzy
punktem 3 i 4 źródłem energii sa̧ reakcje przebiegaja̧ce w otoczce wokół ja̧dra,
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która powoli przesuwa siȩ (zarówno w masie jak i w promieniu) na zewna̧trz,
dodaja̧c coraz wiȩcej masy do izotermicznego ja̧dra helowego. Zbli̇zanie siȩ ob-
szaru o wysokiej temperaturze do powierzchni zwiȩksza gradient temperatury, a
wyjaśniana ju̇z wyżej koniecznósć dopasowania wielkósci gradientu do strumienia
energii powoduje wzrost promienia gwiazdy. Na odcinku 3 – 4 jasnósć i promién
nieco wzrastaja̧ przy niewielkim obniżaniu siȩ temperatury efektywnej.

W punkcie 4 ja̧dro izotermiczne obejmuje ok. 10% masy gwiazdy i nie jest
już w stanie utrzymác jej w równowadze hydrostatycznej; zostaje osia̧gniȩta tzw.
granica Schönberga–Chandrasekharaokréslaja̧ca maksymalna̧ masȩ izotermicz-
nej konfiguracji gazowej, która może jeszcze pozostawać w równowadze hydrosta-
tycznej w danych warunkach ciśnienia i temperatury. Po przekroczeniu tej granicy
nastȩpuje bardzo szybka kontrakcja ja̧dra i zwia̧zana z tym przebudowa gwiazdy.
W jej wyniku warstwa pala̧ca wodór staje siȩ gorȩtsza i gȩstsza, co wydatnie pod-
nosi wydajnósć reakcji ja̧drowych, a zarazem cieńsza, wskutek czego całkowita
ilość produkowanej energii ulega zmniejszeniu. Wzrost gradientu temperatury
prowadzi jak zawsze do wzrostu promienia. Energia niezbȩdna do zwiȩkszenia
rozmiarów jest przy tym czerpana ze źródeł ja̧drowych. Ostatecznie, gwiazda po
przekroczeniu punktu 4 zmniejsza ilość promieniowanej energii o czynnik ok. 2
i zwiȩksza znacznie swoje rozmiary, przesuwaja̧c siȩ na diagramie HR w prawo i
w dół, tzn. w obszar gwiazd chłodnych i dużych. Tempo ewolucji jest w tej fazie
bardzo szybkie, co wyjásnia dlaczego na obserwacyjnym diagramie HR miȩdzy
cia̧giem głównym i gałȩzia̧ czerwonych olbrzymów znajduje siȩ tak mało gwiazd
(przerwa Hertzsprunga). W punkcie 5 temperatura warstw zewnȩtrznych staje
siȩ na tyle mała,̇ze zwia̧zany z tym wzrost współczynnika nieprzezroczystości
powoduje pojawienie siȩ konwekcji. Zewnȩtrzna warstwa konwektywna rozsze-
rza siȩ szybko w dół i mȯze objá̧c nawet połowȩ całej masy gwiazdy, siȩgaja̧c
do warstw, w których zachodziły niegdyś reakcje ja̧drowe i których pierwotny
skład chemiczny został w istotny sposób zmieniony. Wymieszanie nienaruszo-
nej materii warstw zewnȩtrznych z materia̧ przetworzona̧w reakcjach ja̧drowych
powoduje,że zmniejsza siȩ obfitość niektórych ja̧der (np. litu) przy jednoczesnym
wzbogaceniu w inne ja̧dra (np.3He). Zdominowanie transportu energii przez wy-
dajny mechanizm konwekcji prowadzi do zwiȩkszenia jasności absolutnej: miȩdzy
punktami 5 i 6, kurczenie siȩ ja̧dra, wzrost promienia i ekspansja zewnȩtrznej war-
stwy konwektywnej sprawiaja̧,̇ze gwiazda przesuwa siȩ na diagramie HR niemal
pionowo w górȩ. Ponieważ struktura wewnȩtrzna gwiazdy jest wtedy zdomino-
wana przez warstwȩ konwektywna̧, droga ewolucyjna jest zbli żona do odpowied-
niej granicy Hayashiego. W tej fazie zaczynaja̧ siȩ również reakcje z udziałem
ja̧der helu. Poniewȧz pozostałóscia̧ po cyklu CNO jest du̇za obfitósć ja̧der14N,
w centrum zachodza̧ reakcje promienistego wychwytu cza̧stek α, 14N(α,γ)18F i
rozpadu nietrwałego ja̧dra fluoru,18F(β+,ν)18O. Reakcje te sa̧ egzoenergetyczne
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i hamuja̧ grawitacyjna̧ kontrakcjȩ ja̧dra, dopóki wiȩkszósć ja̧der azotu nie zamieni
siȩ w ja̧dra tlenu. Ten etap ewolucyjny nazywamyewolucja̧ na gałȩzi czerwonych
olbrzymów. Kończy siȩ on w punkcie 6, gdy temperatura w centrum wzrośnie
wystarczaja̧co do zapocza̧tkowania cyklu 3α przemiany helu w wȩgiel.

Rozpoczȩcie nowych reakcji w ja̧drze powoduje przebudowanie wnȩtrza
gwiazdy: palenie helu zachodzi w centralnych czȩściach poprzednio istnieja̧cego
ja̧dra helowego. Obszar ten jest konwektywny, otacza go warstwa bogata w hel i
nie uczestnicza̧ca w reakcjach ja̧drowych. Jej górnym ograniczeniem jest cienka
otoczka pala̧ca wodór, sa̧siaduja̧ca od góry z warstwami zewnȩtrznymi, które nie
brały dotychczas udziału w reakcjach ja̧drowych i które sa̧zbudowane z materii
zawieraja̧cej jeszcze dużo wodoru. Pojawienie siȩ źródeł energii w centrum powo-
duje ekspansjȩ wnȩtrza gwiazdy i obniżenie temperatury warstwy pala̧cej wodór.
To zás prowadzi do obniżenia tempa produkcji energii i zmniejszenia jasności ca-
łej gwiazdy. Na diagramie HR gwiazda przesuwa siȩ od punktu6 do 7. Obni̇zenie
temperatury wnȩtrza pocia̧ga za soba̧ kontrakcjȩ warstwzewnȩtrznych: promién
gwiazdy nieco maleje, wskutek czego obniżeniu jasnósci towarzyszy wzrost tem-
peratury efektywnej. Skurczenie siȩ warstw zewnȩtrznych i wzrost ich temperatury
zmniejsza współczynnik nieprzezroczystości i przywraca równowagȩ promienista̧.

W punkcie 7 konwekcja warstw zewnȩtrznych zanika całkowicie. W cia̧gu
dósć krótkiego czasu, na odcinku 7 – 8, gwiazda dostosowuje swoja̧ strukturȩ do
warunków równowagi promienistej. Wiȩkszość energii jest w tym czasie produko-
wana w otoczce pala̧cej wodór; reakcje 3α wnosza̧ zaledwie kilka procent do ja-
snósci całkowitej. Znaczenie reakcji palenia helu wzrasta w czasie przechodzenia
gwiazdy od punktu 8 do punktu 9. W punkcie 9 gwiazda przypomina konfiguracjȩ
cia̧gu głównego, z ta̧ jednak różnica̧,że obecnie źródłem energii jest reakcja 3α.

Dalsza ewolucja jest niejako powtórzeniem faz poprzednich: miȩdzy 9 i
10 szybkie palenie helu w ja̧drze konwektywnym powoduje jego kontrakcjȩ i
ekspansjȩ otoczki (podobnie jak na odcinku 1 – 2). Wyczerpanie helu w ja̧drze
powoduje skurczenie siȩ całej gwiazdy i przeniesienie reakcji ja̧drowych do war-
stwy otaczaja̧cej izotermiczne ja̧dro wȩglowe (droga poza punktem 10). Gwiazda
przesuwa siȩ na diagramie HR z prawa na lewo, przy mniej wiȩcej stałej jasno-
ści. Ekspansja warstw leża̧cych ponad ja̧drem obniża ich temperaturȩ, powoduja̧c
dwa efekty: wygasza ostatecznie reakcje palenia wodoru w otoczce bȩda̧ce
pozostałóscia̧ po poprzednich fazach ewolucji, a jednocześnie powoduje powsta-
nie zewnȩtrznej warstwy konwektywnej. Jej pojawienie sie¸ sprawia,że gwiazda
jaśnieje i ponownie przesuwa siȩ w obszar czerwonych olbrzymów. Strefa kon-
wektywna, obejmuja̧c coraz głȩbsze obszary gwiazdy, ponownie miesza materiȩ,
wzbogacaja̧c ja̧ w produkty reakcji zachodza̧cych we wnȩtrzu, w tym przypadku –
w hel. Jedynym źródłem energii jest w tej fazie palenie heluw otoczce.

Dalsze etapy ewolucji sa̧ znane znacznie gorzej: po pierwsze dlatego,̇ze struk-
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tura gwiazdy staje siȩ bardzo złożona, a po drugie dlatego,że istotny wpływ na
ewolucjȩ maja̧ niedokładnie jeszcze poznane efekty chłodzenia materii w wyniku
emisji neutrin. O zjawiskach tych bȩdzie jeszcze mowa przyokazji omawiania
późnych etapów ewolucji.

W tym miejscu nalėzy jeszcze zwrócić uwagȩ na nastȩpuja̧cy wniosek płyna̧cy
z przedstawionego schematu ewolucji gwiazd o dużych masach: ponieważ pod-
czas ewolucji gwiazdy od cia̧gu głównego do gałȩzi czerwonych olbrzymów ja-
snósć absolutna zmienia siȩ niewiele, czerwone olbrzymy i nadolbrzymy o du̇zych
masach spełniaja̧ tȩ sama̧ zależnósć masa – jasnósć co gora̧ce gwiazdy cia̧gu głów-
nego. Wniosek ten jest oczywiście nieprawdziwy dla gwiazd leża̧cych na pionowej
gałȩzi olbrzymów. Uwȧzniejsze porównanie czasów ewolucji podanych w Tabeli
9.2 ujawnia natychmiast,̇ze gwiazdy wiȩksza̧ czȩść swegożycia spȩdzaja̧ albo w
pobliżu cia̧gu głównego, albo w obszarze czerwonych olbrzymów i nadolbrzymów.
Właśnie wtedy gdy gwiazda jest czerwonym olbrzymem materia wne¸trza przetwo-
rzona w reakcjach ja̧drowych ulega wymieszaniu z materia̧ obserwowanych warstw
powierzchniowych. Tak włásnie, przynajmniej jakósciowo, mȯzna starác siȩ wy-
jaśníc anomalie składu chemicznego stwierdzane u olbrzymów i nadolbrzymów
późnych typów widmowych (gwiazdy C, S itp.).

Ewolucja gwiazd o małych masach. Zgodnie z przyjȩta̧ wẏzej konwencja̧
podziału cia̧gu głównego na czȩść górna̧ i dolna̧, pod pojȩciem gwiazd o małych
masach bȩdziemy rozumieli te gwiazdy, w których dominuja̧ca̧ reakcja̧ na cia̧gu
głównym jest cykl pp. Do gwiazd takich należy równiėz Słónce.

Poniewȧz cykl pp przebiega w niższych temperaturach i jego wydajność sła-
biej zalėzy od temperatury niż dla cyklu CNO, przemiana wodoru w hel zachodzi w
znacznie wiȩkszym obszarze wnȩtrza niż w gwiazdach masywnych; strumień ener-
gii wzrasta łagodnie i mȯze býc przeniesiony na drodze promienistej. Ponieważ nie
ma mieszania materii w obrȩbie ja̧dra, jego skład chemiczny zmienia siȩ płynnie od
centrum, gdzie wodór wyczerpuje siȩ najszybciej, do granic zewnȩtrznych, gdzie
przechodzi ono stopniowo w obszar nienaruszony przez reakcje. Czas trwania tej
fazy jest bardzo długi – dla Słońca wynosi ok. 7· 109 lat. W cia̧gu dotychcza-
sowej ewolucji Słónca (ok. 4,5 miliarda lat) zawartość wodoru w jego centrum
zmniejszyła siȩ od ok. 0,7 do ok. 0,4.

W miarȩ upływu czasu (chociaż bardzo długiego) wodór wypala siȩ całkowi-
cie najpierw w samym centrum, a potem w coraz to wiȩkszym obszarze wokół
niego. Bardzo powoli wytwarza siȩ izotermiczne ja̧dro helowe, które kurcza̧c siȩ
i gȩstnieja̧c ulega degeneracji. Proces ten przebiega bardzo wolno i łagodnie. Re-
akcje ja̧drowe przebiegaja̧ w grubej otoczce wokół ja̧dra.Poniewȧz odpowiedzia̧
na kurczenie siȩ ja̧dra jest niewielki wzrost temperaturywarstw wewnȩtrznych
i niewielkie zwiȩkszenie promienia (w celu wytworzenia odpowiedniego gra-
dientu temperatury) gwiazda ewoluuje niemal równolegle docia̧gu głównego,
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zwiȩkszaja̧c nieco jasność absolutna̧ i rozmiary. Rozbudowa zdegenerowanego
izotermicznego ja̧dra helowego trwa aż do osia̧gniȩcia przez gwiazdȩ punktu 4,
gdy masa ja̧dra osia̧ga granicȩ Schönberga–Chandrasekhara. (Granica ta jest dla
gwiazd o małej masie nieco wiȩksza niż dla gwiazd masywnych, ponieważ degene-
racja materii zwiȩksza odporność ja̧dra násciskanie.) Nastȩpuja̧cy później proces
kurczenia siȩ ja̧dra i ekspansji warstw zewnȩtrznych, chociȧz trwa znacznie krócej
niż ewolucja na cia̧gu głównym, to jednak jest wystarczaja̧copowolny, by mȯzna
było obserwowác gwiazdy w tym stadium ewolucyjnym. Przerwa Hertzsprunga
zanika: istnieje cia̧głe przejście miȩdzy cia̧giem głównym, podolbrzymami i ol-
brzymami. Na odcinku 4 – 5 gwiazda o masie 1M⊙ ewoluuje ze stała̧ jasnościa̧
absolutna̧ przy stale maleja̧cej temperaturze efektywneji rosna̧cym promieniu.
Obni̇zanie siȩ temperatury warstw zewnȩtrznych powoduje stałe pogłȩbianie siȩ
zewnȩtrznej warstwy konwektywnej. W punkcie 5 transport energii jest zdomino-
wany przez konwekcjȩ, co oznacza,że gwiazda zbli̇za siȩ do granicy Hayashiego i
nie mȯze ju̇z zmniejszác temperatury powierzchniowej. Dalsza ewolucja gwiazdy
złożonej z izotermicznego ja̧dra, warstwy pala̧cej wodór i głe¸bokiej otoczki kon-
wektywnej odbywa siȩ w przybliżeniu równolegle do granicy Hayashiego – wzdłuż
gałȩzi czerwonych olbrzymów, aż do zapocza̧tkowania reakcji 3α w ja̧drze.

W gwiazdach o małych masach zapalenie helu jest procesem o gwałtownym
przebiegu. Przyczyny tego sa̧ nastȩpuja̧ce. Degeneracjamaterii w ja̧drze sprawia,
że izotermiczne ja̧dro helowe może osia̧gná̧c stosunkowo du̇za̧ masȩ, ok. 0,4M⊙,
niezalėznie od globalnych parametrów gwiazdy. Zgodnie z równaniem(2.66) lub
(2.67) oznacza to,̇ze w ja̧drze takim císnienie nie zalėzy od temperatury. Jeżeli jed-
nak materia osia̧gnie tam temperaturȩ wystarczaja̧ca̧ dozapalenia helu, to proces
ten, przynajmniej w fazie pocza̧tkowej bȩdzie narastał lawinowo: przebieg reak-
cji doprowadzi do podgrzania materii, ale nie zwiȩkszy panuja̧cego w niej císnie-
nia. Wzrost temperatury przyspieszy tempo reakcji i zwiȩkszy ilość wydzielanej
energii, przy braku jakiejkolwiek reakcji ze strony ja̧drajako całósci. A zatem za-
równo temperatura, jak i zależne od niej tempo produkcji energii, bȩda̧ gwałtownie
wzrastác ȧz do chwili, gdy temperatura osia̧gnie wartość wystarczaja̧ca̧ do znie-
sienia degeneracji. Jeżeli to siȩ stanie, to zacznie obowia̧zywać równanie stanu
gazu doskonałego i ciśnienia gwałtownie wzrósnie. Nasta̧pi ekspansja ja̧dra, jego
ochłodzenie i w konsekwencji zahamowanie wzrostu tempa reakcji ja̧drowych.
Opisane zjawisko nosi nazwȩbłysku helowego. Dokładne obliczenia modelowe
prowadza̧ do wniosku,̇ze w czasie krótkotrwałego błysku helowego temperatura
w ja̧drze wzrasta mniej wiȩcej dwukrotnie iże zostaje wydzielona ogromna moc
rzȩdu 1011 L⊙, porównywalna z moca̧ promieniowania całej Galaktyki. Poniewȧz
jednak błysk trwa bardzo krótko, cała wydzielona energia wystarcza co najwẏzej
do zniesienia degeneracji elektronów materii ja̧dra i odpowiedniego zwiȩkszenia
jego rozmiarów. Najprawdopodobniej tylko znikoma czȩść energii błysku helo-
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wego ma szansȩ wydostać siȩ na powierzchniȩ i zwiȩkszyć jasnósć gwiazdy. Po
błysku helowym gwiazda jest zbudowana z niezdegenerowanego konwektywnego
ja̧dra pala̧cego hel, z otoczki pala̧cej wodór i grubej zewnȩtrznej warstwy konwek-
tywnej. Głȩbokie mieszanie materii w zewnȩtrznych obszarach gwiazdy spowo-
duje, podobnie jak w przypadku gwiazd masywnych, zmiany pierwotnego składu
chemicznego materii, a zwłaszcza obniży w istotny sposób zawartość litu.

Na koniec zauwȧzmy, że gwiazdy o bardzo małych masach, mniejszych od ok.
0,5M⊙, które sa̧ niemal całkowicie lub całkowicie konwektywne, przez cały czas
ewoluuja̧ praktycznie równolegle do granicy Hayashiego. Tempo ich ewolucji jest
tak powolne,że nawet w czasiėzycia Galaktyki, ok. 1,5 · 1010 lat, nie zdołały
opúscíc sa̧siedztwa cia̧gu głównego wieku zerowego. Ich dalsza ewolucja nie jest
wiȩc specjalnie interesuja̧ca.

Późne fazy ewolucji. Budowa gwiazd na cia̧gu głównym oraz ich dalsza
ewolucja zalėza̧ od masy. Poprzednio dla uproszczenia podzieliliśmy wszystkie
gwiazdy tylko na dwie grupy, o masach wiȩkszych i mniejszych od ok. 1,5M⊙,
biora̧c za podstawȩ podziału rodzaj reakcji przemiany wodoru w hel dominuja̧cy w
ja̧drze. Zalėznósć od masy charakteryzuje również późniejsze etapy ewolucji. Jest
ona nawet wyraźniejsza niż w poprzednich rozwȧzaniach i wymaga podziału mas
na wȩ̇zsze przedziały.

M < 0,8M⊙. Dokładne obliczenia modelowe odnosza̧ce siȩ do gwiazd o ma-
sach mniejszych od 0,8M⊙ pokazuja̧,̇ze podczas ich ewolucji wzdłuż gałȩzi czer-
wonych olbrzymów, powstałe we wnȩtrzu zdegenerowane ja̧dro helowe jest w sta-
nie utrzymác na sobie pozostała̧ czȩść gwiazdy i jego kontrakcja zachodzi bardzo
powoli. Poniewȧz kurczeniu siȩ ja̧dra towarzyszy wydzielanie siȩ energii i ekspan-
sja chłodnej otoczki konwektywnej, gwiazda wspina siȩ powoli do obszaru czer-
wonych nadolbrzymów. Pȩcznienie otoczki pocia̧ga za soba¸ jej ochładzanie. W
miarȩ jak spadek temperatury obejmuje coraz to głȩbsze warstwy, coraz wiȩksza
czȩ́sć materii przechodzi ze stanu jonizacji do stanu neutralnego. Rekombinacja
wodoru jest jednak źródłem energii, co oznacza,że ekspanduja̧ca i ochładzaja̧ca
siȩ otoczka zaczyna wnosić dodatkowy przyczynek do jasności L. Jak pamiȩtamy,
wzrost jasnósci pocia̧ga za soba̧ wzrost gradientu temperatury, co w warunkach
równowagi konwektywnej musi spowodować wzrost promienia. Promień nie mȯze
jednak rosná̧c nieograniczenie, ponieważ materia warstw zewnȩtrznych mogłaby
utracíc kontakt z pozostała̧ czȩścia̧ gwiazdy. łatwo jest ocenić warunki, w jakich
może to nasta̧pić.

Przyjmijmy dla uproszczenia,że rekombinacja wodoru nastȩpuje w warstwie o
temperaturze 50 000 K.średnia energia kinetyczna cza̧stki gazu w takiej warstwie
jest równa3

2kT. Warstwa ta stanie siȩ niestabilna, jeżeli średnia energia kinetyczna
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cza̧stek bȩdzie wiȩksza od ichśredniej energii potencjalnej, tzn. gdy

3
2
kT

>∼ GMmH

R
,

czyli

R
>∼ GMmH

3
2kT

.

Podstawiaja̧c stałe fizyczne i przyjmuja̧cM = 0,8M⊙, dostajemy promién, przy
którym rekombinuja̧ca warstwa o temperaturze 50 000 K tracikontakt z reszta̧
gwiazdy,

R
>∼ 200R⊙.

Mechanizm, który mȯze powodowác utratȩ otoczki wyobrȧzamy sobie
nastȩpuja̧co: stale pȩcznieja̧ca gwiazda osia̧ga promień rzȩdu 100 – 200R⊙; war-
stwa rekombinuja̧ca znajduje siȩ stosunkowo głȩboko i magȩstósć na tyle du̇za̧,
że energia wydzielana w procesach rekombinacji zaczyna stanowić istotny przy-
czynek do jasnósci całej gwiazdy. Otoczka reaguje na zwiȩkszenie strumienia
i gradientu temperatury szybkim zwiȩkszeniem rozmiarów,co z kolei powoduje
ochłodzenie otoczki, przesuniȩcie siȩ warstwy rekombinacyjnej w gła̧b, ponowne
zwiȩkszenie strumienia i gradientu temperatury itd. Niestabilnósć narasta lawi-
nowo i otoczka zostaje niejako ”zdmuchniȩta” przez energiȩ pochodza̧ca̧ z rekom-
binacji.

Materia powinna opuszczać gwiazdȩ z prȩdkóscia̧ ucieczkiv= (2GM /R)1/2,
która dla gwiazdy o masie 0,8M⊙ i promieniu 100 – 200R⊙ jest równa 50 – 30
km/s.

Powszechnie przypuszcza siȩ,że opisany proces utraty rozrzedzonych otoczek
przez czerwone olbrzymy jest przyczyna̧ powstawania mgławic planetarnych. Od-
rzucona materia tworzy wokół gwiazdy ekspanduja̧ca̧ warstwȩ kulista̧ (Rys. 7.2),
charakterystyczny kształt pierścienia jest wynikiem rzutowania warstwy kulistej na
sferȩ niebieska̧. Zmierzone w kilku przypadkach prȩdkości rozszerzania siȩ mgła-
wic planetarnych zawieraja̧ siȩ w granicach od 0 do 60 km/s,ześrednia̧ wartóscia̧
ok. 20 km/s. Sa̧ to wartósci zgodne z ocenionymi wyżej prȩdkósciami ucieczki ma-
terii z czerwonych olbrzymów. Typowe rozmiary mgławic planetarnych zawieraja̧
siȩ w przedziale od ok. 0,08 do 0,5 pc. Przyjmuja̧c,że prȩdkósć rozszerzania siȩ
mgławic niewiele zmienia siȩ w czasie, możemy oceníc ich typowy wiek na

(0,08−0,5) ·3·1016

20·103 ·3·107 = (4−25) ·103 lat.

Z drugiej strony, biora̧c pod uwagȩ obecna̧ gȩstość gazu w mgławicach planetar-
nych(0,5−30) ·109 m−3 oraz prȩdkósć ich ekspansji, całkowity czaṡzycia mgła-
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Rys. 9.6Zasadnicze elementy budowy gwiazdy (a) tuż po błysku helowym i zniesieniu
degeneracji ja̧dra helowego, (b) po rozpoczȩciu przemiany helu w wȩgiel w ja̧drze gwiazdy
i (c) na krótko przed utrata̧ otoczki nadolbrzyma w postaci mgławicy planetarnej.

wicy oceniamy na ok. 100 tys. lat; po upływie tego czasu materia mgławicy roz-
rzedzi siȩ wskutek ekspansji do gȩstości materii miȩdzygwiazdowej i mgławica
przestanie býc widoczna.

Z powyższych ocen wynika,̇ze mgławice planetarne, te które obecnie obser-
wujemy, powstały stosunkowo niedawno i stosunkowo szybko zanikna̧. Fakt,̇ze
obecnie obserwujemy ich ok. 1000 oznacza,że przez tȩ fazȩ przechodzi bardzo
dużo obiektów gwiazdowych. Oceny statystyczne prowadza̧ do wniosku, że ob-
serwowana w Galaktyce liczba gwiazd o małych masach jest w stanie dostarczýc
obserwowana̧ liczbȩ mgławic planetarnych.

Utrata warstw zewnȩtrznych odsłania obszary bliskie ja̧dra gwiazdy. Ponie-
waż temperatura u podstaw utraconej otoczki była rzȩdu 50 000K, gwiazda cen-
tralna mgławicy planetarnej (ja̧dro mgławicy planetarnej) powinna miéc wysoka̧
temperaturȩ efektywna̧ i małe rozmiary. Ponieważ istnieja̧ce poprzednio warstwy
zewnȩtrzne nie wnosiłẏzadnego przyczynku do jasności, wiȩc gwiazdy po odrzu-
ceniu mgławic planetarnych promieniuja̧ taka̧ sama̧ mocL jak poprzednio. Wnio-
sek ten znajduje potwierdzenie w położeniu ja̧der mgławic planetarnych na diagra-
mie HR: najjásniejsze spósród nich lėza̧ w obszarze wysokich temperatur, ale ich
jasnósci L sa̧ takie same jak jasności czerwonych olbrzymów o promieniach rzȩdu
100R⊙.
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0,8M⊙
<∼M <∼ 3M⊙. Gwiazdy, których zdegenerowane ja̧dra nie sa̧ w sta-

nie utrzymác na sobie pozostałej materii, przechodza̧ przez opisany wyżej błysk
helowy. Wydzielona w nim energia zostaje zużyta przede wszystkim na usuniȩcie
degeneracji elektronów i zwiȩkszenie rozmiarów ja̧dra. Jednak ekspansja ja̧dra
obni̇za jego temperaturȩ i zmniejsza tempo reakcji 3α.

Zmniejszenie wewnȩtrznej jasności pocia̧ga za soba̧ zmniejszenie gradientu
temperatury, a tym samym również gradientu císnienia w całej gwieździe. Po-
niewȧz mniejszy gradient ciśnienia nie jest w stanie zrównoważyć siły grawita-
cji, zewnȩtrzne warstwy gwiazdy kurcza̧ siȩ. Gwiazda szybko przyjmuje nowa̧
konfiguracjȩ równowagi: w niezdegenerowanym ja̧drze przebiegaja̧ procesy prze-
miany helu w wȩgiel, a w kulistej warstwie wokół ja̧dra – procesy przemiany
wodoru w hel (Rys. 9.6). Na diagramie HR gwiazda osiada nagałȩzi horyzon-
talnej wieku zerowego, w miejscu okréslonym przez masȩ i zawartość pierwiast-
ków ciȩ̇zkich. Przedział temperatur efektywnych, w jakim zawiera siȩ gała̧ź ho-
ryzontalna zalėzy bardzo silnie odZ. Dla gwiazd o składzie chemicznym cha-
rakterystycznym dla starej populacji II (Z≈ 10−4), gała̧ź horyzontalna rozcia̧ga
siȩ ȧz do cia̧gu głównego. ZwiȩkszenieZ wydatnie skraca gała̧ź horyzontalna̧;
dla składu chemicznego właściwego dla populacji dysk, gała̧ź horyzontalna nie
wychodzi praktycznie poza obszar czerwonych olbrzymów, tworza̧c na diagra-
mach HR gromad gwiazdowych charakterystyczne zagȩszczenie gwiazd zwane
czerwonym zgrupowaniem(ang. red clump). Jasnósć poszczególnych gwiazd
czerwonego zgrupowania, zwłaszcza w podczerwieni, zależy na tyle słabo od
składu chemicznego i masy,że statystycznie określona średnia jasnósć zgrupo-
wania (MI ≈−0,28±0,07) jest u̇zyteczna̧ ”́swieca̧ standardowa̧”.

Ewolucja na gałȩzi horyzontalnej przebiega w ja̧drowej skali czasu okréslonej
przez włásciwósci reakcji przemiany helu w wȩgiel. Ponieważ tempo tej reak-
cji zalėzy bardzo silnie od temperatury, reakcje sa̧ silnie skoncentrowane w cen-
trum i prowadza̧ do wytworzenia całkowicie wȩglowego izotermicznego ja̧dra,
w którym po jakiḿs czasie wygasna̧ reakcje ja̧drowe. Spowoduje to grawita-
cyjne skurczenie siȩ warstw otaczaja̧cych ja̧dro i jednoczesne rozszerzenie warstw
zewnȩtrznych; powtórzy siȩ ten sam proces, który doprowadza gwiazdy pala̧ce wo-
dór w cyklu CNO do gałȩzi nadolbrzymów, z ta̧ jednak różnica̧,że gwiazdy pala̧ce
hel przesuwaja̧ siȩ ku obszarowi czerwonych olbrzymów i nadolbrzymów wzdłu̇z
gałȩzi asymptotycznej. W miarȩ dochodzenia gwiazdy do stadium czerwonego ol-
brzyma ja̧dro wȩglowe ulega degeneracji, a konwektywna otoczka coraz bardziej
zwiȩksza swoje rozmiary.

W rozwȧzanym przez nas zakresie mas zdegenerowane ja̧dro jest w stanie
podtrzymác ciśnienie warstw zewnȩtrznych, tak iż temperatura ja̧dra nie wzra-
sta na tyle by mogły zostać zapocza̧tkowane reakcje ja̧drowe przemiany wȩgla w
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pierwiastki ciȩ̇zsze. Zostaja̧ natomiast stworzone warunki sprzyjaja̧ce odrzuceniu
otoczki i utworzeniu wokół gora̧cego ja̧dra ekspanduja̧cej mgławicy planetarnej.
W odró̇znieniu od rozwȧzanego poprzednio przypadku gwiazd o małych masach,
tym razem ja̧dro mgławicy planetarnej jest zbudowane przede wszystkim z wȩgla.
Taka̧ drogȩ ewolucyjna̧ przebȩdzie miȩdzy innymi Słońce w cia̧gu nastȩpnych ok.
5 miliardów lat. Jej zasadnicze etapy sa̧ przedstawione na Rys. 9.7.

3M⊙
<∼M <∼ 10M⊙. Gwiazdy o masie wiȩkszej od ok. 3M⊙ wytwarzaja̧

zdegenerowane ja̧dra wȩglowe, które nie sa̧ w stanie utrzymác na sobie ciȩ̇zaru
pozostałych czȩ́sci gwiazdy i wobec tego kurcza̧ siȩ przy stale wzrastaja̧cej tem-
peraturze. Gdy osia̧gnie ona ok. 109 K, możliwe jest zapocza̧tkowanie reakcji
ja̧drowych z udziałem wȩgla. Ponieważ wydajnósć tych reakcji charakteryzuje
siȩ niezwykle silna̧ zalėznóscia̧ od temperatury (∼ T120), ich zapocza̧tkowanie
może miéc charakter gwałtownego wybuchu supernowej, albo mniej gwałtow-
nego błysku wȩglowego,otwieraja̧cego nastȩpny etap ewolucji. Teoria ewolucji
gwiazd nie daje w tym wzglȩdzie jeszcze jednoznacznej odpowiedzi; przebieg bły-
sku wȩglowego zalėzy przede wszystkim od tego, jak dużo energii jest unoszone z
gwiazdy przez neutrina.

M
>∼ 10M⊙. Charakterystyczna̧ cecha̧ ewolucji gwiazd o dużych masach jest

to, że nigdy nie wytwarzaja̧ w swych wnȩtrzach ja̧der zbudowanych ze zdegene-
rowanej materii. Jak wiemy z omówienia modeli na cia̧gu głównym, im wiȩksza
jest masa gwiazdy, tym mniejsza jest gȩstość materii w jej centrum. Dla gwiazd
o masach wiȩkszych od ok. 10M⊙ gȩstósć we wnȩtrzu jest zawsze zbyt mała a
temperatura zbyt wysoka, by gaz elektronowy mógł ulec degeneracji. Gwiazdy
te przechodza̧ oczywiście przez stadia palenia kolejnych pierwiastków, jednak od-
bywa siȩ to łagodnie w miarȩ wzrostu temperatury we wnȩtrzu. Po wyczerpaniu
wodoru w ja̧drze reakcje przenosza̧ siȩ do otoczki, natomiast ja̧dro (o zwiȩkszonym
ciȩżarze cza̧steczkowym) kurczy siȩ i ogrzewa na koszt energii grawitacyjnej. Po
osia̧gniȩciu w ja̧drze odpowiednio wysokiej temperaturyrozpoczyna siȩ w nim
przemiana helu w wȩgiel, natomiast reakcje przemiany wodoru w hel kontynu-
owane sa̧ w otoczce. Z czasem, gdy hel zostanie wyczerpany, ja̧dro wȩglowe skur-
czy siȩ, ogrzeje i rozpocznie przemianȩ wȩgla w tlen, podczas gdy wokół niego
powstanie nowa otoczka pala̧ca hel. Proces ten bȩdzie postȩpował ȧz do wytwo-
rzenia w ja̧drze pierwiastków grupẏzelaza. Gwiazda bȩdzie złożona z koncen-
trycznych warstw materii o ró̇znym składzie chemicznym, na których granicach
bȩda̧ zachodzić odpowiednie dla lokalnej temperatury reakcje syntezy ja̧drowej
(Rys. 9.8). Jėzeli nawet opisane zjawiska nie bȩda̧ przebiegać ȧz tak regularnie,
to i tak do wytworzenia ja̧drȧzelaznego bȩda̧ prowadzić reakcje fotodezintegracji
ja̧der ciȩ̇zkich, powstałych uprzednio w procesach r i s.

Ewolucja gwiazd w gromadach. Naturalnym testem dla przedstawionego wy-
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Rys. 9.7Schemat drogi ewolucyjnej gwiazdy od cia̧gu głównego do obszaru białych kar-
łów. Linia̧ przerywana̧ zaznaczone sa̧ fazy przebiegaja̧ce w bardzo krótkiej skali czasowej.

żej schematu ewolucyjnego sa̧ diagramy HR obserwowane dla gromad gwiazdo-
wych. Gromady gwiazd mȯzna z bardzo dobrym przybliżeniem uwȧzác za grupy
obiektów o tym samym wieku i podobnym składzie chemicznym. Rozkład gwiazd
na diagramie HR gromady powinien wiȩc przedstawiać rezultat ewolucji gwiazd o
różnych masach po upływie czasu równego wiekowi gromady. W teorii ewolucji
rozkład taki jest opisany za pomoca̧izochrony, czyli teoretycznej zalėznósci logL
od logTef dla gwiazd o ró̇znych masach ale takim samym wieku i składzie chemicz-
nym. Przykłady dopasowania izochron teoretycznych do obserwowanych diagra-
mów barwa – jasnósć były pokazane na Rys. 6.6 i 6.7. Charakterystyczne cechy
izochron sa̧ równiėz przedstawione na Rys. 9.9. Z rysunku tego widać wyraźnie,
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Rys. 9.8Struktura gwiazdy o masie 25M⊙, której wnȩtrze nigdy nie ulagało degene-
racji. Podane sa̧ główne składniki materii w poszczególnych warstwach. Na granicach
poszczegOlnych obszarów przebiegaja̧ reakcje syntezy coraz to ciȩ̇zszych pierwiastków,
aż do pierwiastków grupẏzelaza.

że przebieg linii jednakowego wieku gwiazd na diagramie HR zalėzy wyraźnie
od składu chemicznego. Naniesione dwie izochronyt = 1,5·1010 lat, odnosza̧ce
siȩ do dwóch ró̇znych składów chemicznych, sa̧ przesuniȩte wzglȩdem siebie za-
równo w skali jasnósci, jak i wskaźnika barwy. łatwo zatem można zrozumiéc, że
porównanie obserwowanych wykresów barwa – jasność dla gromad z izochronami
obliczonymi teoretycznie pozwala na jednoczesne wyznaczenie dwu wȧznych pa-
rametrów gromady: jej wieku i składu chemicznego. Wiarygodnósć uzyskanych
wyników zalėzy od poprawnósci teorii ewolucji gwiazd oraz od dokładności, z jaka̧
potrafimy przetransformować obserwowane wielkósciMV i (B−V)0 do teoretycz-
nych wielkósci L i Tef. Jėzeli ufamy naszej kalibracji, to dodatkowym wynikiem
dopasowania jest odległość do gromady i jej poczerwienie (jak to zostało pokazane
na Rys. 6.9).

Konfiguracje zdegenerowane. Śledza̧c ewolucjȩ gwiazd o małych masach
natrafialísmy na okresy gdy temperatura i gȩstość w centrum osia̧gały wartości
sprzyjaja̧ce degeneracji gazu elektronowego. Konfiguracje takie odznaczaja̧ siȩ
niektórymi cechami wyraźnie odmiennymi od cech konfiguracji zbudowanych z
gazu doskonałego i dlatego zasługuja̧ na bardziej szczegółowe omówienie. O oso-
bliwościach materii zdegenerowanej decyduje jej równanie stanu. W przypadku
elektronów nierelatywistycznych jest ono opisane formuła¸ (2.66), a w przypadku
relatywistycznym – formuła̧ (2.67). Równanie stanu i równanie równowagi hydro-
statycznej okréslaja̧ zasadnicze cechy trwałych konfiguracji zbudowanychz mate-
rii zdegenerowanej. Wynikaja̧ one z nastȩpuja̧cych prostych rozwȧzán. Zastȩpuja̧c
pochodne wystȩpuja̧ce w równaniu równowagi hydrostatycznej przez stosunki od-
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Rys. 9.9.Przykładowe izochrony dla ró̇znych wartósci wieku t (w latach) i zawartósci
pierwiastków ciȩ̇zkichZ.

powiednich wielkósci, mȯzemy napisác w przybli̇zeniu

dP
dr
∼ P

R
∼ gρ.

Poniewȧz

ρ∼ M
R3 i g∼ M

R2 ,

wiȩc

P∼Rgρ∼R
M

R2

M

R3 ∼
M 2

R4 .
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Z drugiej strony, zgodnie z nierelatywistycznym równaniemstanu

P = K1ρ5/3∼
(

M

R3

)5/3

∼ M
5/3

R5 .

Z porównania obu ostatnich wyrażén wynika zwia̧zek miȩdzy masa̧ i promieniem

M
1/3∼ 1

R
. (9.10)

Znaczy to,że dla kȧzdej masy zdegenerowanego gazu nierelatywistycznego ist-
nieje konfiguracja równowagi o promieniu zwia̧zanym z masa̧za pomoca̧ za-
leżnósci (9.10). W odró̇znieniu od konfiguracji zbudowanej ze zwykłej materii,
wiȩkszym masom odpowiada mniejszy promień i odwrotnie.

Jėzeli spełniona jest zależnósć (9.10), to

ρ∼ M
R3 ∼M

2.

Wynika sta̧d,że wraz ze wzrostem masy konfiguracji zdegenerowanej wzrasta
szybko gȩstósć materii. A zatem pocza̧wszy od pewnej masy gȩstość wzrósnie
na tyle, że elektrony stana̧ siȩ relatywistyczne i one bȩda̧ decydowác o postaci
równania stanu. Biora̧c pod uwagȩ,że

ρ =
M

4
3πR3

oraz g =
GM

R2 ,

przyjmuja̧c realtywistyczne równanie gazu zdegenerowanego (2.64)

P = K2

(

ρ
µe

)4/3

i postȩpuja̧c jak poprzednio, możemy napisác warunek, by siła wynikaja̧ca z gra-
dientu císnienia równowȧzyła lub przewẏzszała siłȩ ciȧ̧zenia

P
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Zwróćmy uwagȩ,̇ze nierównósć ta nie zawiera zalėznósci od promienia (który
po obu jej stronach wystȩpuje w takiej samej potȩdze) i może býc spełniona tylko
wówczas, gdy masa jest mniejsza od masy granicznej

MCh≤ const=
K3/2

2
(4

3π
)1/2

G3/2

1
µ2

e
. (9.11)

Konfiguracja o wiȩkszej masie nie może istniéc w sposób trwały, ponieważ
ciśnienie relatywistycznych elektronów nie jest w stanie zrównowȧzyć nacisku
warstw zewnȩtrznych. Graniczna masaMCh nosi nazwȩgranicy Chandrasekhara.
Jej wartósć wynikaja̧ca z równania (9.11) jest bardzo niedokładna, poniewȧz zo-
stała uzyskana z bardzo grubej oceny gradientu ciśnienia. Celem naszych rozwa-
żán było bowiem tylko pokazanie,̇ze granica taka rzeczywiście istnieje i zalėzy
tylko od średniego ciȩ̇zaru cza̧steczkowegoµe:

MCh =
5,75
µ2

e
M⊙. (9.12)

Zalėznósć miȩdzy masa̧ i promieniem dla gwiazd zdegenerowanych,
wynikaja̧ca z dokładnych obliczeń modelowych jest przedstawiona w Tabeli 9.3.
W praktyce, dla zjonizowanej materii zbudowanej z pierwiastków ciȩ̇zszych od
wodoru, mȯzemy przyjá̧c µe = 2, czyliMCh≈ 1,44M⊙.

Białe karły . Opisane wẏzej konfiguracje zdegenerowane, zwane też przez teo-
retyków zdegenerowanymi karłami lub zdegenerowanymi gwiazdami, identyfiku-
jemy przede wszystkim z obiektami, które ze wzglȩdów historycznych nazywamy
białymi karłami. Białe karły zostały odkryte jako obiekty ostosunkowo wyso-
kiej temperaturze powierzchniowej (sta̧d wrażenie białej barwy) i małej jasności
absolutnej. Na obserwacyjnym diagramie barwa – jasność białe karły zajmuja̧ ob-
szar połȯzony 10 i wiȩcej wielkósci gwiazdowych poniżej cia̧gu głównego. Obec-
nie znane białe karły maja̧ barwy zawarte w przedziale odpowiadaja̧cym barwom
gwiazd od typu O do M, czyli praktycznie w całym przedziale temperatur barw-
nych gwiazd.

Zalėznie od wygla̧du widma białe karły dzieli siȩ na wiele grup ipodgrup,
z których najwȧzniejsze sa̧: grupa oznaczana DA, zawieraja̧ca białe karłyz li-
niami wodoru i pokrywaja̧ca cały zakres temperatur gwiazdowych oraz grupa
DB wykazuja̧ca w widmie silne linie helu i również obejmuja̧ca szeroki zakres
temperatur. Powẏzszy symbol dwuliterowy uzupełnia siȩ niekiedy dodatkowa¸
litera̧ sygnalizuja̧ca̧ wystȩpowanie pewnych linii charakterystycznych dla zwy-
kłego cia̧gu typów widmowych. Na przykład biały karzeł z silnymi liniami wo-
doru i słabsza̧ linia̧ CaII uzyska symbol DAF (wystȩpowanie linii CaII przy wid-
mie helowym oznaczamy symbolem DBF). Symbol DBA oznacza gwiazdy DB
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ze śladami linii wodoru. DAO oznacza białe karły z liniami wodorowymi i linia̧
HeII 4686, charakterystyczna̧ dla gwiazd O. Białe karły DC wystȩpuja̧ w nisko-
temperaturowym kráncu cia̧gu białych karłów i wykazuja̧ w widmach silne pasma
cza̧steczek wȩgla C2.

Tabela 9.3

Teoretyczna zalėznósć masa – promién dla konfiguracji zdegenerowanych (białych
karłów)

(M µ2
e)/M⊙ 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 ∞

Widma białych karłów odznaczaja̧ siȩ bardzo duża̧ szerokóscia̧ linii absorpcyj-
nych, co uwȧza siȩ za wynik poszerzenia ciśnieniowego w ich gȩstych atmosfe-
rach (Rys. 9.10). To co wiemy o masach i promieniach białych karłów prowadzi
do wniosku,że przyspieszenia grawitacyjne na ich powierzchniach sa̧ rzȩdu 108

cm s−2.
Kilka białych karłów wchodzi w skład bliskich układów podwójnych, tak

iż ich masy moga̧ býc wyznaczone ze stosunkowo duża̧ dokładnóscia̧. Wiary-
godne wyniki uzyskane dla Syriusza B, Procjona B i 40 Eri B daja̧ odpowiednio
1,053±0,028, 0,63 i 0,43M⊙. Poniewȧz odległósć do tych układów jest znana,
wyznaczenie temperatur efektywnych (32 000 K dla Syriusza Bi 16 900 K dla 40
Eri B) pozwala równiėz na wyznaczenie promienia: 0,0078R⊙ dla Syriusza B i
0,0124±0,0005R⊙ dla 40 Eri B (podobne wyznaczenia dla Procjona sa̧ znacznie
mniej dokładne, ze wzglȩdu na duża̧ jasnósć drugiego składnika).

Niezalėznej mȯzliwości dokonania oceny przyspieszenia grawitacyjnego na
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Rys 9.10.Poszerzony ciśnieniowo profil linii absorpcyjnej Hγ wodoru w widmie białego
karła 40 Eridani B.

powierzchni białych karłów dostarcza pomiarpoczerwienienia grawitacyjnego,
czyli przesuniȩcia ku czerwieni długości fali promieniowania opuszczaja̧cego
silne pole grawitacyjne. Zgodnie z teoria̧ wzglȩdności foton o długósci fali
λ, opuszczaja̧cy pole grawitacyjne gwiazdy o masieM i promieniu R, doznaje
przesuniȩcia w kierunku fal dłuższych o wielkósć

∆λ = λ
GM

c2R
. (9.13)

Na przykład, zmiana długości fali fotonów opuszczaja̧cych powierzchniȩ Słońca
jest równowȧzna przesuniȩciu dopplerowskiemu 0,64 km/s. Dla białych kar-
łów sa̧ to zazwyczaj wielkósci rzȩdu kilkudziesiȩciu km/s, a wiȩc w zasadzie
bez trudu daja̧ce siȩ zmierzyć zwykłymi metodami spektroskopowymi. Jednak
uzyskane wyniki nie zawsze daja̧ siȩ jednoznacznie zinterpretowác, poniewȧz o
przesuniȩciach dopplerowskich linii decyduje jeszcze wiele innych czynników, ta-
kich jak przesuniȩcie starkowskie, ruchy orbitalne, ruchy w przestrzeni itp. Mimo
tych ograniczén, pomiary przesuniȩ́c linii białych karłów daja̧ zgodnie z równa-
niem (9.13) wartósci stosunkówM /Rniesprzeczne z wynikami innych metod.

Nierozwia̧zanym do kónca problemem pozostaje skład chemiczny atmos-
fer białych karłów. Oceny szybkości procesów dyfuzji pierwiastków w warun-
kach du̇zego przyspieszenia grawitacyjnego prowadza̧ do wniosku,że hel i pier-
wiastki ciȩ̇zkie powinny ”toná̧c” bardzo szybko, w skali czasowej rzȩdu 100 lat,
pozostawiaja̧c w obserwowanych przez nas górnych warstwach atmosferycznych
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praktycznie czysty wodór. Z drugiej strony, materia o typowym składzie che-
micznym powinna dopływác stale do atmosfery białego karła w wynikuakrecji,
czyli grawitacyjnego wychwytywania rozproszonej materiimiȩdzygwiazdowej. O
ile zatem stosunkowo naturalne wydaje siȩ istnienie białych karłów o atmosfe-
rach złȯzonych z czystego wodoru (ewentualnie z niewielka̧ domieszka̧ helu lub
pierwiastków ciȩ̇zszych), o tyle trudno jest wyjaśníc fakt, że w atmosferach nie-
których karłów DB obserwowane sa̧ wyła̧cznie linie helu. Nie jest jednak wy-
kluczone,że obecnósć rozległych magnetosfer lub koron wokół niektórych przy-
najmniej białych karłów mȯze całkowicie zapobiegać procesom akrecji materii
miȩdzygwiazdowej.

Niezalėznie od tego, jakie pierwiastki moga̧ być obserwowane w atmosferach
białych karłów, ich wnȩtrza sa̧ zbudowane z helu, wȩgla a nawet z pierwiast-
ków jeszcze ciȩ̇zszych. Z danych przytoczonych w Tabeli 9.3 łatwo obliczyć, że
gȩstósci średnie białych karłów zawieraja̧ siȩ w przedziale 2·107−3·1010 kg m−3,
co w przypadku materii czysto helowej odpowiada gȩstości cza̧stek miȩdzy 3·1033

i 4 ·1036 m−3. Średnia odległósć ja̧der helu jest zatem rzȩdu

l =

(

1
N

)1/3

∼ 1

(100·1033)1/3
≈ 2·10−12 m.

Znajduja̧ce siȩ w tak małych odległościach ja̧dra helu działaja̧ na siebie ogromnymi
siłami odpychania elektrostatycznego

F12 = k0
(Ze)2

l2 .

Siły te równowȧza̧ siȩ, jėzeli ja̧dra sa̧ ułȯzone w regularna̧ strukturȩ – sieć
krystaliczna̧ (Rys. 9.11). Czynnikiem wytra̧caja̧cym ja̧dra z połȯzén równo-
wagi sa̧ drgania termiczne sieci. Jeżeli energia kinetyczna drgań cieplnych sieci,
Ek ∼ kT, jest wiȩksza od energii potencjalnej oddziaływań elektrostatycznych
miȩdzy dwoma wȩzłami sieci,Ep∼ (Ze)2/l , to siéc ulega rozpadowi i ja̧dra
poruszaja̧ siȩ wzglȩdem siebie swobodnie, podobnie jak to ma miejsce w przy-
padku cza̧stek cieczy. To czy ja̧dra materii zachowuja̧ sie¸ jak gaz, ciecz czy ciało
stałe zalėzy oczywíscie od gȩstósci i temperatury. Natomiast zdegenerowane elek-
trony zachowuja̧ siȩ zawsze jak gaz, poruszaja̧c siȩ swobodnie miȩdzy ja̧drami. W
warunkach silnej degeneracji, gdy wiȩkszość dozwolonych stanów energetycznych
jest obsadzona, spotkania z ja̧drami nie zmieniaja̧ prȩdkości elektronów.

Degeneracja elektronów ma dwie ważne konsekwencje dla budowy iświecenia
białego karła. Po pierwsze, degeneracja materii jest możliwa tylko w nieobecno-
ści reakcji ja̧drowych; wzrost temperatury w nastȩpstwiereakcji ja̧drowych bar-
dzo szybko doprowadziłby do zniesienia degeneracji i przywrócenia materii cech
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1 2 3

Rys. 9.11Siéc krystaliczna utworzona z gȩsto upakowanych ja̧der we wne¸trzu białego
karła. Siła odpychania miȩdzy ja̧drami 1 i 2 jest równoważona przez siłȩ odpychania
miȩdzy ja̧drami 3 i 2.

gazu doskonałego. Po drugie, elektrony w stanie degeneracji nie wyświecaja̧ ener-
gii elektromagnetycznej, ponieważ wysłanie kwantu promieniowania wymagałoby
przej́scia do stanu o niższej energii, co w warunkach degeneracji jest niemoż-
liwe. Możemy zatem oczekiwać, że wnȩtrze białego karła bȩdzie wypełnione w
przybliżeniu izotermicznym, zdegenerowanym i nieświeca̧cym gazem elektrono-
wym. Świecíc moga̧ tylko elektrony niezdegenerowane znajduja̧ce siȩw pobliżu
powierzchni i one tėz sa̧ źródłem promieniowanej energii. Ubytek energii elektro-
nów zewnȩtrznych jest skutecznie uzupełniany przez przewodnictwo elektronów
zdegenerowanych, które – jak mówiliśmy wẏzej – przenikaja̧ swobodnie przez
siéc krystaliczna̧ i moga̧ wymieniać energiȩ dopiero z niezdegenerowanymi elek-
tronami na powierzchni.

Opisany proces przenoszenia energii od zdegenerowanej materii wnȩtrza do
niezdegenerowanej materii na powierzchni, a nastȩpnie jej wyświecanie jest rów-
noznaczny ze stygniȩciem białego karła. Właśnie stygniȩcie jest odpowiedzialne
za jego dalsza̧ ewolucjȩ. W chwili powstania, biały karzeł, zalėznie od masy, przyj-
muje odpowiednia̧ konfiguracjȩ, spełniaja̧ca̧ zależnósć miȩdzy masa̧ i jasnościa̧,
podana̧ w Tabeli 9.3. Konfiguracja ta nie zależy zupełnie od temperatury, a za-
tem stygniȩcie białego karła nie bȩdzie miało praktycznie żadnego wpływu na jego
strukturȩ. Na diagramie HR biały karzeł o danej masie bȩdzie przesuwał siȩ po
linii stałego promienia w kierunku maleja̧cych jasności absolutnych i temperatur
efektywnych. Poniewȧz L∼ R2T4

ef, a dla białych karłówR∼M −1/3, wiȩc na dia-
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gramie HR sa̧ one rozłożone wzdłu̇z linii

L∼M −2/3T4
ef.

Skala czasowa stygniȩcia białych karłów od temperatury pocza̧tkowej do ok. 4000
K (najniższa temperatura efektywna zaobserwowana u białego karła)jest równa
ok. 109 lat. Później, przez czas praktycznie nieograniczony, istnieja̧ one w postaci
ciemnych i chłodnych kul zdegenerowanej i skrystalizowanej materii.

Z tego co mówilísmy poprzednio na temat późnych faz ewolucji gwiazd wy-
nika, że zdegenerowane ja̧dra sa̧ w różnych fazach ewolucji wytwarzane przez
gwiazdy o masach mniejszych od ok. 8M⊙. Gwiazdy te mȯzemy uwȧzác za natu-
ralne poprzedniczki białych karłów. Obserwacyjnym potwierdzeniem tego wnio-
sku jest wystȩpowanie białych karłów w gromadach otwartych, w których punkt
odgiȩcia od cia̧gu głównego przypada w okolicy mas nieco mniejszych od ok. 8
M⊙ oraz ich brak w gromadach młodszych, w których gwiazdy o masach tego
rzȩdu nie zdołały jeszcze opuścíc cia̧gu głównego.

Decyduja̧ce znaczenie dla możliwości utworzenia białego karła z gwiazdy o
pocza̧tkowej masie mniejszej od 8M⊙ ma wielkósć utraty masy w fazie czerwo-
nego olbrzyma. Jėzeli procesy utraty masy sa̧ wówczas wystarczaja̧co intensywne,
by obni̇zyć masȩ gwiazdy poniżej granicy Chandrasekhara, to po wygaśniȩciu re-
akcji ja̧drowych we wnȩtrzu i po odrzuceniu warstw zewnȩtrznych gwiazda prze-
chodzi przez stadium mgławicy planetarnej, by ostatecznieosiá̧sć na włásciwej dla
jej końcowej masy linii stygniȩcia białego karła. Jeżeli zás procesy utraty masy
nie sa̧ wystarczaja̧co efektywne, to detonacyjne zapalenie zdegenerowanego ja̧dra
wȩglowego (błysk wȩglowy) najpradwopodobniej powodujezagładȩ gwiazdy, býc
może w postaci wybuchu supernowej.

Supernowe. Z obserwacyjnego punktu widzenia zjawisko supernowej polega
na wzróscie jasnósci gwiazdy w cia̧gu niewielu dni o kilkanaście wielkósci gwiaz-
dowych (sta̧d tėz czȩsto u̇zywane wyrȧzenie: wybuch supernowej), a nastȩpnie –
na powolnym jej spadku w skali kilkuset dni lub kilku lat. Supernowe w maksi-
mum blasku emituja̧ moce porównywalne z moca̧ promieniowania całych galaktyk.
Moga̧ býc zatem bez trudu wykrywane nawet z bardzo dużych odległósci. Ponie-
waż supernowe pojawiaja̧ siȩ w jednej galaktyce stosunkowo rzadko, wiȩkszósć
naszych wiadomósci o ich wybuchach pochodzi z obserwacji wielu galaktyk.

Biora̧c pod uwagȩ obserwacyjne cechy zjawiska – przede wszystkim wygla̧d
i ewolucjȩ widma oraz w mniejszym stopniu kształt krzywej blasku – supernowe
dzielimy na kilka grup, bȩda̧cych rozszerzeniem pierwotnego podziału na super-
nowe typu I, których widma nie wykazuja̧ obecności linii wodoru, i typu II –
maja̧cych w widmach silne linie wodoru (Rys 9.12):

– SN Ia. Charakterystyczna̧ cecha̧ widm SN Ia jest zupełny brak linii wodoru.
We wczesnych fazach wybuchu, w pobliżu maksimum jasnósci, widma zawieraja̧



324

Rys. 9.12Typowe widma supernowych różnych typów we wczesnych fazach po wybuchu,
bȩda̧ce zazwyczaj podstawa̧ do wstȩpnej klasyfikacji supernowych. Widmo oznaczone
symbolem 93J pochodzi od osobliwej pod wieloma wzglȩdami supernowej 1993J.

200 400 600 800

szerokie linie o kształtach P Cygni, odpowiadaja̧ce ekspansji z prȩdkóscia̧ rzȩdu
10 000 km/s. Linie te nalėza̧ do neutralnych lub jednokrotnie zjonizowanych
pierwiastków o pósrednich masach, takich jak SiII, CaII, SII i OI. Najbardziej
charakterystyczna̧ linia̧, bȩda̧ca̧ czȩsto podstawa̧ do przypisania supernowej do
typu Ia, jest blenda linii Si II około 6150 Å. Po kilkudziesie¸ciu dniach od wybuchu
w widmie zaczynaja̧ dominować linie FeII, równiėz wykazuja̧ce kształty P Cygni,
a po nastȩpnych kilkuset dniach, w tak zwanej fazie nebularnej, widmo składa siȩ
przede wszystkim z szerokich, czȩsto nakładaja̧cych siȩna siebie, emisyjnych linii
wzbronionychżelaza w ni̇zszych stopniach jonizacji.

Typowa krzywa zmian jasności supernowych typu Ia jest przedstawiona na
Rys. 9.13. Supernowe Ia odznaczaja̧ siȩ uderzaja̧ca̧ jednorodnóscia̧ obserwowa-
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nych włásciwósci: wszystkie osia̧gaja̧ maksymalna̧ jasność w cia̧gu ok. 2 tygodni,
a nastȩpnie w podobnym czasie zmniejszaja̧ swoja̧ jasność o ok. 3,5 wielkósci
gwiazdowej. Dalszy spadek jasności nastȩpuje znacznie wolniej, w tempie ok. 1
magnitudo w cia̧gu 65 dni. Ich jasność w maksimum blasku wykazuje bardzo mała̧
dyspersjȩ i według nowych wyznaczeń jest równa

MB,max =−18,28±0,25+5logh, (1)

gdzieh jest stała̧ Hubble’a wyrȧzona̧ w 100 km s−1 Mpc−1. Tak mała dyspersja
jasnósci absolutnych czyni z SN Ia najlepsze ze znanych obecnieświec standardo-
wych do pomiaru odległósci kosmologicznych we Wszechświecie.

SN Ia wystȩpuja̧ we wszystkich typach morfologicznych galaktyk. W galak-
tykach spiralnych wystȩpuja̧ w zgrubieniach centralnych, rzadziej w halo i jeszcze
rzadziej w ramionach spiralnych. Na tej podstawie można wnioskowác, że sa̧ to
obiekty nalėza̧ce do starej populacji dysk, wzglȩdnie do pośredniej populacji II.
Ich masy nie moga̧ býc zatem ani wiȩksze od 2 – 3M⊙ ani mniejsze od ok. 1M⊙,
poniewȧz w czasie charakterystycznym dla wieku tej populacji (1010 lat) gwiazdy
masywniejsze zdołały ju̇z zakónczýc swoja̧ ewolucjȩ, natomiast gwiazdy o małych
masach nie opúsciły jeszcze cia̧gu głównego.

Chociȧz brak jest jeszcze ogólnie przyjȩtego modelu wybuchu supernowych Ia,
to jednak powszechnie przyjmuje siȩ,że jego przyczyna̧ jest przekroczenie przez
białego karła masy Chandrasekhara. Może siȩ to zdarzýc np. w ciasnym układzie
podwójnym, w którym drugi składnik znajduje siȩ w fazie czerwonego olbrzyma
i przekazuje znaczna̧ czȩść swej materii białemu karłowi. Wzrost masy białego
karła ponad granicȩ Chandrasekhara spowoduje jego grawitacyjne zapadniȩcie siȩ,
w nastȩpstwie czego w zdegenerowanym ja̧drze wȩglowym może nasta̧píc gwał-
towne zapalenie siȩ wȩgla, czyli błysk wȩglowy. Ponieważ całkowita masa białego
karła jest niewielka, energia wyzwolona w błysku może okazác siȩ wystarczaja̧ca
do zupełnego rozerwania gwiazdy. Poprzednikami supernowych Ia byłyby zatem
stosunkowo stare układy podwójne, co jest zgodne z ich pojawianiem siȩ tylko w
starszej populacji gwiazd.

– SN Ib pojawiaja̧ siȩ znacznie rzadziej. Ich typowa krzywablasku, jest poka-
zana na Rys. 9.13. W ogólnych zarysach przypomina ona krzywa¸ SN Ia, charakte-
ryzuje siȩ jednak nieco wolniejszym spadkiem jasności, zwłaszcza w pobliżu mak-
simum. W maksimum blasku SN Ib sa̧ słabsze i czerwieńsze od SN Ia. Widma SN
Ib przypominaja̧ widma SN Ia, z tym jednak,że w pobli̇zu maksimum wykazuja̧ ce-
chy, które w SN Ia wystȩpuja̧ dopiero miesia̧c lub dwa po maksimum. W zwia̧zku
z tym mówi siȩ niekiedy,̇ze SN Ib ”rodza̧ siȩ stare”. W ich widmach brak jest
wyraźnych linii serii Balmera wodoru (z wyja̧tkiem obserwowanej niekiedy słabej
i szerokiem linii Hα) oraz linii SiII 6150 (bardzo silnej w SN Ia). Charaktery-
steczne jest natomiast wystȩpowanie silnych linii absorpcyjnych helu neutralnego
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Rys. 9.13Typowe krzywe blasku supernowych typu Ia, Ib i Ic w filtrze B.

około jednego miesia̧ca po wybuchu. W późniejszych fazachlinie H i He zanikaja̧,
a widmo nabiera cech widma SN II. W fazie nebularnej widmo jest zdominowane
przez silne wzbronione linie emisyjne [MgI], [OI], [CaII] oraz linie Na D i pod-
czerwony tryplet Ca II.

SN Ib nie wystȩpuja̧ w galaktykach eliptycznych, a w galaktykach spiral-
nych sa̧ wyraźnie powia̧zane z ramionami spiralnymi i obszarami HII, co dowo-
dzi, że pomimo wielu podobiénstw do SN Ia, sa̧ to obiekty całkowicie od nich
odmienne. Za przyczynȩ ich wybuchu uważa siȩ nagła̧ implozjȩ ja̧dra masyw-
nego nadolbrzyma o masie wiȩkszej od ok. 15 – 20M⊙. Jak było wyjásnione
poprzednio, gwiazdy o masach wiȩkszych od 10M⊙ wytwarzaja̧ w kóncowym
stadium ewolucjiżelazne ja̧dro, w którym przestaja̧ zachodzić reakcje ja̧drowe.
Brak wewnȩtrznych źródeł energii w ja̧drze powoduje jegokurczenie siȩ, czemu
towarzyszy wzrost temperatury. Gdy temperatura wzrośnie powẏzej 5·109−1010
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K kwanty promieniowania elektromagnetycznego rozpoczynaja̧ fotodezintegracjȩ
ja̧derżelaza w reakcjach

56Fe+ γ → 134He+4n,
4He+ γ → 2p+2n.

(9.14)

Reakcje te sa̧ endotermiczne i odbieraja̧ otoczeniu cała̧ energiȩ, która poprzed-
nio została wydzielona w łáncuchu reakcji prowadza̧cych do wytworzeniaże-
laza. Pojawienie siȩ tak wydajnego ”ścieku” energii powoduje natychmiastowe
zapadniȩcie siȩ ja̧dra; ponieważ wnȩtrze traci całkowicie zdolność przeciwstawie-
nia siȩ císnieniu warstw zewnȩtrznych, proces zapadania siȩ przebiega w skali dy-
namicznej, która w tym przypadku jest rzȩdu 0,1 s.

Gwiazdy o tak du̇zych masach wystȩpuja̧ wyła̧cznie w młodej populacji. Jest
prawdopodobne,̇ze poprzednikami supernowych Ib sa̧ gwiazdy Wolfa–Rayeta.

– SN Ic. W widmach tej grupy we wszystkich fazach pojaśnienia brak jest za-
równo linii wodoru jak i helu. W pobli̇zu maksimum blasku w widmie dominuja̧
blendy linii żelaza. Widoczna jest równiez absorpcja SiII "6150", jednak znacz-
nie słabsza niż w SN Ia. Krzywa blasku przypomina w ogólnych zarysach krzywe
blasku SN Ia i Ib, z ta̧ jednak różnica̧,że jej pocza̧tkowy spadek jasności jest zde-
cydowanie bardziej stromy.

Przypuszcza siȩ,̇ze poprzednikami SN Ic sa̧ obiekty stare, które utraciły
już swoje zapasy wodoru i helu. Przyczyna̧ wybuchu jest najprawdopodobniej
zpadniȩcie siȩ gwiazdy, jednak nie ma pewności co do tego, czy proces ten doty-
czy składnika układu podwójnego, czy gwiazdy w rodzaju Wolfa–Rayeta.

– SN II. Obiekty tej grupy zmieniaja̧ blask odmiennie niż supernowe typu I. Ze
wzglȩdu na wygla̧d krzywej blasku wyróżnia siȩ dwa podtypy: SN IIP i SN IIL.
Ich typowe przykłady sa̧ przedstawione na Rys. 9.14. W obu przypadkach zmiany
jasnósci w pobli̇zu maksimum sa̧ stosunkowo powolne, a w typie IIP miȩdzy ok.35
i 80 dniem po maksimum pojawia siȩ dość wyraźneplateau. W typie IIL jasnósć
przechodzi stosunkowo gładko w dalszy spadek przebiegaja̧cy niemal doskonale
liniowo. Krzywe blasku obu rodzajów SN II odznaczaja̧ siȩ duża̧ ró̇znorodnóscia̧
kształtów, a wiele z nich ma charakter nieregularny.

Widma supernowych typu II zawieraja̧ emisyjne linie wodoru, wzbronione li-
nie [OI] i [CaII] oraz absorpcyjne linie helu, azotu, sodu, magnezu,żelaza itd.
Przesuniȩcia dopplerowskie tych liniiświadcza̧ o prȩdkósciach ekspansji od ok.
10 000 km/s w maksimum do kilku tysiȩcy km/s w sto dni po wybuchu. Niekiedy
linie wodoru maja̧ profil P Cygni.

SN II sa̧ obiektami I populacji; wystȩpuja̧ przede wszystkim w ramionach spi-
ralnych galaktyk typu Sb i Sc. Masȩ obiektów bȩda̧cych ichpoprzednikami mȯzna
oceníc, porównuja̧c np. tempo narodzin gwiazd o różnych masach w ramionach
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Rys. 9.14Typowe krzywe blasku supernowych typu IIL i IIP.

spiralnych z czȩstóscia̧ pojawiania siȩ supernowych typu II. Obie te wielkości sa̧
porównywalne dla gwiazd z przedziału 5 – 8M⊙.

W gwiazdach o masach mniejszych od ok. 10M⊙ przyczyna̧ zapadniȩcia siȩ
ja̧dra jest opisana w rozdziale 2 neutronizacja zdegenerowanej materii znajduja̧cej
sie w warunkach bardzo dużej gȩstósci. Poniewȧz zgodnie w równaniem (9.12)
graniczna masa trwałej konfiguracji zdegenerowanej jest odwrotnie proporcjonalna
do kwadratu masy cza̧steczkowej liczonej na jeden elektronµe, neutronizacja ma-
terii zmniejszaja̧ca liczbȩ elektronów, a zatem zwiȩkszaja̧ca wartósć µe, powoduje
zmniejszenie granicznej masy Chandrasekhara z 1,4 do ok. 0,8 M⊙. Jadro o
wiȩkszej masie utraci wiȩc stabilność i zacznie zapadać siȩ pod wpływem wła-
snego ciȩ̇zaru i warstw lėza̧cych wẏzej. Ruch materii kúsrodkowi zostanie za-
trzymany dopiero wtedy, gdy gȩstość przekroczy wartósć ok. 2· 1017 kg m−3,
czyli gȩstósć charakterystyczna̧ dla materii ja̧drowej, w której atomysa̧ całkowicie
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Rys. 9.15.Model wybuchu supernowej typu II.

pozbawione powłok elektronowych, a ich ja̧dra znajduja̧ siȩ w odległósciach po-
równywalnych z ich rozmiarami. W takich warunkach materia jest zbudowana nie-
mal wyła̧cznie z neutronów. We wnȩtrzu zapadaja̧cej siȩ gwiazdy powstaje zatem
gwiazda neutronowa. Charakterystyczna̧ cecha̧ materii neutronowej jest jej niésci-
śliwość. Pojawienie siȩ gwiazdy neutronowej we wnȩtrzu natychmiast spowoduje
wyhamowanie spadku materii warstw zewnȩtrznych. Na powierzchni sztywnego
ja̧dra powstanie skok gȩstości – fala uderzeniowa, która odwróci kierunek ruchu
spadaja̧cej materii. Wyhamowaniu spadku kuśrodkowi sprzyjác bȩdzie równiėz
wzrost prȩdkósci obrotu kurcza̧cej siȩ gwiazdy; na Rys. 9.15, przedstawiaja̧cym
schematycznie model wybuchaja̧cej supernowej typu II, efekt ten jest zaznaczony
jako hamowanie rotacyjne. Efekt rotacji wprowadza oczywiście asymetriȩ miȩdzy
obszarami równikowymi i biegunowymi supernowej.

Dalszy przebieg zjawiska jest wcia̧ż jeszcze przedmiotem rozważán i szcze-
gółowych rachunków hydrodynamicznych. Obecnie istnieja̧ce oceny prowadza̧ do
zgodnego wniosku,̇ze powstaja̧ca na ja̧drze fala uderzeniowa dysponuje energia̧
mechaniczna̧ rzȩdu 5· 1044 J. Podobna ilósć energii jest zawarta w przeciȩtnym
wybuchu supernowej w postaci energii promienistej i energii kinetycznej materii
odrzuconej w wybuchu. Nie jest natomiast jasne, w jaki sposób energia fali ude-
rzeniowej jest przenoszona z tak duża̧ wydajnóscia̧ do wybuchu pomimo nieunik-
nionych strat, jakie musza̧ nastȩpować podczas rozchodzenia siȩ fali uderzeniowej
przez zewnȩtrzne obszary eksploduja̧cej gwiazdy. Szczególne znaczenie moga̧ tu
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mieć straty zwia̧zane z emisja̧ silnego strumienia neutrin, unosza̧cego (jak pokazuja̧
obserwacje supernowej 1987A z Wielkiego Obłoku Magellana)najwiȩksza̧ czȩ́sć
energii wybuchu.

Ze wzglȩdu na charakter widma wyróżnia siȩ równiėz niekiedy jeszcze trzeci
typ: SN IIn. Jego cecha̧ charakterystyczna̧ jest obecność w widmie we wszystkich
fazach bardzo silnych i bardzo wa̧skich linii emisyjnych wodoru, helu i tlenu, oraz
brak wyraźniejszych linii absorpcyjnych. Taki rodzaj widma wydaje siȩ pochodzić
z materii wokółgwiazdowej utraconej przez poprzednika supernowej i óswietlonej
silnym strumieniem promieniowania nadfioletowego wysłanego podczas wybuchu.

Supernowa 1987A w Wielkim Obłoku Magellana. Wyja̧tkowa̧ okazjȩ ob-
serwacji zjawisk towarzysza̧cych eksplozji supernowej dało wykrycie we wcze-
snym stadium wybuchu supernowej położonej w Wielkim Obłoku Magellana. Su-
pernowa ta, zauważona w nocy z 23 na 24 lutego 1987 r., jako pierwszy obiekt tego
rodzaju wykryty w 1987 roku uzyskała zgodnie z przyjȩta̧ umowa̧ symbol 1987A.
Silne linie wodoru w widmiéswiadczyły o tym,̇ze była to supernowa typu II, a ich
przesuniȩcie dopplerowskie wskazywało na prȩdkość ekspansji ok. 40 000 km/s.
Później przesuniȩcie dopplerowskie linii zmalało, co nie musiało jednak oznaczać
wyhamowania prȩdkósci, lecz mogło býc nastȩpstwem rozrzedzenia warstw naj-
szybszych i zmalenia ich udziału w tworzeniu widma.

Porównanie pozycji supernowej z archiwalnymi zdjȩciami tej samej okolicy
nieba pozwoliło na jednoznaczna̧ identyfikacjȩ obiektu be¸da̧cego jej poprzedni-
kiem: był nim niebieski nadolbrzym typu widmowego B3 o katalogowym symbolu
Sk- 690 202. Jego jasnósć absolutna równa -5,8 mag odpowiada masie ok. 15-20
M⊙. Stosunkowo niewielka odległość do Wielkiego Obłoku Magellana (52 kpc,
moduł odległósci ok. 18,6 mag, ok. 160 tysiȩcy latświetlnych) pozwoliła dokonác
po raz pierwszy w historii badań astrofizycznych obserwacji wybuchu superno-
wej we wszystkich dziedzinach widma elektromagnetycznego. Optyczna krzywa
blasku jest przedstawiona na Rys. 9.16.

Zwracaja̧ uwagȩ dwie jej cechy: po pierwsze, w maksimum blasku supernowa
była ok. dwie wielkósci gwiazdowe słabsza od przeciȩtnej janości supernowych
II w maksimum i po drugie, miȩdzy 150-ym i 650-ym dniem po wybuchu ja-
snósć malała niemal dokładnie liniowo. Oba te fakty znajduja̧ prosta̧ interpretacjȩ
teoretyczna̧. Zgodnie z istnieja̧cymi obecnie modelami supernowych typu II, do
ich wybuchu dochodzi na ogół w fazie ewolucyjnej zbliżonej do fazy czerwo-
nego olbrzyma, gdy istotna czȩść materii warstw zewnȩtrznych jest odsuniȩta na
znaczna̧ odległósć od środka gwiazdy i ich odrzucenie do nieskończonósci wy-
maga stosunkowo niewiele energii. Niebieski nadolbrzym jest natomiast obiektem
o mniejszych rozmiarach i odrzucenie jego warstw zewnȩtrznych jest zwia̧zane ze
znacznym wydatkiem energii, a zatem mniejsza jej czȩść mȯze býc wyświecona w
postaci promieniowania optycznego.
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Rys. 9.16Krzywa blasku w filtrze B supernowej 1987A w Wielkim Obłoku Magellana.

Prostoliniowa czȩ́sć krzywej blasku odpowiada z bardzo duża̧ dokładnóscia̧
krzywej zaniku promieniotwórczego izotopu56Co. (Zanik liczby atomów promie-
niotwórczych jest opisywany krzywa̧ wykładnicza̧ typuN∼ exp(−t); poniewȧz
jasnósć jest wyrȧzana w skali logarytmicznej, wiȩc krzywej wykładniczej odpo-
wiada linia prosta,B∼ logN∼−t.) Prawdopodobny wydaje siȩ wiȩc nastȩpuja̧cy
model wybuchu. Poprzedniczka supernowej o masie ok. 15M⊙ wytworzyła w
trakcie swej stosunkowo szybkiej ewolucji małe i gȩste ja̧drożelazne. Podczas jego
implozji i po odwróceniu kierunku ruchu materii powstała znaczna ilósć, ok. 0,07
M⊙, nietrwałych ja̧der56Ni. Nikiel 56 rozpada siȩ z czasem połowicznego zaniku
6,1 dnia w kobalt 56. Czas połowicznego zaniku kobaltu 56 i jego przemiany w
trwały izotopżelaza 56 jest równy 77 dni, co znakomicie zgadza siȩ z nachyleniem
prostej na Rys. 9.16. Energia rozpadu, równaśrednio 3,3 MeV na jedno ja̧dro
kobaltu, jest uwalniana przede wszystkim w postaci promieniowania γ o energii
847 i 1238 keV. Promieniowanie to, doznaja̧c kolejnych rozproszén Comptona na
cza̧stkach materii ekspanduja̧cej otoczki supernowej przekazuje im wiȩksza̧ czȩść
swej energii, a samo staje siȩ promieniowaniem rentgenowskim, a nastȩpnie wi-
dzialnym. Mechanizm ten był najprawdopodobniej odpowiedzialny zaświecenie
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supernowej przez pierwsze 600 dni po wybuchu. Słuszność tego wniosku potwier-
dza fakt, że około pół roku po wybuchu supernowa stała siȩ źródłem twardego
promieniowania rentgenowskiego (o energii od kilkudziesiȩciu do kilkuset keV), a
po upływie ok. roku, gdy rozpraszaja̧ca otoczka uległa znacznemu rozrzedzeniu,
pojawiło siȩ równiėz promieniowanieγ o energiach odpowiadaja̧cych wspomnia-
nym liniom emisyjnym towarzysza̧cym rozpadowi kobaltu 56.W ten sposób został
uzyskany niepodwȧzalny dowód zachodzenia reakcji ja̧drowych podczas wybuchu
supernowej i tym bardziej prawdopodobne stało siȩ wysuwane od dawna przypusz-
czenie,że wybuchy supernowych sa̧ jedynym źródłem pierwiastków ciȩższych od
żelaza.

Po wyczerpaniu siȩ kobaltu 56 jego rolȩ w podgrzewaniu supernowej przeja̧ł
na kilkaset dni mniej obficie wystȩpuja̧cy promieniotwórczy kobalt 57. Cztery lata
po wybuchu dominuja̧cym źródłem energii stał siȩ rozpad tytanu 44; poniewȧz jego
okres połowicznego rozpadu jest równy 54 lata, krzywa blasku uległa znacznemu
spłaszczeniu.

Przełomowym momentem w dziedzinie badań astrofizycznych – dotycza̧cych
nie tylko supernowych – było obserwacyjne stwierdzenie,że supernowa jest sil-
nym źródłem neutrin. Istnieja̧ce instalacje do wykrywania neutrin, jedna w Japonii
a druga w Stanach Zjednoczonych, zarejestrowały praktycznie jednoczésnie, około
jednej doby przed wykryciem rozbłysku optycznego, wzmożony strumién neu-
trin. ła̧cznie, w cia̧gu kilkunastu sekund zarejestrowano19 reakcjiświadcza̧cych
o obecnósci neutrin. Zazwyczaj reakcji takich rejestruje siȩ nie wiȩcej ni̇z jedna̧
dziennie. Biora̧c pod uwagȩ wydajność urza̧dzén rejestruja̧cych mȯzna oceníc, że
dla wywołania 19 reakcji konieczny był przepływ około 1017 neutrin. Poniewȧz
wydaje siȩ mało prawdopodobne, by źródłem zaobserwowanych cza̧stek było inne
zjawisko ni̇z wybuch supernowej w Wielkim Obłoku Magellana, który miał miej-
sce praktycznie w tym samym czasie, możemy na tej podstawie ocenić całkowita̧
liczbȩ neutrin wyemitowanych podczas wybuchu na ok. 1058. Neutrina te uniosły
ze soba̧ ok. 1046 J energii. Wartósć ta jest zgodna co do rzȩdu wielkości z prze-
widywaniami modelu zapadaja̧cego siȩ ja̧dra wȩglowego.Tyle bowiem energii
grawitacyjnej mȯze wydzielíc siȩ w wyniku zapadniȩcia siȩ mniej wiȩcej normal-
nej gwiazdy o masie jednej masy Słońca i jej zamiany w gwiazdȩ neutronowa̧ o
promieniu 10 km ísredniej gȩstósci 1017 kg m−3.

Chociȧz neutrina oddziałuja̧ bardzo słabo z materia̧, to jednak w warunkach
dużej gȩstósci charakterystycznej dla zapadaja̧cej siȩ gwiazdy pewna ich czȩ́sć za-
czyna oddziaływác na materiȩ, przekazuja̧c jej znaczne ilości swej energii i pȩdu,
co mȯze stác siȩ istotnym czynnikiem w rozpȩdzaniu materii odbitej od gȩstego
ja̧dra i opuszczaja̧cej gwiazdȩ. ła̧czna energia neutrino co najmniej dwa rzȩdy
wielkości przewẏzsza ła̧czna̧ energiȩ promienista̧ i kinetyczna̧ tracona¸ w czasie
wybuchu, stanowia̧c tym samym decyduja̧cy składnik bilansu energetycznego su-



333

Rys. 9.17.Mgławice bȩda̧ce pozostałościami po wybuchach supernowych. U góry Mgła-
wica Krab, w której centrum znajduje siȩ pulsar.

pernowej. Wybuch supernowej jest przede wszystkim rozbłyskiem neutrinowym;
rozbłysk promieniowania elektromagnetycznego oraz wyrzut materii obserwowa-
nej nastȩpnie w postaci pozostałości supernowej (Rys. 9.17) sa̧ pod wzglȩdem
energetycznym zjawiskami drugorzȩdnymi.

Gwiazdy neutronowe i pulsary. Zapadniȩcie siȩ wȩglowego ja̧dra stwarza
warunki sprzyjaja̧ce neutronizacji materii, o której byłamowa w rozdziale 2. Mȯz-
liwość istnienia trwałych konfiguracji zbudowanych z materii neutronowej była
postulowana ju̇z w latach 30-ych, wkrótce po eksperymentalnym stwierdzeniu
istnienia neutronów. Model gwiazdy neutronowej jest konstruowany podobnie
jak model zwykłej gwiazdy, z ta̧ jednak różnica̧, że gwiazda neutronowa nie ma
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Rys. 9.18.Schemat budowy wewnȩtrznej gwiazdy neutronowej.

w swym wnȩtrzu obszarów, w których produkowana byłaby energia. Struktura
gwiazdy neutronowej jest określona w pierwszym rzȩdzie przez warunek rów-
nowagi miȩdzy siłami grawitacji i ciśnieniem materii neutronowej, zależy zatem
bardzo silnie od równania stanu. Zależnie od tego jak ”sztywne” jest równanie
stanu, uzyskuje siȩ też nieco ró̇zne wartósci maksymalnej masy gwiazdy neutro-
nowej. Według dzisiejszych modeli zawiera siȩ ona miȩdzy1,4 i 2,7M⊙, przy
gȩstósci centralnej 2·1018−1019 kg m−3. Poniewȧz w małych gȩstósciach neu-
trony przestaja̧ býc cza̧stkami trwałymi, istnieje również minimalna masa gwiazdy
neutronowej, równa ok. 0,1M⊙ (gȩstósć centralna ok. 2·1017 kg m−3). Promién
gwiazdy neutronowej maleje ze wzrostem jej masy i jest rzȩdu 100 – 200 km dla
masy minimalnej i 7 – 10 km dla masy maksymalnej.

Schemat budowy wewnȩtrznej gwiazdy neutronowej jest przedstawiony na
Rys. 9.18. Powierzchniowe warstwy zbudowane sa̧ z ja̧derżelaza, chromu,
niklu, kobaltu i innych pierwiastkw grupẏzelaza, tworza̧cych twarda skorupȩ
krystaliczna̧. Gȩstósć materii warstw powierzchniowych wzrasta bardzo szybko
z głȩbokóscia̧ i ju̇z ok. 1 km pod powierzchnia̧ osia̧ga wartość bliska̧ 4· 1014

kg m−3, w której materia ja̧drowa ulega neutronizacji. Wewnȩtrzna skorupa ró̇zni
siȩ wiȩc od skorupy zewnȩtrznej przede wszystkim zawartościa̧ swobodnych neu-
tronów. Na głȩbokósci ok. 5 km zaczyna siȩ płynne ja̧dro zbudowane głównie
ze zdegenerowanych, nadciekłych neutronów z niewielkim dodatkiem zdegenero-
wanych, nadprzewodza̧cych protonów i elektronów. W bezpośrednim otoczeniu
środka gwiazdy neutronowej, gdzie gȩstość materii przekracza 1018 kg m−3, obok
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nukleonów i elektronów w sposób trwały wystȩpuja̧ mezony,hiperony i ewentu-
alnie równiėz inne rodzaje cza̧stek elementarnych. Nie jest też wykluczone,że
materia wystȩpuje w stanie stałym.

Jak dotychczas, nie potrafimy wyobrazić sobie innego sposobu powstania
gwiazdy neutronowej niż zapadniȩcie siȩ zdegenerowanego ja̧dra gwiazdy su-
pernowej. Taki sposób narodzin gwiazdy neutronowej decyduje o jej stanie
pocza̧tkowym, a w szczególności o jej temperaturze, polu magnetycznym i
prȩdkósci obrotu. W chwili powstania gwiazdy neutronowe sa̧ bardzo gora̧ce;
temperatura materii przekracza prawdopodobnie 1010 K. W cia̧gu pierwszych
103−104 lat chłodzenie nastȩpuje przede wszystkim przez emisjȩ par neutrino
– antyneutrino. Później straty ciepła zachodza̧ na drodzepromieniowania termicz-
nego, głównie w dziedzinie rentgenowskiej. Ponieważ gwiazda neutronowa nie ma
własnych źródeł energii, stygniȩcie nastȩpuje stosunkowo szybko i prawdopodob-
nie już po upływie 106 lat temperatura powierzchniowa obniża siȩ do 104−105

K. Obiekt o takiej temperaturze i rozmiarach rzȩdu 10 km jest praktycznie niewi-
doczny z odległósci charakterystycznych dla obiektów galaktycznych. Wykrycie
gwiazd neutronowych umożliwiły zjawiska bȩda̧ce nastȩpstwem istnienia silnego
pola magnetycznego i szybkiego obrotu wokół osi.

Gwałtowne zapadniȩcie siȩ ja̧dra gwiazdowego o rozmiarach porównywalnych
do rozmiarów Słónca musi prowadzić do znacznego wzrostu natȩżenia pola ma-
gnetycznego (ze wzglȩdu na konieczność zachowania strumienia magnetycznego
podczas gwałtownego kurczenia siȩ powierzchni zapadaja̧cego siȩ obiektu) oraz do
znacznego przyspieszenia obrotu (zgodnie z zasada̧ zachowania momentu pȩdu).
Zakładaja̧c,̇ze w chwili wybuchu gwiazda supernowa ma przeciȩtne pole magne-
tyczne i przeciȩtna̧ prȩdkość obrotu, mȯzemy oczekiwác, że wyłaniaja̧ca siȩ z eks-
plozji gwiazda neutronowa bȩdzie miała pole magnetyczne rzȩdu 108 T (1012 Gs)
i okres obrotu rzȩdu jednej setnej sekundy.

Szybki obrót silnego, najprawdopodobniej dipolowego polamagnetycznego
powoduje powstanie wokół gwiazdy neutronowej magnetosfery o bardzo złȯzo-
nej strukturze. Zjawiska, które moga̧ przebiegać w takiej magnetosferze nie zo-
stały jeszcze w pełni poznane. Na uwagȩ zasługuja̧ jednak dwie okolicznósci.
Po pierwsze, ze wzglȩdu na szybki obrót gwiazdy, stosunkowo niedaleko od jej
powierzchni istnieje takie miejsce, w którym liniowa prȩdkość linii pola magne-
tycznego obracaja̧cego siȩ razem z gwiazda̧ powinna osia̧gná̧c prȩdkósć światła.
Odległósć tȩ obliczymy ze zwia̧zku

R= c/Ω =
c

2π
P≈ 5·107 P [m],

gdzieΩ jest ka̧towa̧ prȩdkóscia̧ obrotu, aP – okresem obrotu w sekundach. łatwo
można sta̧d obliczýc, że przy okresie obrotu 0,01 s prȩdkość światła jest osia̧gana
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już w odległósci ok. 500 km. Odległósć R wyznacza w przestrzeni powierzchniȩ
walca równoległego do osi obrotu, zwanego ”cylindremświatła”. Linie pola nie
moga̧ zmieniác swego połȯzenia z prȩdkóscia̧ wiȩksza̧ od prȩdkości światła, co
oznacza,̇ze nie moga̧ rozcia̧gać siȩ na odległósć od osi obrotu wiȩksza̧ niż pro-
mień cylindra światła; tu̇z przed jegósciana̧ ulegaja̧ załamaniu, tworza̧c pole to-
roidalne. Na du̇ze odległósci od gwiazdy neutronowej moga̧ wybiegać tylko linie
pola magnetycznego skierowane w przybliżeniu równolegle do osi obrotu.

Innym wȧznym nastȩpstwem szybkiego obrotu silnie namagnesowanej
gwiazdy neutronowej jest powstanie wokół niej silnego polaelektrycznego.
Przyjmuja̧c,że gwiazda neutronowa jest ciałem o bardzo dużym przewodnictwie
elektrycznym, a jej pole magnetyczne jest dipolowe, można oceníc, że na po-
wierzchni gwiazdy natȩ̇zenie składowej pola magnetycznego równoległej do linii
pola magnetycznego jest rzȩdu

E ≈ 6·1012 P−1 [V m−1].

Pole to wywiera oczywiście działanie na naładowane cza̧stki znajduja̧ce siȩ za-
równo na powierzchni gwiazdy jak i w jej otoczeniu. Zwróćmy jednak uwagȩ,̇ze w
obszarach odległych od bieguna magnetycznego, gdzie liniepola magnetycznego
charakteryzuja̧ sie duża̧ krzywizna̧, cza̧stki obdarzone ładunkiem elektrycznym nie
bȩda̧c w stanie przesuwać siȩ w poprzek linii pola magnetycznego, utworza̧ trwała̧
konfiguracjȩ odpowiadaja̧ca̧ sytuacji, w której zrównoważone sa̧ wszystkie siły
działaja̧ce na naładowane cza̧stki materii. Inaczej bȩdzie w obszarach bieguno-
wych: linie pola magnetycznego, wybiegaja̧ce niemal pionowo do powierzchni
gwiazdy i charakteryzuja̧ce siȩ niewielka̧ krzywizna̧ nawet w stosunkowo du̇zych
odległósciach, pozwalaja̧ na swobodne przesuwanie siȩ ładunków wzdłuż pola.
Ogromne natȩ̇zenie pola elektrycznego sprawia,że pojawienie siȩ w obszarze bie-
gunowym ładunku elektrycznego bardzo prȩdko wywołuje gigantyczne wyłado-
wanie elektryczne. Cza̧stki biora̧ce udział w wyładowaniach (głównie elektrony i
pozytony powstaja̧ce w obszarze silnego pola elektrycznego pod wpływem kwan-
tów γ) poruszaja̧c siȩ wzdłu̇z zakrzywionych linii pola magnetycznego, wysyłaja̧
intensywne promieniowanie krzywiznowe. Jest to w istocie promieniowanie syn-
chrotronowe, tyle tylko,̇ze zwia̧zane nie z krzywizna̧ toru obiegu wokół linii pola,
ale z krzywizna̧ toru biegna̧cego wzdłuż tych lini. Zakres widmowy, w którym
wysyłane jest to promieniowanie zależy oczywíscie od krzywizny toru cza̧stki, jak
i od jej energii. Poniewȧz prȩdkósci cza̧stek sa̧ relatywistyczne, promieniowanie
jest wysyłane wewna̧trz cienkiego stożka wzdłu̇z kierunku linii i mȯze przypadác
w całym zakresie widmowym – od promieniowaniaγ do promieniowania radio-
wego.

Naszkicowany tutaj model pozwala na wyjaśnienie zasadniczych cech obser-
wacyjnych pulsarów. Na Rys. 9.19 przedstawiony jest tzw. model skósnego rota-
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Rys. 9.19. Model pulsara jako skósnego rotatora. Promieniowanie jest produkowane
w obszarach biegunowych w postaci cienkich wia̧zek. Obrót pulsara sprawia,̇ze wia̧zka
promieniowania zatacza stożek wokół osi obrotu. Pulsy widza̧ obserwatorzy położeni na
powierzchni tego stȯzka.

tora, w którym ós magnetyczna nie pokrywa siȩ z osia̧ rotacji. W takim przypadku
stosunkowo cienka wia̧zka promieniowania krzywiznowego wysyłanego przez ob-
szary biegunowe pola dipolowego omiata przestrzeń podobnie jak reflektor latarni
morskiej. Zewnȩtrzny obserwator, jeżeli przypadkowo znajdzie siȩ w obszarze,
do którego wysyłane jest promieniowanie, bȩdzie je odbierał w postaci krótkich
pulsów nastȩpuja̧cych dokładnie z okresem obrotu gwiazdyneutronowej.

Obiekty tego rodzaju, nazwane pulsarami, zostały odkryte wkońcu lat 60.
(pierwszy został wykryty w 1967 r.) w dziedzinie radiowej. Na pocza̧tku lat
1990. znanych było ponad 400 pulsarów. Obserwacje o dużej czasowej zdolno-
ści rozdzielczej bardzo szybko wykazały,że poszczególne pulsy, powtarzaja̧ce siȩ
bardzo regularnie z okresem ok. 0,01 – 4 s, maja̧ jednak bardzo skomplikowana̧
i szybko zmieniaja̧ca̧ siȩ ”strukturȩ subtelna̧”. Uważa siȩ ja̧ za odbicie mikro-
struktury pola magnetycznego w obszarze, w którym powstajeodbierane przez nas
promieniowanie. Kształty typowych pulsów radiowych sa̧ przedstawione na Rys.
9.20. Kilka pulsarów (Krab, Vela, PSR0540-693 w Wielkim Obłoku Magellana)
wykazuje pulsy nie tylko radiowe, ale również w dziedzinie widzialnej, a nawet
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Rys. 9.20. Różne kształty radiowych pulsów pulsarów.

rentgenowskiej.

Bardzo krótki okres pulsarów sprawił,że ju̇z po kilkunastu latach obserwacji
ujawniło siȩ wiele ich cech charakterystycznych. Przede wszystkim stwierdzono,
że okresy wszystkich pulsarów systematycznie wydłużaja̧ siȩ. Jak przypuszczamy,
rodza̧ca siȩ podczas wybuchu supernowej gwiazda neutronowa obraca siȩ ok. 100
razy na sekundȩ. W cia̧gu nastȩpnych ok. 5 milionów lat szybki pocza̧tkowo
obrót ulega znacznemu wyhamowaniu wskutek utraty pierwotnego momentu pȩdu.
Nie jest znanẏzaden pulsar o okresie dłuższym od ok. 4 s, co może oznaczác,
że mechanizm promieniowania pulsarów przestaje działać, gdy okres obrotu staje
zbyt długi.

Osobliwa̧ z tego punktu widzenia grupȩ tworza̧ tzw. pulsary milisekundowe,
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obracaja̧ce siȩ ok. 1000 razy w cia̧gu sekundy. Obiektów takich znanych było w
pocza̧tkach lat 1990-tych kilkanaście, z czego co najmniej połowa została zloka-
lizowana w gromadach kulistych, a wiȩc w obiektach bardzo starych. Najpraw-
dopodobniej pulsary milisekundowe sa̧ starymi gwiazdami neutronowymi, które
spowolniły niegdýs swój obrót i dopiero niedawno zostały ponownie rozpȩdzone
i ”pobudzone dȯzycia” w wyniku przeniesienia momentu pȩdu od drugiego skład-
nika układu podwójnego. Hipoteza ta wymaga, by wszystkie pulsary milisekun-
dowe były składnikami układów podwójnych. Obserwacje wydaja̧ siȩ ja̧ potwier-
dzác.

Wszystkie pulsary wchodza̧ce w skład układów podwójnych maja̧ szczególne
znaczenie dla fizyki relatywistycznej. Najbardziej znany jest pulsar radiowy
PSR1913+16. Jego okres pulsacji, równy 0,059 s, jest modulowany (tzn. regu-
larnie skraca siȩ i wydłu̇za) z okresem 0,323 dnia, który uważamy za okres obiegu
orbitalnego. Wydłu̇zanie siȩ i skracanie okresu pulsów, traktowane jako wynik
zjawiska Dopplera, odpowiada zmianom prȩdkości radialnej z amplituda̧ ok. 360
km/s. Analiza obserwowanych zmian okresów pulsów prowadzido wniosku,że
wzglȩdna orbita układu jest silnie ekscentryczna,e= 0,62, a półós wielka układu
jest bardzo mała – rzȩdu 1R⊙! Masa drugiego składnika nie jest dokładnie znana,
ale nie jest wykluczone,̇ze mȯze on býc równiėz gwiazda̧ neutronowa̧ o masie
ok. 1,4M⊙. W tak ciasnym układzie dwóch masywnych gwiazd bardzo wyrazi-
ście przejawiaja̧ siȩ wszelkie efekty relatywistyczne. Na przykład, wskutek silnego
spłaszczenia orbity szczególnie duża̧ wartósć ma obrót osi wielkiej w płaszczyź-
nie orbity (czyli ruch linii apsydów); jest on równy ȧz 4,23 stopnia na rok i zo-
stał bez trudu wyznaczony w pełnej zgodności z przewidywaniami ogólnej teorii
wzglȩdnósci. Dla porównania przypomnijmy,̇ze relatywistyczny obrót osi orbity
Merkurego wynosi zaledwie 43 sekundy łuku na stulecie. Obserwowane systema-
tyczne skracanie siȩ okresu obiegu,Ṗ/P =−2,4·10−12, jest pósrednim dowodem
emisji fal grawitacyjnych przez ten układ podwójny.

Oceny mas gwiazd neutronowych w układach podwójnych prowadza̧ do wnio-
sku,że zawieraja̧ siȩ one w stosunkowo wa̧skim przedziale 1,4 –1,8M⊙. Znaczy
to, że podczas wybuchów supernowych zapadaja̧ca siȩ materia uległa odbiciu sto-
sunkowo wczésnie, gdy masa zneutronizowanego ja̧dra nie zda̧żyła przekroczýc
granicznej masy dla gwiazdy neutronowej. Gdy tak siȩ nie stanie, wówczas ci-
śnienie materii neutronowej nie powstrzyma ruchu materii ku środkowi i implo-
zja gwiazdy zamieni siȩ w relatywistyczny proces zapadania siȩ materii wczarna̧
dziurȩ. Czarna dziura powstaje wówczas, gdy masaM zostajeścísniȩta w obsza-
rze kulistym o promieniu mniejszym od promienia Schwarzschilda

R=
2GM

c2 .
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Jedynym sposobem jej oddziaływania naświat zewnȩtrzny jest oddziaływa-
nie grawitacyjne. Pojedyncza czarna dziura, niezależnie od jej masy, jest trudna
do wykrycia. O obecnósci czarnej dziury moga̧ natomiastświadczýc procesy
przebiegaja̧ce w obiektach materialnych znajduja̧cych siȩ w jej pobli̇zu. W szcze-
gólnósci, czarne dziury w układach podwójnych zachowuja̧ siȩ pod wzglȩdem ki-
nematycznym i dynamicznym jak zwykłe gwiazdy. Innym procesem, który mȯze
pomóc w ”ujawnieniu” czarnej dziury jest akrecja materii rozproszonej. Uwalniana
przy tym energia potencjalna akreowanych cza̧stek przybiera ostatecznie postać
promieniowania – zazwyczaj rentgenowskiego lubγ. Poniewȧz w ciasnych ukła-
dach podwójnych niemal zawsze spodziewamy siȩ obecności materii rozproszonej,
wiȩc układy takie sa̧ naturalnym miejsce poszukiwania tych obiektów. O mȯzli-
wej obecnósci czarnej dziury w układzie podwójnym moga̧świadczýc nastȩpuja̧ce
okolicznósci: masa niewidocznego składnika jest wiȩksza od masy granicznej dla
gwiazd neutronowych i układ jest źródłem silnego promieniowania rentgenow-
skiego lub promieniowaniaγ. Układami, które maja̧ te własności sa̧ np. LMC
X-3, Cyg X-3, Cyg X-1, SS 433, nowa rentgenowska V606 Monocerotis i inne.
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V. Gwiazdy Zmienne

Gwiazdami zmiennymi nazywamy te obiekty, których cechy obserwacyjne
ulegaja̧ zmianom w skali czasu znacznie krótszej od skali zmian ewolucyjnych,
a jednoczésnie włásciwej dla obserwacji astronomicznych, tzn. od milisekund
do dziesia̧tków (wyja̧tkowo setek) lat. Zmienność mȯze odnosíc siȩ do dowol-
nej wielkósci fizycznej, chóc jasnósć odgrywa tu najwȧzniejsza̧ rolȩ i jej zmianom
zawdziȩczamy pierwsze odkrycia gwiazd zmiennych. Najprawdopodobniej pierw-
szymi obiektami o zmiennej jasności były mȯzliwe do zaobserwowania okiem nie-
uzbrojonym gwiazdy nowe i supernowe. Pierwsza zanotowana iużyteczna dla
astronomii obserwacja gwiazdy supernowej została wykonana w Chinach w 1054
r. n.e. i dotyczyła wybuchu, który dał pocza̧tek obserwowanej obecnie w gwiaz-
dozbiorze Byka mgławicy Krab i znajduja̧cemu siȩ w niej pulsarowi. Pierwsza̧
gwiazda̧ zmienna̧ odkryta̧ w czasach nowożytnych (1639) była Mira (o Ceti). Sys-
tematyczne poszukiwania gwiazd zmiennych rozpoczȩły sie¸ w połowie XIX w. W
pocza̧tkach XX w. znano ich ponad 4000.

Aż do pocza̧tków XX w. sa̧dzono (czȩściowo słusznie),̇ze zmiany jasnósci
gwiazd sa̧ spowodowane wzajemnym zaćmiewaniem siȩ składników w układzie
podwójnym. Przypuszczenie to znalazło silne poparcie w obserwacjach spektro-
skopowych ujawniaja̧cych okresowe zmiany prȩdkości radialnych u wiȩkszósci
gwiazd zmiennych. Przekonanie,że zmiennósć gwiazd jest́swiadectwem ich po-
dwójnósci przetrwało ȧz do pierwszego dziesiȩciolecia XX w., pomimo iż niektóre
obserwacje wykazywały poważna̧ i niemȯzliwa̧ do wyjásnienia sprzeczność z ta̧
hipoteza̧; np. dla niektórych zmiennych zarówno prȩdkość radialna jak i tempera-
tura zmieniaja̧ siȩ dokładnie tak samo jak jasność, a próby wyznaczenia orbit tych
rzekomych układów podwójnych dawały rozmiary osi wielkichznacznie mniejsze
od przewidywanych wartósci promieni składników. Sprzeczności te usunȩła do-
piero wysuniȩta w drugim dziesiȩcioleciu XX w. hipoteza pulsacji gwiazd. Od tej
pory wszystkie gwiazdy zmienne dzielimy na cztery podstawowe grupy o zasadni-
czo odmiennych przyczynach zmienności: gwiazdypodwójne, których zmiennósć
jest nastȩpstwem wzajemnego obiegu, gwiazdypulsuja̧celub inaczej - gwiazdy
zmienne fizyczne, których zmiennósć jest nastȩpstwem okresowych zmian rozmia-
rów, gwiazdyniestacjonarne, których zmiennósć wynika z chwilowych, na ogół
nieregularnych zmian parametrów fizycznych na powierzchni, oraz najpóźniej wy-
różniona grupa gwiazdaktywnych chromosferycznieo wyraźnych niejednorodno-
ściach parametrów fizycznych na powierzchni, których zmiennósć jest wynikiem
obrotu wokół osi. Gwiazdy niestacjonarne i chromosferycznie aktywne zostały
omówione poprzednio, w tej czȩści omówione sa̧ podstawowe cechy gwiazd po-
dwójnych i gwiazd pulsuja̧cych.
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10. Gwiazdy podwójne

Obecnie staje siȩ coraz bardziej oczywiste i obserwacyjnie potwierdzone,̇ze
ponad połowa wszystkich gwiazd w Galaktyce wystȩpuje w układach podwójnych
lub wielkokrotnych, krótko- lub długookresowych. A zatem tworzenie układów
podwójnych powinno býc wynikiem procesów powszechnie przebiegaja̧cych w
Galaktyce, a nie tylko wynikiem szczególnych okoliczności. Zadowalaja̧ca teo-
ria takich procesów nie została jeszcze opracowana. Biora̧c jednak pod uwagȩ to
co wiemy o powstawaniu gwiazd pojedynczych w wyniku kurczenia siȩ obłoków
molekularnych, do wyobrȧzenia sa̧ dwie mȯzliwości: gwiazdy powstaja̧ pojedyn-
czo, a nastȩpnie ła̧cza̧ siȩ w pary w wyniku zjawiska wychwytu, albo podwójnósć
(lub nawet wielokrotnósć) jest zwia̧zana z samym procesem gwiazdotwórczym.
Pierwsza mȯzliwość wydaje siȩ mniej prawdopodobna, ponieważ wychwyt wy-
maga przekazania energii trzeciemu ciału, a spotkanie trzech gwiazd jest na ogół
niezwykle rzadkie, chóc nie całkowicie wykluczone np. w warunkach zwiȩkszonej
gȩstósci przestrzennej w obszarach, w których rodza̧ sie gwiazdy. Znacznie bar-
dziej prawdopodobna wydaje siȩ natomiast druga możliwość. Przybli̇zone modele
hydrodynamiczne swobodnie kurcza̧cego siȩ obłoku protogwiazdowego wskazuja̧,
że jego nawet niewielki moment obrotowy sprawia,że w kóncowej fazie kurcze-
nia siȩ obłok przybiera postać wiruja̧cego dysku otaczaja̧cego twarde przedgwiaz-
dowe ja̧dro. Dysk taki, zwłaszcza jeżeli zawarta w nim masa jest porównywalna z
masa̧ centralnego ja̧dra, jest podatny na nieosiowe długofalowe zaburzenia, które
narastaja̧c moga̧ prowadzić do jego fragmentacji. Według niektórych modeli, roz-
pad obłoku na dwie gwiazdy w wyniku coraz to szybszej rotacjimoże nasta̧píc
praktycznie tylko przed pojawieniem siȩ w nim znacznego gradientu gȩstósci. W
typowych obłokach o masach kilkudziesiȩciu mas Słońca gradienty pojawiaja̧ siȩ
wówczas, gdy stoja̧ca do dyspozycji ilość momentu pȩdu odpowiada kołowej orbi-
cie o półosi wielkiej ok. 50 j.a. Układów o takiej separacji składników istotnie ob-
serwuje siȩ stosunkowo dużo i mechanizm ten mȯzna uznác za odpowiedzialny za
powstawanie szerokich układów podwójnych. Do wyjaśnienia pozostaje natomiast
sposób odprowadzania z układu energii i momentu pȩdu i wytworzenia układu o
znacznie mniejszych rozmiarach. Jako możliwe mechanizmy wymienia siȩ wyrzut
materii, oddziaływanie układu z pozostała̧ materia̧ rozproszona̧, czy tėz hamowanie
w wyniku oddziaływán magnetycznych. Cia̧gle jednak pozostaje do wyjaśnienia
dlaczego mechanizmy te działaja̧ w jednych przypadkach, a nie działaja̧ w innych,
pozostawiaja̧c wiele luźnych układów podwójnych.

Powẏzsze rozwȧzania maja̧ jednak wcia̧ż charakter przede wszystkim jako-
ściowy i wymagaja̧ potwierdzenia przez niezwykle trudne dozrealizowania trój-
wymiarowe modele hydrodynamiczne, zdolne do wyjaśnienia zarówno niezwy-
kłego zró̇znicowania form układów podwójnych jak i obserwowanej czȩstósci ich
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wystȩpowania. Odpowiednie badania statystyczne nie zostały jeszcze zakónczone
jednoznacznym i dokładnym wynikiem, niemniej jednak wiadomo na ten temat
wystarczaja̧co du̇zo, by mȯzna było dokonác podsumowania wstȩpnych rezulta-
tów. Opieraja̧ siȩ one na wszystkich znanych sposobach wykrywania gwiazd po-
dwójnych i sa̧ obciȧ̧zone wszystkimi efektami selekcji właściwymi dla tych me-
tod. Stosunkowo najbardziej kompletny i jednolity materiał obserwacyjny ist-
nieje dla normalnych gwiazd cia̧gu głównego. Na jego podstawie mȯzna wy-
snúc nastȩpuja̧ce wnioski dotycza̧ce czȩstości wystȩpowania układów podwójnych
wśród gwiazd ró̇znych typów widmowych.

Gwiazdy typu O. Czȩstósć wystȩpowania układów podwójnych wśród gwiazd
tego typu widmowego jest normalna, tzn. taka jakśrednio dla wszystkich gwiazd.
Cecha̧ charakterystyczna̧ układów zawieraja̧cych gwiazdy typu O jest ich stosunek
mas bliski jednósci; układy z małomasywnymi składnikami wtórnymi wystȩpuja̧
tylko wyja̧tkowo. Poniewȧz gwiazdy O sa̧ obiektami młodymi, można uwȧzác
ten fakt za wskazówkȩ,̇ze młode układy podwójne rodza̧ siȩ ze stosunkiem mas
bliskim jednósci.

Gwiazdy typu B.Gwiazdy typu B wchodza̧ w skład układów podwójnych z
normalna̧ czȩstóscia̧ i w szerokim zakresie stosunków mas. Za charakterystyczne
cechy podwójnych gwiazd B można uznác szczególnie du̇za̧, w porównaniu z ukła-
dami F – G, liczbȩ układów o okresach krótszych od ok. 100 dni. Nadwẏzka
ta nie ma jednoznacznego wyjaśnienia, poodobnie jak drugi fakt obserwacyjny,
że ẃsród układów podwójnych, w których składnikami pierwotnymi sa̧ gwiazdy
cia̧gu głównego typu B, istnieje wyraźna nadwyżka układów ze składnikiem wtór-
nym o masie mniejszej od ok. 0,35M⊙. Nie jest tėz jednoznacznie rozstrzygniȩta
kwestia podwójnósci gwiazd Be; niewa̧tpliwe układy podwójne z głównym skład-
nikiem typu Be maja̧, z nielicznymi wyja̧tkami, okresy dłuższe od ok. 100 dni.
Biora̧c pod uwagȩ szybka̧ rotacjȩ tych gwiazd nie należy zreszta̧ spodziewać siȩ
ich wystȩpowania w układach krotkookresowych, gdzie siłyprzypływowe mo-
głyby wyhamowác szybki obrót i doprowadzić do synchronizacji obrotu z obie-
giem. Niektóre hipotezy dotycza̧ce natury gwiazd Be postuluja̧ ich stuprocentowa̧
podwójnósć, co jednak nie ma jeszcze potwierdzenia obserwacyjnego.

Gwiazdy typu A.Wśród gwiazd tego typu widmowego ok. 32% stanowia̧
gwiazdy metaliczne Am, ok. 2% – gwiazdy osobliwe Ap a pozostałe 66% –
gwiazdy normalne. Metaliczność jest bardzo silnie skorelowana z podwójnościa̧:
Normalne gwiazdy A wystȩpuja̧ tylko w układach o okresach dłuższych od ok.
100 dni, natomiast gwiazdy Am, które rzadko kiedy sa̧ pojedyncze, wystȩpuja̧
niemal wyła̧cznie w układach podwójnych o krótkich okresach (2,5 do 100 dni).
Korelacjȩ tȩ uwȧza siȩ za argument przemawiaja̧cy na korzyść hipotezy,że meta-
licznósć jest wynikiem procesów dyfuzji w atmosferach gwiazd typu A, których
pocza̧tkowa szybka rotacja została spowolniona poprzez synchronizacjȩ obrotu z
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obiegiem. Poniewȧz oddziaływania przypływowe prowadza̧ce do synchronizacji
sa̧ wystarczaja̧co wydajne tylko w układach stosunkowo ciasnych, a co za tym
idzie – o krótkich okresach obiegu, metaliczność ujawnia siȩ tylko w układach
krótkookresowych.

Czȩstósć wystȩpowania podwójnych ẃsród gwiazd osobliwych Ap(Hg,Mn)
jest normalna i wynosi około 50%, natomiast gwiazdy magnetyczne, Ap(Si) i
Ap(Sr,Cr,Eu), wchodza̧ w skład układów podwójnych dwukrotnie rzadziej. Na tej
podstawie mȯzna wysnúc dwa ogólne wnioski: po pierwsze, podwójność nie ma
wpływu na osobliwósci składu chemicznego gwiazd Ap(Hg,Mn) i po drugie, pole
magnetyczne gwiazd magnetycznych wydaje siȩ utrudniać formowanie układów
podwójnych.

Gwiazdy typu Słońca, karły F – G.Stosunkowo najdokładniej analizowana
grupa gwiazd, do której odnosi siȩ zazwyczaj wyniki uzyskane dla innych typów
gwiazd. Typowy stosunek liczby gwiazd pojedynczych do podwójnych, potrój-
nych i poczwórnych jest 45:46:8:1.

Karły późnych typów widmowych.Obserwacje układów podwójnych, w któ-
rych składnikiem głównym sa̧ karły typów widmowych K i M, daja̧ wyniki dósć
niekompletne, ze wzglȩdu na niewielka̧ jasność absolutna̧ chłodnych karłów. Nie
mniej jednak wszystko wskazuje na to,że czȩstósć wystȩpowania gwiazd tych
typów w układach podwójnych jest normalna; odstȩpstwa od normalnych pro-
porcji dotycza̧ tylko składników szczególnych typów gwiazd podwójnych. I tak
np. gwiazdy dMe wystȩpuja̧ce w krótkookresowych układachpodwójnych sa̧ w
wiȩkszósci gwiazdami typu BY Dra, które obok wodorowych linii emisyjnych
w widmie wykazuja̧ równiėz oznaki aktywnósci w postaci ciemnych plam i roz-
błysków. Pozostałe ”normalne” gwiazdy dMe wystȩpuja̧ wie¸c znacznie rzadziej
w układach podwójnych. Oznacza, to,że o ile emisja wodorowa nie ma bezpo-
średniego zwia̧zku z podwójnościa̧, to aktywnósć typu BY Dra ulega wyraźnemu
wzmocnieniu w układach podwójnych.

Podwójnósć gwiazd spoza cia̧gu głównego jest niekiedy trudniejsza dozinter-
pretowania. Na przykład, gwiazdy OBN, gora̧ce gwiazdy z nadobfitóscia̧ azotu,
które wystȩpuja̧ we wszystkich klasach jasności, od I do V, sa̧ w wiȩkszósci człon-
kami uładów podwójnych, o okresach 3 – 220 dni, natomiastżadna z gwiazd OBC
(gora̧cych gwiazd z nadwyżka̧ wȩgla), które wszystkie sa̧ nadolbrzymami, nie jest
znana jako podwójna. Mniej wiȩcej połowa gwiazd Wolfa-Rayeta wystȩpuje w
układach podwójnych, co oznacza,że cecha WR nie jest zwia̧zana z podwójnościa̧.
Podobnie jest z błȩkitnymi maruderami, które wbrew wysuwanym niekiedy przy-
puszczeniom, nie wszystkie sa̧ układami podwójnymi. Znamienne jest natomiast,
że zdecydowana wiȩkszość gwiazd uciekaja̧cych to gwiazdy pojedyncze.

Wobec ogromnej rozmaitości typów gwiazd podwójnych dość istotna̧ sprawa̧
jest ich klasyfikacja. Przez długi czas kryterium podziału podwójnych na poszcze-
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gólne grupy były - a w pewnym sensie sa̧ dotychczas - metody ich obserwacji. Z
tego punktu widzenia odróżniamy:podwójne wizualne, których oba składniki daja̧
siȩ rozdzielíc podczas obserwacji teleskopowych i których wzajemne położenie
na sferze niebieskiej może býc zmierzone metodami astrometrycznymi;podwójne
spektroskopowe, w których widmach mȯzemy mierzýc periodyczne przesuniȩcia
dopplerowskie linii widmowych nalėza̧cych do jednego lub obu składników;po-
dwójne zaćmieniowe, które dziȩki odpowiedniemu nachyleniu płaszczyzny orbity
w stosunku do obserwatora ziemskiego wykazuja̧ periodyczne zmiany jasnósci
świadcza̧ce o wzajemnym przesłanianiu siȩ składników. Oczywiście podział na
te trzy grupy nie jest rozła̧czny.

Historycznie najwczésniej, bo ju̇z w połowie XVII w., odkryto gwiazdy po-
dwójne wizualne (Mizar w 1650 r.). Długoletnie obserwacje astrometryczne
pozwalaja̧ w ich przypadku na wyznaczenie widomych orbit obu składników lub
co najmniej ich widomej orbity wzglȩdnej. Dobrze znanymi metodami mecha-
niki nieba mȯzna na tej podstawie wyznaczyć jednoznacznie wszystkie elementy
rzeczywistych orbit w przestrzeni (lub rzeczywistej orbity wzglȩdnej). Jak było
powiedziane w rozdziale 5, układy podwójne wizualne o znanych paralaksach sa̧
jedynymi obiektami poza Układem Słonecznym, dla których możliwe jest wyzna-
czenie mas na drodze bezpośredniej. Liczba znanych gwiazd podwójnych wizual-
nych siȩga 40000, tylko dla ok. 400 znane sa̧ elementy orbit, a wiarygodne wartósci
mas mȯzna wyznaczýc w mniej ni̇z stu przypadkach. Obserwacje gwiazd podwój-
nych wizualnych oraz wyznaczanie elementów ich orbit sa̧ zadaniem astrometrii
i nie leża̧ w obszarze bezpośrednich zainteresowań astrofizyki; z astrofizycznego
punktu widzenia interesuja̧ce sa̧ przede wszystkim wynikidotycza̧ce masy składni-
ków. Nalėzy jednak pamiȩtác, że wyniki te ograniczaja̧ siȩ do obiektów z bliskiego
otoczenia Słónca; obserwowana separacja składników maleje odwrotnie propor-
cjonalnie do odległósci od obserwatora.

Gwiazdy podwójne spektroskopowe. Stwierdzenie zmian prȩdkości radial-
nych obu składników (układy takie oznaczamy symbolem SB2) lub chócby jed-
nego składnika (układy SB1) układu podwójnego jest okolicznóscia̧ bardzo istotna̧
z punktu widzenia astrofizycznych badań gwiazd podwójnych. O mȯzliwości po-
miarów prȩdkósci radialnych decyduje nie odległość układu, a tylko jego jasność
obserwowana. W obecnym stanie techniki obserwacyjnej możliwe jest uzyska-
nie widma dla kȧzdego w zasadzie obiektu zmiennego czy podejrzanego o zmien-
nósć. Fakt,że nie dla wszystkich dysponujemy obserwacjami wystarczaja̧cymi do
sporza̧dzenia krzywej prȩdkości radialnych jest wynikiem ograniczeń natury prak-
tycznej: dla słabszych obiektów uzyskanie odpowiedniej liczby widm równomier-
nie rozłȯzonych w czasie mȯze okazác siȩ zadaniem nadmiernie czasochłonnym i
kosztownym.

Na Rys. 10.1 przedstawiona jest orbita jednego ze składników układu podwój-
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Rys. 10.1 Orbita w układzie podwójnym.Ω jest wȩzłem wstȩpuja̧cym orbity gwiazdy
G; Π wyznacza kierunek periastronu i zarazem kierunek osi głównej orbity; ω jest argu-
mentem szerokósci periastronu, czyli ka̧tem w płaszczyźnie orbity miȩdzy linia̧ wȩzłów
i kierunkiem periastronu;v jest anomalia̧ prawdziwa̧, czyli ka̧tem w płaszczyźnie orbity
miȩdzy kierunkiem osi głównej orbity i promieniem wodza̧cym gwiazdyr.

nego. W wyniku ruchu gwiazdy po orbicie zmianie ulega jej promień wodza̧cy
r oraz anomalia prawdziwav. łatwo zauwȧzyć, że rzut promienia wodza̧cego na
kierunek prostopadły do osi wȩzłów (w płaszczyźnie orbity) jest równy

r ′ = r cos[(ω+v)−900] = r sin(ω+v)

Rzut tego rzutu na kierunek widzenia jest równy

z= r sin(ω+v)sini (10.1)

Pochodnaz wzglȩdem czasu jest prȩdkościa̧ radialna̧ mierzona̧ przez obserwatora

Vr =
dz
dt

+ γ =
dr
dt

sin(ω+v)sini + r cos(ω+v)sini
dv
dt

+ γ (10.2)

gdzieγ jest prȩdkóscia̧środka ciȩ̇zkósci układu wzglȩdem obserwatora i można ja̧
wyznaczýc z oczywistego warunku,̇ze po upływie jednego okresu gwiazda musi
powrócíc do tego samego miejsca na orbicie, co jest równoważneża̧daniu by

Z P

0

dz
dt

dt = 0 (10.3)



347

Korzystaja̧c z równania elipsy, o półosi wielkieja i mimośrodziee, wyrażo-
nego za pomoca̧ anomalii prawdziwej

r =
a(1−e2)

1+ecosv
, (10.4)

oraz z całki pól w ruchu po elipsie

r2 dv
dt

=
2π
P

a2
√

1−e2 (10.5),

po prostych przekształceniach dostajemy

Vr =
2π
P

asini√
1−e2

[ecosω+cos(ω+v)]+ γ. (10.6)

Z równania tego wynika,̇ze Vr osia̧ga wartósci ekstremalne gdyω + v jest
równe 0 lub π, tzn. gdy gwiazda przechodzi przez wȩzły orbity. Rysunek
10.2 przedstawia przykładowa̧ krzywa̧ prȩdkości radialnej obserwowana̧ dla jed-
nego ze składników układu podwójnego. PunktyA i B oznaczaja̧ najwiȩksza̧
dodatnia̧ i najwiȩksza̧ ujemna̧ prȩdkość radialna̧ liczona̧ od́sredniej prȩdkósci γ.
Wprowadzaja̧c oznaczenie

K =
2πasini

P
√

1−e2
(10.7)

z równania (10.6) dostajemy prȩdkości w wȩzłach

A = K(1+ecosω) (10.8)

B = K(1−ecosω) (10.9)

Wynikaja̧ sta̧d proste zwia̧zki

A+B
2

= K (10.10)

A−B
2

= Kecosω (10.11)

A−B
A+B

= ecosω (10.12

Z równania (10.7) mȯzemy obliczýc rzut półosi wielkiej orbity na płaszczyznȩ kuli
niebieskiej

asini =
KP
2π

√

1−e2 (10.13)
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Jėzeli P wyrazimy w dobach, aK w km/s, wówczas rzut półosi wielkiej wyrażony
w km jest

asini =
8,64·104

2π
KP
√

1−e2 = 1,375·104KP
√

1−e2 (10.14)

III Prawo Keplera przyjmuje szczególnie prosta̧ postać jeżeli masy wyrazimy
w masach Słónca, półosie wielkie w jednostkach astronomicznych i okresobiegu
w latach gwiazdowych:

M1 +M2 =
(a1 +a2)

3

P2 (10.15)

Poniewȧz półosie wielkie sa̧ odwrotnie proporcjonalne do mas,

a1

a2
=
M1

M2
(10.16)

wiȩc

a1 +a2 = a1 +a1
M1

M2
= a1
M1 +M2

M2
(10.17a)

= a2
M2

M1
+a2 = a2

M1+M2

M1
(10.17b)

Podstawiaja̧c np. (10.17a) do (10.15) i mnoża̧c obie strony przez sin3 i dosta-
jemy

(M1 +M2)sin3 i =
1
P2

(

M1 +M2

M2

)3

a3
1 sin3 i

Podstawiaja̧c nastȩpniea1 sini z (10.14) i wyrȧzaja̧c masy w masach Słońca,a1 w
km, K1 w km/s i P w dobach otrzymujemy ostatecznie

f1 =
M 3

2 sin3 i

(M1 +M2)2 = 1,038·10−7K3
1P(1−e2)3/2 (10.18)

Wielkość f1 nosi nazwȩfunkcji masi jest wyrȧzona w masach Słońca. Funk-
cja mas jest jedyna̧ informacja̧ jaka̧ możemy uzyskác o masie składnikaM2 na
podstawie amplitudy prȩdkości radialnych pierwszego składnikaK1 – jeżeli znana
jest ponadto ekscentryczność orbity. Jak łatwo mȯzna wywnioskowác z zalėzno-
ści (10.18) funkcja mas przedstawia dolna̧ granicȩ masy niewidocznego składnika
przy ustalonej wartósci stosunku masq =M2/M1.



349

Wiȩcej informacji o układzie uzyskujemy w przypadku, gdy wwidmie wi-
doczne sa̧ linie pochodza̧ce od obu składników i znane sa̧ obie krzywe prȩdkósci ra-
dialnych. Pisza̧c równanie (10.14) dla obu półosi wielkichoddzielnie, a nastȩpnie
dodaja̧c otrzymane równania stronami, dostajemy

(a1 +a2)sini = 1,375·104
√

1−e2(K1 +K2)P (10.19)

Mnoża̧c obie strony III Prawa Keplera (10.15) przez sin3 i i wstawiaja̧c do niego
powyższy zwia̧zek dostajemy w tych samych jednostkach co poprzednio

(M1 +M2)sin3 i = 1,038·10−7(1−e2)3/2(K1 +K2)
3P (10.20)

Poniewȧz

M1

M2
=

K2

K1
, czyli M2 =M1

K1

K2
lub M1 =M2

K2

K1

wiȩc

M1 +M2 =M1+M1
K1

K2
=M1(

K2+K1

K2
) =M2(

K1+K2

K1
)

co wstawione do (10.20) daje odpowiednio

M1sin3 i = 1,038·10−7(1−e2)3/2(K1 +K2)
2K2P (10.21a)

M2sin3 i = 1,038·10−7(1−e2)3/2(K1 +K2)
2K1P (10.21b)

A zatem znaja̧c obie amplitudy prȩdkości radialnych mȯzemy wyznaczýc obser-
wacyjnie zarówno stosunek mas jak i poszczególne masy pomnożone przez sin3 i.

W uzyskanych wẏzej zalėznósciach wystȩpuje również ekscentrycznósć e, któ-
rej oczywíscie z góry nie znamy, ale która̧ – wraz z niektórymi innymi elementami
orbity – mȯzemy stosunkowo łatwo wyznaczyć na podstawie krzywej prȩdkości
radialnych dowolnego ze składników. Najczȩściej stosowana jest w tym celu gra-
ficznametoda Lehmann-Filhésa. Na Rys. 10.2 zaznaczone sa̧ dwa obszary pod
krzywa̧ prȩdkósci radialnych o polach powierzchniZ1 i Z2. Pola te sa̧ całkami z
prȩdkósci radialnej (10.2), wiȩc ich wartość jest równa ró̇znicy odpowiednich war-
tości z z równania (10.1). Biora̧c pod uwagȩ,że w punkcieA, gdy ω + v = 0,
odpowiednia wartósć z jest równa zeru, poleCaA jest równe rzutowiz w punkcie
C. Oznaczaja̧c anomaliȩ prawdziwa̧ odpowiadaja̧ca̧ punktowi C przezv1 możemy
napisác

z1 = r1sin(v1 + ω)sini

Z takich samych powodów

z2 =−r2 sin(v2 + ω)sini
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Rys. 10.2Krzywa prȩdkósci radialnych jednego składnika i jej analiza.

gdziev2 jest anomalia̧ prawdziwa̧ odpowiadaja̧ca̧ punktowiD. Poniewȧz punktC
leży na drodze gwiazdy od wȩzła wstȩpuja̧cego do zstȩpuja̧cego, a punktD na dro-
dze od wȩzła zstȩpuja̧cego do wstȩpuja̧cego, toz1 i z2 musza̧ miéc znaki przeciwne
(z2 jest ujemne). Korzystaja̧c z tych zwia̧zków oraz z równania(10.4), a tak̇ze
biora̧c pod uwagȩ,̇ze zgodnie z (10.12)

cos(v1 + ω) = cos(v2 + ω) =−A−B
A+B

po prostych przekształceniach dostajemy dwa równania

esinω =
2
√

AB
A+B

z1 +z2

z2−z1
(10.22)

ecosω =
A−B
A+B

(10.23)

z których wyznaczamy ekscentryczność e i długósć periastronuω. W momencie
przej́scia przez periastronT anomalia prawdziwa równa jest zero czyli zgodnie z
(10.6) prȩdkósć radialna jest równa

Vr,periastr = K(1+e)cosω (10.24)

Prȩdkósci takiej odpowiadaja̧ na ogół dwa momenty czasu na krzywejprȩdkósci
radialnych. Poniewȧz jednak w punktachA i B wartósci v+ ω sa̧ odpowiednio 00
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Rys. 10.3Potencjał pochodza̧cy od dwóch masM1 i M2 w układzie rotuja̧cym.

i 1800, wiȩc znaja̧c wartósć ω można jednoznacznie określić moment, w którym
v= 0

Przewidywane wartósci prȩdkósci radialnych dla dowolnych momentów czasu
t wylicza siȩ z nastȩpuja̧cych równań

2π
P

(t−T) = E−esinE (10.25)

tg
v

2
=

√

1+e
1−e

tg
E
2

(10.26)

Vr = γ+Kecosω+K cos(v+ ω) (10.27)

Równanie (10.26) daje jednoznaczna̧ zależnósć miȩdzy anomalia̧ prawdziwa̧v
i anomalia̧ ekscentryczna̧E, poniewȧz v = E dla E = 0 i E = 1800, czyli v jest
zawsze w tej samejćwiartce coE.

Model Roche’a. Podstawa̧ dzisiejszej interpretacji zjawisk zachodza̧cych w
układach podwójnych jest odwołanie siȩ do stosunków dynamicznych w ukła-
dzie podwójnym w ramach tzw.ograniczonego problemu trzech ciał. Podstawowa̧
wielkościa̧ modelu Roche’a jest potencjał grawitacyjny wokół pary gwiazd obie-
gaja̧cych siȩ wzajemnie po orbitach kołowych. Wybierzmy układ współrzȩdnych,
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taki jak przedstawiony na Rys. 10.3, którego pocza̧tek znajduje siȩ wśrodku
ciȩżkósci składnika o wiȩkszej masie,M1, oś X pokrywa siȩ z kierunkiem
ła̧cza̧cym oba składniki a płaszczyznaXY pokrywa siȩ z płaszczyzna̧ orbity.
Oznaczmy ponadto przezA odległósć miȩdzy gwiazdami i przezXc – współrzȩdna̧
środka masy układu (w wybranym przez nas układzie pozostałedwie współrzȩdne
środka masy sa̧ równe zeru). Dla uproszczenia ograniczmy siȩ tylko do rozwa-
żenia potencjału w płaszczyźnie orbity. W dowolnym punkcie tej płaszczyzny o
współrzȩdnychX,Y potencjał całkowity jest suma̧ trzech składników: potencjału
grawitacyjnego pochodza̧cego od składnika głównego,GM1/R1, potencjału gra-
witacyjnego od składnika wtórnego,GM2/R2, oraz potencjału siły od́srodkowej
w układzie obracaja̧cym siȩ wokółśrodka masy z prȩdkościa̧ ka̧towa̧ω wraz z
obiegaja̧cymi siȩ gwiazdami,ω2[(X−Xc)

2 +Y2]/2. Ograniczaja̧c rozwȧzania do
orbit kołowych, mamy dla prȩdkości ka̧towej

ω2 = G
M1+M2

R3

Z definicji środka masy,
XcM1 = (A−Xc)M2

wynika

Xc =
M2

M1 +M2
A =

q
q+1

A (10.28)

gdzie symbolemq oznaczylísmy stosunek mas

q =
M2

M1

Potencjał w punkcieX,Y jest zatem

Ψ = G
M1

R1
+G
M2

R2
+

1
2

G
M1 +M2

A3

[

(

X− M2

M1 +M2
A

)2

+Y2

]

=

=
G(M1+M2)

A

{

M1

M1 +M2

A
R1

+
M2

M1 +M2

A
R2

+

+
1
2

1
A2

[

X2+Y2−2X
M2

M1 +M2
A+

(

M2

M1 +M2

)2

A2

]}

(10.29)

Po prostych przekształceniach wynika sta̧d

Ψ · A
G(M1 +M2)

− 1
2

q
1+q

= Ω =
1

1+q
1
r1

+
q

1+q
1
r2

+
1
2
(x2 +y2) (10.30)
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Rys. 10.4Przekrój powierzchni stałego potencjału płaszczyzna̧ orbity w modelu Roche’a.

gdzier1 = R1/A, r2 = R2/A,x = X/A i y = Y/A. Bezwymiarowy potencjałΩ za-
leży tylko od stosunku masq. Przeciȩcia trójwymiarowych powierzchni ekwipo-
tencjalnychΩ =const z płaszczyzna̧ orbity sa̧ przedstawione na Rys. 10.4.

Ich zasadnicze cechy można wydedukowác z (10.30). W szczególności, łatwo
zauwȧzyć, żeΩ może osia̧gác bardzo du̇ze wartósci tylko wówczas, gdyr1 lub r2 sa̧
bardzo małe, co oznacza,że powierzchnia du̇zego potencjału maja̧ kształt kul o nie-
wielkich promieniach otaczaja̧cych obie masy. Wniosek tenjest zgodny z intuicja,
poniewȧz bardzo blisko gwiazdy pole grawitacyjne jest określone przede wszyst-
kim przez jej masȩ i grawitacyjny wpływ drugiej gwiazdy jest do zaniedbania. Dla
coraz to mniejszych wartości potencjału dozwolone sa̧ coraz to wiȩksze wartości r1

i r2, a tym samym wpływ ”niesymetrycznego” wyrazu, zależnego odx i y, staje siȩ
coraz wiȩkszy: powierzchnie ekwipotencjalne położone coraz dalej od poszczegól-
nych składników staja̧ siȩ coraz bardziej owalne. Dla pewnej krytycznej wartósci
potencjału owale te stykaja̧ siȩ ze soba̧. Powierzchniȩ ekwipotencjalna̧, dla któ-
rej to nastȩpuje nazywamykrytyczna̧ powierzchnia̧ Roche’a. Jeszcze mniejszym
wartósciom potencjałów, czyli wiȩkszym odległościom, odpowiadaja̧ powierzch-
nie ”hantlowe” otaczaja̧ce w sposób cia̧gły obie gwiazdy. Zamkniȩte powierzchnie
ekwipotencjalne o takim kształcie istnieja̧ tylko do naste¸pnej granicznej wartósci
potencjału, definiuja̧cejzewnȩtrzna̧krytyczna̧ powierzchniȩ Roche’a; w wiȩkszych
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odległósciach od układu ich kształty staja̧ siȩ coraz bardziej kuliste.
Z granicznymi wartósciami potencjału zwia̧zane sa̧ charakterystyczne punkty

L1−L5 zwanepunktami Lagrange’a. W punktach tych

∂Ω
∂x

=
∂Ω
∂y

=
∂Ω
∂z

= 0,

czyli znika siła działaja̧ca na cza̧stkȩ próbna̧.
Z powodów, które zostana̧ wyjaśnione ni̇zej, najwiȩksze znaczenie dla fizycz-

nego stanu układów podwójnych ma krytyczna powierzchnia Roche’a oraz punkt
Lagrange’aL1. Rozmiary powierzchni krytycznych oraz położenia punktówL1,
L2 i L3 sa̧ podane w Tabeli 10.1. Przyjȩto przy tym układ współrzȩdnych taki
jak na Rys. 10.3, tzn. pocza̧tek układu współrzȩdnych znajduje siȩ wśrodku
ciȩżkósci składnika głównegoM1, oś X jest skierowana odM1 doM1, ośY leży
w płaszczyźnie orbity (pokrywaja̧cej siȩ z płaszczyzna̧rysunku), ós Z jest prosto-
padła do płaszczyzny rysunku.x1,y1,z1 i x2,y2,z2, sa̧ rozmiarami obu krytycznych
powierzchni Roche’a w trzech współrzȩdnych, liczonymi odśrodków ciȩ̇zkósci
odpowiednich składników.xL1,xL2,xL3 sa̧ współrzȩdnymi punktów Lagrange’a.
Wszystkie wielkósci sa̧ wyrȧzone w jednostkach wzglȩdnych, w których odległość
miȩdzy składnikamiA = 1.

Tabela 10.1.

Rozmiary krytycznych powierzchni Roche’a i położenie punktów Lagrange’a

q x1 y1 z1 x2 y2 z2 xL1 xL2 xL3

1.0 -0.40498 0.37420 0.356211.40498 0.37420 0.356210.50000 1.69841 - 0.69841
0.8 -0.42498 0.39501 0.374911.38532 0.35388 0.337700.52295 1.66147 - 0.73414
0.6 -0.45118 0.42244 0.399091.36061 0.32853 0.314310.55234 1.61304 - 0.77752
0.4 -0.48855 0.46189 0.432781.32720 0.29465 0.282600.59295 1.54538 - 0.83180
0.2 -0.54368 0.52983 0.487501.27460 0.24233 0.232940.65865 1.43808 - 0.90250
0.1 -0.61414 0.59609 0.534511.22831 0.19746 0.189910.71751 1.34699 - 0.94693

Wygodna̧ charakterystyka̧ rozmiarów krytycznej powierzchni Roche’a jest
jej promień średni rm, zdefiniowany w taki sposób,̇ze (4/3)πr3

m jest równe
prawdziwej objȩtósci strefy Roche’a, czyli obszaru przestrzeni ograniczonego
powierzchnia̧ Roche’a. Dla dwóch gwiazd o stosunku masq, zachodzi z
dokładnóscia̧ ok. 2%

rm

A
= 0,38+0,2logq dla 0,3 < q < 20 (10.31a)
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Rys. 10.5Rodzaje układów podwójnych.

rm

A
= 0,462

(

q
1+q

)1/2

dla 0< q < 0,8 (10.31b)

Zauwȧzmy, że odwracaja̧c stosunek mas można z tych przybli̇zén otrzymác roz-
miary obu stref Roche’a.

Składniki układu podwójnego, które z dobrym przybliżeniem mȯzna w roz-
ważaniach dynamicznych uważác za obiekty punktowe, w rzeczywistości maja̧
skónczone i to niekiedy bardzo duże rozmiary, a ich kształt jest oczywiście okre-
ślony przez kształt powierzchni ekwipotencjalnych. Wzajemny stosunek rozmia-
rów gwiazd i krytycznej powierzchni Roche’a jest podstawa̧dzisiejszej klasyfika-
cji układów podwójnych. Rysunek 10.5 przedstawia schematycznie trzy mȯzliwe
sytuacje:

(a) Obie gwiazdy sa̧ znacznie mniejsze od otaczaja̧cych je krytycznych po-
wierzchni Roche’a. Ich kształt jest niemal dokładnie kulisty. Oba składniki – jésli
pominá̧c oddziaływania grawitacyjne – sa̧ od siebie praktycznie odseparowane i
ich ewolucja przebiega tak jak dla gwiazd pojedynczych. Układy takie nazywamy
układami rozdzielonymi, D.

(b) Jedna z gwiazd (mniejsza lub wiȩksza) ma rozmiary porównywalne z roz-
miarami krytycznej powierzchni Roche’a lub wypełnia ja̧ całkowicie. Jej kształt
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różni siȩ wyraźnie od kulistego. Krytyczna powierzchnia Roche’a stanowi górna̧
granicȩ rozmiarów gwiazdy: materia, która przekroczy tȩpowierzchniȩ znajdzie
siȩ na powierzchni ekwipotencjalnej otaczaja̧cej obie gwiazdy i tym samym utraci
zwia̧zek z macierzysta̧ gwiazda̧. Ograniczenie rozmiarówgwiazdy ma istotny
wpływ na jej ewolucjȩ oraz procesy ewentualnej wymiany masy miȩdzy skład-
nikami. Układy takie nazywamypółrozdzielonymi, SD.

(c, d) Obie gwiazdy wypełniaja̧ swoje krytyczne powierzchnie Roche’a co
oznacza,że tworza̧ca je materia znajduje siȩ w fizycznym kontakcie.Sta̧d tėz
nazwa tych układów -układy kontaktowe. Możliwe sa̧ przy tym dwa przypadki:
rozmiary gwiazd sa̧ dokładnie równe rozmiarom powierzchniekwipotencjalnych
(jak w przypadku c), a kontakt nastȩpuje tylko w punkcie Lagrange’aL1, albo
rozmiary obu gwiazd sa̧ nieco wiȩksze, tak iż materia wypełnia równiėz obszar
miȩdzy wewnȩtrzna̧ i zewnȩtrzna̧ krytyczna̧ powierzchnia̧ Roche’a (przypadek d).
Materia ta nalėzy jednoczésnie do obu składników.

W odniesieniu dociasnych układów podwójnych, w których odległósci miȩdzy
składnikami sa̧ porównywalne z ich rozmiarami, stosuje sie¸ jeszcze nieco od-
mienny podział naukłady rozdzielone, DCB, układy bliskie kontaktu, NCB, oraz
niskotemperaturowe układy kontaktowe, LTCB.

Gwiazdy zácmieniowe. Wzajemny obieg składników powoduje stała̧ zmianȩ
ich połȯzenia w stosunku do obserwatora. W wielu przypadkach sam ruch or-
bitalny i zwia̧zana z tym zmiana ”wygla̧du” układu wystarcza do spowodowania
zmian jasnósci obserwowanej. Jeżeli zás ka̧t miȩdzy kierunkiem do obserwatora
i płaszczyzna̧ orbity jest wystarczaja̧co mały (czyli ka̧tnachyleniai zdefiniowany
na Rys. 10.1 jest bliski 900), wówczas obserwujemy wzajemne zaćmiewanie siȩ
składników.

Przebieg zácmienia i odpowiadaja̧ce mu zmiany jasności układu sa̧ przedsta-
wione schematycznie na Rys. 10.6.

Zaćmienie wiȩkszej gwiazdy przez gwiazdȩ mniejsza̧ (przypadek A) nazy-
wamy tranzytem; zácmienie to mȯze býc czȩ́sciowe lub obra̧czkowe. Cyframi
oznaczone sa̧ cztery podstawowe fazy zaćmienia, zwanekontaktami: (1) - pierw-
szy kontakt zewnȩtrzny, (2) - pierwszy kontakt wewnȩtrzny, (3) - drugi kontakt
wewnȩtrzny i (4) - drugi kontakt zewnȩtrzny. Zaćmienie, podczas którego skład-
nik o mniejszej jasnósci powierzchniowej zakrywa składnik o wiȩkszej jasności
powierzchniowej nazywamyzaćmieniem głównym, a odpowiadaja̧ce mu minimum
jasnósci nazywamyminimum głównym.

Na Rys. 10.6 przyjȩto, że wiȩksza gwiazda ma wiȩksza̧ jasność
powierzchniowa̧; tranzyt A jest zatem zwia̧zany z zaćmieniem głównym. Ruch
obiegowy obu składników układu sprawi,że po pewnym czasie obie gwiazdy po-
nownie znajda̧ siȩ na jednej linii z obserwatorem i nasta̧pi drugie zácmienie, tym
razem zácmienie gwiazdy mniejszej przez wiȩksza̧, które nazywamyokultacja̧.
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Rys. 10.6Geometria zácmień.

Powtórza̧ siȩ te same kontakty co poprzednio, tyle tylko,że w odwróconej kolejno-
ści. Zácmienie to nazwiemywtórnym, poniewȧz odpowiada zácmieniu gwiazdy o
mniejszej jasnósci powierzchniowej przez gwiazdȩ o wiȩkszej jasności powierzch-
niowej. Mȯze ono býc czȩ́sciowe lub całkowite (dla przyjȩtej na rysunku warto-
ści ka̧ta nachylenia - jest zaćmieniem całkowitym). Odpowiadaja̧ce muminimum
wtórne jasnósci jest płytsze od minimum głównego. Różnica fazy miȩdzy mini-
mum głównym i wtórnym zalėzy od ekscentrycznósci orbity. Jėzeli orbita jest
kołowa (e= 0), to odstȩp w czasie miȩdzy minimum głównym i wtórnym jest do-
kładnie równy połowie okresu. Jeżeli orbita jest ekscentryczna, to moment mini-
mum wtórnego mȯze wypadác w zasadzie w dowolnej fazie, zależnie od tego jak
duża jest ekscentryczność i w jaki sposób ustawiona jest półoś wielka orbity w
stosunku do obserwatora.

Na podstawie Rys. 10.6 można tėz zrozumiéc w jaki sposób obserwacje zać-
mień moga̧ dostarczýc informacji na temat promieni obu gwiazd. Przypuśćmy, że
układ widzimy dokładnie ”z boku” (i = 900) i że orbita o półosi wielkieja jest do-
kładnie kołowa. Prȩdkósć ruchu orbitalnego jest równa 2πa/P, gdzieP jest okre-
sem obiegu. Jak łatwo widzieć z rysunku, mniejszy składnik2 przebywa drogȩ
równa̧ swojejśrednicy w czasie od pierwszego kontaktu zewnȩtrznego do pierw-
szego kontaktu wewnȩtrznego, czyli w czasie(D−d)/2). Wynika sta̧d,̇ze promién
mniejszego składnikar2 = πa(D−d)/(2P). Równie łatwo mȯzna siȩ przekonác,
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Rys. 10.7Przykładowe krzywe blasku gwiazd zaćmieniowych o ró̇znym stopniu kontaktu.
Pod kȧzda̧ krzywa̧ podany jest okres w dniach.

że drogȩ równá̧srednicy wiȩkszego składnika składnik mniejszy przebywaw cza-
sie od pierwszego kontaktu zewnȩtrznego do drugiego kontaktu wewnȩtrznego,
czyli w czasied+(D−d)/2= (D+d)/2. Na tej podstawie mȯzemy napisác wy-
rażenie na wielkósć obu promieni

r1,2 =
πa
2P

(D±d). (10.32)

W rzeczywistósci obserwowane krzywe zmian jasności (zwane tėz krzywymi
blasku) wynikaja̧ce z zácmień i obiegu orbitalnego wykazuja̧ znacznie wiȩksza̧
rozmaitósć niż mógłby to sugerowác Rys. 10.6. Mȯzna jednak wyró̇znić w nich
pewne cechy wiȧ̧za̧ce siȩ bezpośrednio z geometrycznymi i fizycznymi charakte-
rystykami układu podwójnego. Krzywe blasku gwiazd zaćmieniowych dzielimy
ze wzglȩdu na ich kształt na kilka zasadniczych grup (Rys. 10.7).

Krzywe blaskutypu EA charakteryzuja̧ siȩ stała̧ lub prawie stała̧ jasnościa̧
miȩdzy zácmieniami oraz obecnościa̧ dwóch wyraźnych minimów jasności o ró̇z-
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nej z reguły głȩbokósci. Układy o takich krzywych blasku nazywamy też Algolami
od prototypu tej grupy - Algola (β Persei). Charakter zmian jasności i okresy dłu̇z-
sze od kilku dziesia̧tych dnia, najczȩściej kilkadziesia̧t lub kilkaset dni,́swiadcza̧,
że sa̧ to układy dobrze rozdzielona, wzglȩdnie półrozdzielone (jak samaβ Persei).
Typy widmowe składników zawieraja̧ siȩ w szerokim zakresie od O6 do M1, z
wa̧skim maksimum miȩdzy A1 i A5.

W krzywych blasku typu EB równiėz wystȩpuja̧ dwa minima o nierównej
głȩbokósci, a ich okresy sa̧ dłu̇zsze od jednego dnia. Jednak w odróżnieniu od
Algoli jasnósć miȩdzy zácmieniami wykazuje tak du̇ze i cia̧głe zmiany,̇ze foto-
metryczne efekty kolejnych kontaktów sa̧ całkowicie zamaskowane. Taki kształt
krzywej blasku miȩdzy zácmieniami jest spowodowany z jednej strony silnym od-
kształceniem samych gwiazd, a z drugiej - nierównomiernym rozkładem jasnósci
na ich powierzchni. Typy widmowe składników sa̧ najczȩściej B lub A. Typowym
przedstawicielem jest układβ Lyrae.

Podobny kształt krzywej blasku, ale okresy z reguły krótszeod jednego dnia,
maja̧ układytypu EW. Głȩbokósci minimów moga̧ býc zarówno nieco ró̇zne jak
i identyczne. Krótki okres orbitalny, od 0,25 do 1 dnia, orazsilne zniekształce-
nie obu składników wskazuja̧ na to,że sa̧ to układy kontaktowe. Typy widmowe
składników zawieraja̧ siȩ w przedziale F – G. Krzywe prȩdkości radialnych, czȩsto
możliwe do wyznaczenia dla obu składników, sa̧ niemal dokładnie sinusoidalne, co
oznacza,̇ze orbity sa̧ kołowe. Gwiazdy tej grupy nazywamy również zmiennymi
typu W UMa.

Oddzielna̧, chóc dósć niejednorodna̧ pod wzglȩdem parametrów fizycznych,
grupȩ stanowia̧zmienne elipsoidalne(oznaczane symbolemEll). Sa̧ to układy w
których wskutek oddziaływán pływowych oba składniki sa̧ wyraźnie odkształcone
i których ka̧t nachylenia orbity w stosunku do obserwatora ziemskiego jest zbyt
mały, by mȯzna było obserwowác zácmienia. Niewielkie zmiany jasności, o am-
plitudzie rzȩdu 0.1 mag, sa̧ spowodowane tym,że w kolejnych fazach oba składniki
sa̧ do nas zwrócone raz wiȩkszymi a raz mniejszymi przekrojami, daja̧c w cia̧gu
jednego okresu obiegu dwa minima i dwa maksima blasku. Na podstawie samej
tylko krzywej blasku trudno jest jednoznacznie odróżnić niezácmieniowy układ
eliptyczny od gwiazdy zmiennej o sinusoidalnej zmianie jasnósci z okresem dwu-
krotnie krótszym.

Obserwowane krzywe blasku zależa̧ od geometrycznych i fizycznych para-
metrów układu. Do ich poznania stosuje siȩ obecnie dość oczywista̧ procedurȩ
polegaja̧ca̧ na porównaniu krzywych teoretycznych obliczonych dla konkret-
nego zestawu parametrów z krzywa̧ obserwowana̧ i znalezieniu takiej krzywej
teoretycznej, która w granicach przyjȩtych kryteriów najdokładniej odtwarza
krzywa̧ obserwowana̧. Popularny kod Wilsona – Devinneya pozwala wyzna-
czyć nastȩpuja̧ce parametry układu: nachylenie orbity, wzglȩdne jasnósci mono-
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chromatyczne składników, ich temperatury efektywne, współczynniki pociemnie-
nia brzegowego i grawitacyjnego, stosunek mas oraz potencjały powierzchniowe
(okréslaja̧ce dokładny kształt składników), one bowiem określaja̧ rozkład jasnósci
na powierzchni składników oraz geometriȩ zaćmienia. Dodatkowe uwzglȩdnienie
wyników spektroskopowych obserwacji zmian prȩdkości radialnych dostarcza peł-
nej wiedzy o parametrach układu wyrażonych w jednostkach absolutnych.

Ewolucja układów podwójnych. Ewolucja gwiazd podwójnych jest okre-
ślona przede wszystkim przez ich rozmiary. W szerokich układach, w których
strefy Roche’a sa̧ znacznie wiȩksze od rozmiarów poszczególnych gwiazd, ewolu-
cja kȧzdego ze składników przebiega tak jak dla gwiazdy pojedynczej o takiej sa-
mej masie. Inaczej jest wciasnych układach podwójnych, w których rozmiary stref
Roche’a sa̧ porównywalne z rozmiarami gwiazd. Ewolucja układu jako całósci jest
zalėzna od ewolucji kȧzdego ze składników, przede wszystkim składnika głównego
o wiȩkszej masie. Zazwyczaj wyróżnia siȩ trzy podstawowe drogi pocza̧tkowej
ewolucji układu, zwia̧zane z trzema fazami ewolucji, w których gwiazda zwiȩksza
znacznie swoje rozmiary, tj. z faza̧ palenia wodoru w ja̧drze i odchodzenia od cia̧gu
głównego oraz z fazami kurczenia siȩ ja̧dra i ekspansji otoczki przed zapaleniem
kolejno helu i wȩgla.

Przypadek Aodnosi siȩ do układów na tyle ciasnych,że składnik pierwotny
dochodzi do powierzchni Roche’a już w fazie palenia wodoru w ja̧drze. Dalszy
wzrost rozmiarów poza krytyczna̧ powierzchniȩ ekwipotencjalna̧ pocia̧ga za soba̧
utratȩ masy przez punkt Lagrange’aL1 i przeniesienie jej do składnika wtórnego.
Jak było powiedziane w rozdziale 9, wzrost rozmiarów w tej fazie jest bardzo
szybki i tak samo szybko przebiega proces transferu masy mie¸dzy składnikami.
Trwa on tak długo dopóki gwiazda traca̧ca materiȩ nie osia̧gnie konfiguracji rów-
nowagi o promieniu równym promieniowi strefy Roche’a. Jak wynika z obliczén
modelowych, nastȩpuje to zazwyczaj po odwróceniu pierwotnego stosunku mas:
gwiazda pocza̧tkowo bardziej masywna staje siȩ mniej masywna, w dalszym cia̧gu
pali wodór we wnȩtrzu i wypełnia strefȩ Roche’a, zachowuja̧c rozmiary podol-
brzyma, którego jasność jest o 1 - 3 wielkósci gwiazdowe wiȩksza od jasności
gwiazdy cia̧gu głównego o takiej samej masie. Układ staje siȩ półrozdzielony
i pozostaje w tym stanie przez czas stosunkowo długi, określony skala̧ ja̧drowa̧
ewolucji drugiego składnika. Obraz ten pozostaje w doskonałej zgodzie z obser-
wacjami, które potwierdzaja̧ (pozornie paradoksalny) fakt, że w układach półroz-
dzielonych składnik wiȩkszy jest zawsze mniej masywny. Uważa siȩ,że w takiej
fazie znajduja̧ siȩ wszystkie układy podwójne o krzywej blasku typu EB i okre-
sach dłu̇zszych od ok. 10 dni. Ostatecznie, ewolucja wtórnego, obecnie bardziej
masywnego składnika, doprowadzi do zwiȩkszenia jego rozmiarów, wypełnienia
strefy Roche’a, a tym samym do zamiany układu w układ kontaktowy.

Przypadek Bodnosi siȩ do układów o mniejszych masach lub wiȩkszych sepa-
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racjach, gdy wypełnienie powierzchni Roche’a nastȩpuje dopiero po wyczerpaniu
wodoru w ja̧drze, w czasie ekspansji poprzedzaja̧cej zapalenie helu. Pocza̧tkowy
przepływ materii w układzie przebiega podobnie jak w przypadku A, natomiast
dalsza ewolucja układu zależy od masy składników.

Jėzeli masa składnika głównego jest mniejsza od ok. 3M⊙, wówczas kontrak-
cja helowego ja̧dra kónczy siȩ degeneracja̧ elektronów i zatrzymaniem zarówno
kontrakcji ja̧dra jak i rozszerzania siȩ otoczki. Paleniewodoru w otoczce jest
co najwẏzej źródłem bardzo powolnej utraty masy, zachodza̧cej w ja¸drowej skali
czasu. Pozbawiony swej warstwy zewnȩtrznej składnik pierwotny charakteryzuje
siȩ du̇za̧ nadwẏzka̧ jasnósci. Składnik wtórny, który po zakónczeniu procesu wy-
miany materii stał siȩ bardziej masywny, pozostaje gwiazda̧ cia̧gu głównego i
ewoluuje w bardzo długiej, ja̧drowej skali czasu. Algole sa¸ najprawdopodobniej
układami znajduja̧cymi siȩ w tej właśnie fazie ewolucyjnej. Palenie wodoru w
otoczce pierwotnego składnika kończy siȩ ostatecznie utworzeniem helowego bia-
łego karła, a układ staje siȩ gwiazda̧ podwójna̧ spektroskopowa̧ typu SB1, z wi-
docznymi liniami tylko składnika wtórnego, który bȩda̧c gwiazda̧ cia̧gu głównego
jest odpowiedzialny za cała̧ jasność układu.

Jėzeli masa składnika głównego przekracza 3M⊙, to pomimo szybkiej utraty
zewnȩtrznej otoczki w jego ja̧drze nastȩpuje zapalenie helu. Towarzysza̧ce temu
rozszerzenie siȩ ja̧dra i skurczenie otoczki zatrzymuje przepływ materii i skład-
nik pierwotny istnieje jako gwiazda helowa. Jeżeli masa gwiazdy helowej jest
dostatecznie du̇za, to mȯze ona po ponownym zwiȩkszeniu rozmiarów przejść
przez kolejna̧ fazȩ szybkiej utraty warstw zewnȩtrznych(przypadek oznaczany nie-
kiedy jako BB) i zakónczýc ewolucjȩ w postaci masywnego (∼ 1M⊙) wȩglowo-
tlenowego białego karła. W gwiazdach bardzo masywnych, o masach wiȩkszych
od ∼ 12 M⊙, zapalenie helu nastȩpuje bardzo szybko po wyczerpaniu siȩ wo-
doru w warstwach wewnȩtrznych; po utracie zewnȩtrznej otoczki wodorowej zo-
staje odkryte jasne, pala̧ce hel, masywne (ponad 4M⊙) ja̧dro, maja̧ce cechy ob-
serwacyjne zbli̇zone do gwiazd Wolfa-Rayeta. Masywna gwiazda helowa może
zapalíc wȩgiel w warunkach braku degeneracji co jest równoznaczne z wybuchem
supernowej i wytworzeniem gwiazdy neutronowej lub nawet czarnej dziury. Po-
niewȧz wybuchaja̧cy składnik ma mniejsza̧ masȩ niż jego towarzysz, układ ma
wszelkie szanse na przeżycie wybuchu. Kóncowym produktem tych procesów jest
najprawdopodobniejmasywny układ rentgenowski, w którym silny wiatr gwiaz-
dowy wieja̧cy teraz z bardziej masywnego składnika wtórnego i opadaja̧cy na mała̧
gwiazdȩ neutronowa̧ lub czarna̧ dziurȩ jest źródłem emisji rentgenowskiej. Po-
wszechnie przyjmuje siȩ również, że dalsza ewolucja takiego układu, bȩda̧ca po-
wtórzeniem przez drugi składnik dotychczasowej ewolucji pierwszego składnika,
kończy siȩ drugim wybuchem supernowej w tym samym układzie, co w niektó-
rych przypadkach mȯze prowadzíc do powstaniapodwójnych pulsarów radiowych,
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czyli układów złȯzonych z dwóch gwiazd neutronowych obiegaja̧cych siȩ po eks-
centrycznych orbitach.

Najmniej opracowany teoretycznie i prawdopodobnie najmniej wȧzny jest
przypadek Crozpoczȩcia procesu wymiany masy w późnych stadiach ewolucji,
przed zapaleniem wȩgla. Odnosi siȩ on przede wszystkim doewolucji bardzo ma-
sywnych gwiazd w bardzo szerokich układach podwójnych. Główny składnik po
utracie masy w tym przypadku powinien być gwiazda̧ o du̇zej nadwẏzce jasnósci i
o zwiȩkszonej obfitósci helu i azotu, ewoluuja̧ca̧ w kierunku białych karłów.

Zaćmieniowe układy rozdzielone.Ich składniki obiegaja̧ siȩ w odległościach
wystarczaja̧co du̇zych, by mȯzna było przyjá̧c, że na ich stan fizyczny podwójność
nie mażadnego wpływu; dziȩki temu sa̧ one wygodnym i stosunkowo czułym
instrumentem do pomiaru odległości. Przywołuja̧c poznane poprzednio zwia̧zki
miȩdzy bolometryczna̧ jasnościa̧ absolutna̧Mbol i moca̧ promieniowaniaL,

Mbol−Mbol⊙ =−2.5log
L

L⊙
,

miȩdzy jasnóscia̧ absolutna̧, jasnościa obserwowana̧ i odległościa̧ r wyrażona̧ w
parsekach,

Mbol = mbol−5logr +5,

oraz pamiȩtaja̧c,̇ze
L = σT4

e f ·4πR2

po prostych przekształceniach można otrzymác zwia̧zek

FV ≡ logTe f +0,1BC= const+0,1V−0,5logΦ′′ (10.33)

gdzie BC jest poprawka̧ bolometryczna̧,V jest jasnóscia̧ obserowana̧ w pasmie
V, a Φ′′ jest wyrȧzona̧ w sekundach łukúsrednica̧ gwiazdy. Wystȩpuja̧ca w tym
równaniu stała zalėzy tylko od wielkósci odnosza̧cych siȩ do Słońca,

const= 0,1Mbol⊙+1.+0,25log
4S⊙

σ
. (10.34)

S⊙ jest stała̧ słoneczna̧, aσ – stała̧ Stefana–Boltzmanna. Obie te wielkości sa̧
mierzone z coraz to wiȩksza̧ dokładnościa̧, jednak tradycyjnie przyjmuje siȩ te ich
wartósci, które zostały u̇zyte w tym konteḱscie po raz pierwszy i prowadza̧ do
wartósci const=4,2207. Nie ma to znaczenia dla dalszych rozważán.

Wielkość F(V) w równaniu (10.33) ma oczywisty sens jasności powierzch-
niowej w pasmie V (stosunek jasności do powierzchni wyrȧzonej w jednostkach
ka̧towych) i jest funkcja̧ tylko temperatury efektywnej, nic zatem dziwnego,̇ze
jest silnie skorelowana ze wskaźnikami barwy. Odpowiednia zalėznósć, uzyskana
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Rys. 10.8Standardowe zależnósci miȩdzy jasnóscia̧ powierzchniowa̧F(V) i barwa̧ uzy-
skane na podstawie gwiazd o znanychśrednicach ka̧towych.

pierwotnie dla wskaźnika (V −R) (tzw. zalėznósć Barnesa–Evansa), rozszerzona
nastȩpnie na inne wskaźniki, jest przedstawiona na Rys. 10.8. Krzywe na tym ry-
sunku zostały wykalibrowane za pomoca̧ gwiazd, dla którychistnieja̧ bezpósrednie
pomiary lub wiarygodne wyznaczeniásrednic ka̧towych. Oczywiście wszystkie
wskaźniki barwy musza̧ być wolne od poczerwienienia miȩdzygwiazdowego.

Istnienie tak dobrze określonej zalėznósci miȩdzy barwa̧ i jasnóscia̧
powierzchniowa̧ jest podstawa̧ bardzo prostej i dokładnejmetody wyznaczania od-
ległósci do podwójnych spektroskopowych typu SB2 (dla których znane sa̧ krzywe
prȩdkósci radialnych obu składników). Z rozwia̧zania krzywej fotometrycznej
mamy bowiemr1/a; r2/a;qV = lV,2/lV,1;qR = lR,2/lR,1 oraz nachylenie orbityi,
gdzie wskaźniki 1 i 2 odnosza̧ siȩ do głównego i wtórnego składnika układu,
zasV i R – do filtrów w których prowadzone sa̧ obserwacje. Oznaczaja̧c przez
lV = lV,1 + lV,2 ła̧czna̧ moc obserwowana̧ poza zaćmieniami w filtrze V, oraz przez
lR – ła̧czna̧ moc w filtrze R, łatwo znajdziemy jasności i wskaźniki barwy obu
składników

V1 =−2,5log

(

lV
1+qV

)

(10.35)
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V2 =−2,5log

(

lVqV

1+qV

)

(10.36)

(V−R)1 = (V−R)1+2−2,5log

(

1+qR

1+qV

)

(10.37)

(V−R)2 = (V−R)1+2−2,5log

(

qV

qR

1+qR

1+qV

)

, (10.38)

gdzie(V −R)1+2 jest wskaźnikiem barwy układu poza zaćmieniami. Posługuja̧c
siȩ zalėznóscia̧ z Rys. 10.8 znajdujemy jasność powierzchniowa̧FV obu składni-
ków, a z równania (10.33) wyznaczamy dla nichśrednice ka̧towe. Z rozwia̧zania
krzywej prȩdkósci radialnych mamy bezwzglȩdny rozmiar półosi wielkiej orbity
w km

asini = 13751(1−e2)1/2(K1+K2)P [km] (10.39)

(jeśli K1 i K2 sa̧ wyrȧzone w km/s, a okresP jest wyrȧzony w dniach) i tym samym
równiėz bezwzglȩdne promienie każdego składnika. Wynikaja̧ sta̧d ich odległości

d =
2r

Φ [rad]
lub d [pc] = 1,337·10−5 r [km]

Φ′′ [milisekundy łuku]
(10.40)

Oczywíscie obie odległósci powinny býc identyczne; ich ewentualna różnica jest
dobra̧ miara̧ dokładnósci procedury.

Opisywana metoda ma również oczywiste zastosowanie w przypadku gwiazd
pojedynczych o znanej odległości. Wówczas, zgodnie z równaniem (10.40),
średnica ka̧towa daje siȩ prosto przeliczyć na wielkósć promienia w jednostkach
bezwzglȩdnych.

Układy kontaktowe W UMa . Szczególnym rodzajem układów podwójnych
sa̧ gwiazdy typu W Ursae Majoris, których oba składniki albosa̧ bardzo bliskie
kontaktu, albo całkowicie wypełniaja̧ swoje krytyczne powierzchnie Roche’a; nie-
kiedy sa̧ nawet od nich wiȩksze, siȩgaja̧c aż do zewnȩtrznej powierzchni krytycz-
nej. Mała separacja składników sprawia,że sa̧ to na ogół układy zaćmieniowe,
a porównywalna jasnósć składników ułatwia pomiar obu krzywych prȩdkości ra-
dialnej. Okresy obiegu sa̧ krótkie i zawieraja̧ siȩ w przedziale 0,25 – 1 dzién.
Typy widmowe składników ró̇znia̧ siȩ co najwẏzej o kilka podtypów i zawieraja̧
siȩ zazwyczaj w przedziale A0 – K5. Typowe krzywe zmian jasności układów
tego typu sa̧ przedstawiona na Rys. 10.7. Krzywe prȩdkości radialnych sa̧ zawsze
sinusoidalne, co oznacza,że orbity sa̧ prawie dokładnie kołowe. Tego też nalėzy
oczekiwác biora̧c pod uwagȩ bliskość składników: w bardzo ciasnym układzie siły
przypływowe bȩda̧ dȧ̧zyły po pierwsze, do szybkiego wyrównania okresów obrotu
składników z okresem orbitalnyn i po drugie, do zmniejszenia ekscentrycznósci
orbity i jej zamiany w orbitȩ kołowa̧. W układach W UMa obrótskładników jest
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synchroniczny (tzn. jego okres jest zrównany z okresem obiegu) o czymświadcza̧
stosunkowo szerokie, poszerzone rotacyjnie linie widmowe. Dodajmy nawiasem,
że obrót gwiazdy typu Słónca z okresem ok. 1 dnia oznacza duża̧ prȩdkósć rotacji;
Słońce, które jest umiarkowanie powolnym rotatorem ma okres obrotu ok. 27 dni.

Porównanie faz krzywych zmian blasku z fazami krzywych zmian prȩdkósci
radialnych doprowadziło do wyróżnienia dwóch rodzajów gwiazd W UMa, które
oznaczamy symbolami A i W. W układach grupy A gwiazda o mniejszych rozmia-
rach ma mniejsza̧ jasność powierzchniowa̧, a wiȩc niższa̧ temperaturȩ efektywna̧,
natomiast w grupie W jest odwrotnie: gwiazda o wiȩkszych rozmiarach ma
mniejsza̧ jasnósć powierzchniowa̧ i jest chłodniejsza. We wszystkich układach
składnik bardziej masywny i jásniejszy jest wiȩkszy, ale w układach A jest nim
gwiazda gorȩtsza, zaś w układach W – gwiazda chłodniejsza. Rozróżnienie typu
A od W nie zawsze jest łatwe w układach o porównywalnej głȩbokości minimów.

W pobliżu zácmień kolory gwiazd W UMa sa̧ nieco czerwieńsze od kolorów w
kwadraturach. Fakt ten dowodzi istnienia wyraźnegopociemnienia grawitacyjnego
na powierzchniach obu składników. Efekt ten jest nastȩpstwem odkształcenia obu
składników, co wynika z nastȩpuja̧cego prostego rozumowania. Przypúsćmy, że
do przepływu promieniowania integralnego w atmosferze odkształconej gwiazdy
można zastosowác przybli̇zenie dyfuzyjne (8.51)

F =−4π
3k

dB
dz

=−4π
3k

dB
dϕ

dϕ
dz

gdzie przezϕ oznaczylísmy potencjał grawitacyjny gwiazdy. Na powierzchniach
stałego potencjału wszystkie parametry fizyczne materii pozostaja̧cej w stanie rów-
nowagi sa̧ stałe i przebieg powierzchni potencjalnych wyznacza kształt gwiazdy.
Biora̧c pod uwagȩ,̇ze gradient potencjału jest równy przyspieszeniu grawitacyj-
nemu a strumién integralny promieniowania jest proporcjonalny do czwartej potȩgi
temperatury efektywnej, dostajemy

F ∼ T4
e f ∼

dϕ
dz
∼ g

a sta̧d
Te f ∼ g1/4.

Widzimy wiȩc, że obszarów powierzchni gwiazdy, w których przyspieszenie
grawitacyjne jest mniejsze, wypływa też mniejszy strumién promieniowania. łatwo
już na tej podstawie zrozumieć dlaczego gwiazda, której kształt różni siȩ od kuli,
ma niejednakowa̧ jasność na całej powierzchni.

Zetkniȩcie siȩ ze soba̧ dwu gwiazd o nieco różnych masach i temperaturach
efektywnych pocia̧ga za soba̧ wiele interesuja̧cych konsekwencji, które jednak
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nie zostały jeszcze w pełni poznane, przede wszystkim ze wzglȩdu na trudno-
ści zwia̧zane z modelowaniem zjawisk w stykaja̧cych siȩ lub wspólnych otocz-
kach dwu ró̇znych gwiazd. Problemy te wymagaja̧ tym bardziej rozwia̧zania, że
gwiazdy W UMa sa̧ układami najczȩściej obserwowanymi ẃsród gwiazd podwój-
nych.

Punktem wyj́scia do rozwȧzán dotycza̧cych powstania i ewolucji układów kon-
taktowych typu W UMa jest tzw.paradoks Kuiperastwierdzaja̧cy,̇ze niemȯz-
liwe jest istnienie w stanie równowagi konfiguracji złożonej z dwu stykaja̧cych
sie gwiazd cia̧gu głównego o różnych masach. Jednoczesne spełnienie zależnósci
masa – promién, typu

R1

R2
∼
(

M1

M2

)0,6

i wypełnienie krytycznych stref Roche’a, których rozmiaryspełniaja̧ przybli̇zona̧
zalėznósć

R1

R2
∼
(

M1

M2

)0,4

,

jest mȯzliwe tylko dla stosunku mas równego 1, podczas gdy obserwacje wskazuja̧
na jego szeroki zakres od około 0.1 do 1. A zatem w konfiguracjikontaktowej
jedna z gwiazd musi przepełniać swoja̧ strefȩ Roche’a, rozlewaja̧c materiȩ w ob-
szarze miȩdzy wewnȩtrzna̧ i zewnȩtrzna̧ powierzchnia̧krytyczna̧ i tworza̧c tym
samym wspólna̧ otoczkȩ wokół obu składników. Taki model gwiazd W UMa
jest pȯzyteczny ze wzglȩdu na swoja̧ obrazowość i łatwósć odtwarzania głównych
cech krzywych blasku, pozostaje jednak w sprzeczności z innymi faktami obser-
wacyjnymi. W szczególnósci, zarówno rozkład przestrzenny w Galaktyce jak też
wystȩpowanie tylko w starych gromadach gwiazdowych dowodza̧, że układy W
UMa sa̧ obiektami starymi i najprawdopodobniej odewoluowały już od cia̧gu głów-
nego. Szczegółowy obraz ich ewolucji, z uwzglȩdnieniem bardzo prawdopodobnej
wymiany masy miȩdzy składnikami, od pocza̧tkowego układurozdzielonego do
ostatecznego poła̧czenia siȩ obu gwiazd, wymaga jeszcze dopracowania.

Widowiskowe zjawisko poła̧czenia siȩ obu składników układu W UMa przed-
stawia Rys. 10.9

Układy kataklizmiczne. Niezwykle zró̇znicowana̧ pod wzglȩdem obserwo-
wanych własnósci grupȩ układów podwójnych stanowia̧ zmienne kataklizmiczne.
Ich nazwa pochodzi od słowa ”kataklizm”, co w sposób obrazowy podkrésla gwał-
townósć przebiegaja̧cych w nich procesów fizycznych. Ich cecha̧ wspólna̧ jest
to, że jednym ze składników (zazwyczaj jest to składnik główny)jest gwiazda
znajduja̧ca siȩ w kóncowym stadium ewolucyjnym, taka jak biały karzeł, gwiazda
neutronowa lub býc mȯze nawet czarna dziura. Wszystkie te obiekty odznaczaja̧
siȩ bardzo małymi rozmiarami i co za tym idzie bardzo duża̧ wartóscia̧ przyspie-
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Rys. 10.9Wieloletnia zmiana jasności gwiazdy V1309 Sco, zakończona wybuchem ”czer-
wonej nowej”. W latach poprzedzaja̧cych wybuch gwiazda była zácmieniowym układem
kontaktowym o szybko skracaja̧cym siȩ okresie ok. 1,42 d. Po zakónczeniu wybuchu
zácmienia zniknȩły. (Obserwacje projektu OGLE).

szenia grawitacyjnego na powierzchni. Ten właśnie fakt jest przyczyna̧, dla której
układy te moga̧ býc źródłami wysokoenergetycznego promieniowania elektroma-
gnetycznego.

Prȩdkósć ucieczki z powierzchni gwiazdy, a tym samym również prȩdkósć
cza̧stki opadaja̧cej na powierzchniȩ z nieskończonósci, jest równa

v∞ = (GM /R)1/2,

ska̧d łatwo obliczýc, że dla białego karła o masie ok. 1M⊙ i promieniu
R= 0.01R⊙, prȩdkósć ta jest bliska 4500 km/s, a dla gwiazdy neutronowej o takiej
samej masie i promieniu 30 km - jest równa około 65 000 km/s. Gdyby prȩdkósć
taka̧ miały np. protony (czyli ja̧dra wodoru) i gdyby prȩdkość ta stała siȩ z jakich́s
powodów chaotyczna, to porównuja̧c energiȩ kinetyczna̧ cza̧stki zésrednia̧ energia̧
termiczna̧

mv2∞
2
≈ 3

2
kT
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dostajemy sta̧d dla białego karła temperaturȩ rzȩdu 108 K, a dla gwiazdy neutro-
nowej 1011 K. W takich temperaturach gaz jest bardzo wydajnym źródłempro-
mieniowania. O tym,̇ze tak głȩboka ”studnia potencjału” w pobliżu jednego ze
składnikow mȯze býc wykorzystywana do podtrzymywaniáswiecenia układu de-
cyduje obecnósć drugiego składnika, który jest rezerwuarem koniecznej dotego
materii gazowej. W układach kataklizmicznych jednym ze składników jest zawsze
gwiazda wypełniaja̧ca swoja̧ strefȩ Roche’a i traca̧ca materiȩ na korzýsć drugiego
składnika.

Utrata materii przez składnik o dużych rozmiarach nie oznacza jeszcze,że
materia ta spada natychmiast na mały składnik. Przeciwdziała temu stosunkowo
duży moment pȩdu, jaki w układzie rotuja̧cym ma materia opuszczaja̧ca punkt
Lagrange’aL1. Znacznie bardziej prawdopodobne jest,że materia wypływaja̧ca
z punktuL1 bȩdzie krȧ̧zyć wokół małej gwiazdy, tworza̧cdysk akrecyjny. Me-
chanizm, który do tego prowadzi jest łatwy do zrozumienia. Cza̧stki gazu
wypływaja̧ce z punktuL1 poruszaja̧ siȩ pocza̧tkowo stosunkowo powoli i sa̧ odchy-
lane przez siłȩ Coriolisa, istnieja̧ca̧ w obracaja̧cym siȩ układzie, w kierunku ruchu
orbitalnego, co sprawia,̇ze nie trafiaja̧ od razu w powierzchniȩ drugiego skład-
nika (dla uproszczenia przyjmijmy,że jest nim biały karzeł). Pocza̧tkowo, powsta-
nie raczej pieŕscién cza̧stek gazu obiegaja̧cych wokół białego karła z prȩdkościa̧
keplerowska̧v. Znajdziemy ja̧ łatwo z warunku, by siła odśrodkowa ruchu obiego-
wego była dokładnie zrównoważona przez siłȩ przycia̧gania grawitacyjnego,

v
2/R= GM /R2,

ska̧d mȯzemy wyznaczýc v= (GM /R)1/2. Prȩdkósć ka̧towa obiegu,
Ω = v/R∼ R−3/2, zalėzy wiȩc od odległósci, czyli pieŕscién obiega wokół
białego karła w sposóbróżnicowy. Jėzeli gaz jest lepki, wzglȩdnie działaja̧
jakiekolwiek inne procesy ”tarcia” miȩdzy sa̧siaduja̧cymi ze soba̧ obszarami
pieŕscienia, to czȩ́sć energii zwia̧zanej z makroskopowym ruchem orbitalnym
ulega dyssypacji na ciepło. Czȩść uzyskanej w ten sposób energii termicznej jest
nastȩpnie wypromieniowana przez podgrzany gaz. Utrata energii kinetycznej
sprawia,że wewnȩtrzne czȩści pieŕscienia przechodza̧ na orbity bliższe białego
karła, spadaja̧c głȩbiej w otaczaja̧ca̧ go studniȩ potencjału i zwiȩkszaja̧c prȩdkósć
obiegu. Wzrastaja̧ca szybkość obiegu jest za pósrednictwem ”tarcia” przeka-
zywana warstwom zewnȩtrznym pierścienia, które zwiȩkszaja̧c w ten sposób
swój moment pȩdu, zwiȩkszaja̧ również swoje rozmiary. Cienki pocza̧tkowo
pieŕscién bȩdzie miał zatem tendencjȩ do rozmywania siȩ w dysk. Jego rozmiar
wewnȩtrzny bȩdzie oczywiście ograniczony przez rozmiar białego karła, ponieważ
stale kurcza̧ce siȩ warstwy wewnȩtrzne zetkna̧ siȩ wreszcie z powierzchnia̧ białego
karła osadzaja̧c na niej materiȩ pochodza̧ca̧ z drugiego składnika wraz z całym
pozostałym jeszcze momentem pȩdu. Warstwy zewnȩtrzne pe¸cznieja̧ tak długo
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Rys. 10.10Model gwiazdy kataklizmicznej z dyskiem akrecyjnym.

dopóki nie wypełnia̧ ok. 80 – 90% strefy Roche’a. Dalszy wzrost rozmiarów
zostanie zahamowany przez oddziaływania przypływowe drugiego składnika. W
wyniku tych oddziaływán moment pȩdu zostanie odebrany z dysku i przeniesiony
ponownie do ruchu orbitalnego.

Opisany proces przebiega w sposób cia̧gły, tak jak w sposób cia̧gły dostarczana
jest materia z punktuL1; ustala siȩ stan stacjonarny, w którym materia dyfunduje
poprzez dysk by ostatecznie opaść na powierzchniȩ białego karła. Sytuacja taka
jest przedstawiona schematycznie na Rys. 10.10 i stanowi ogólna̧ ideȩ modelu
gwiazd kataklizmicznych. Należy tu podkréslić, że pochodzenie lepkości, która
odgrywa tak wȧzna̧ rolȩ w formowaniu siȩ dysków akrecyjnych, nie zostało jeszcze
wyjaśnione.

Prosty model ciasnego układu podwójnego z dyskiem akrecyjnym wokół jed-
nego ze składników pozwala na bardzo duża̧ liczbȩ kombinacji tych trzech ele-
mentów i w konsekwencji prowadzi do zaskakuja̧cego bogactwa typów gwiazd
kataklizmicznych. Okresy tych układów zawieraja̧ siȩ w przedziale od kilkunastu
minut do kilkunastu dni, chóc zdecydowana wiȩkszość ma okresy od 1 h do 15
h. Składnikiem bardziej masywnym jest biały karzeł (lub gwiazda neutronowa).
W tych układach, dla których możemy obserwowác widmo drugiego składnika,
jest ono typu G, K lub M. Z reguły jest nim karzeł cia̧gu głównego pala̧cy wodór
w ja̧drze. Układ o najkrótszym znanym okresie orbitalnym ok. 18 minut, AM
Canum Venaticorum, składa siȩ najprawdopodobniej z dwóchhelowych białych
karłów. Ogólnie mówia̧c, w układach o okresach krótszych odok. 1 h składniki
wtórne nie sa̧ obserwowane i nie ma pewności co do ich stanu ewolucyjnego.

Typowy układ kataklizmiczny zawiera kilka źródeł jasności: świeci biały
karzeł i (znacznie słabiej) składnik wtórny,świeci dysk akrecyjny, struga gazu
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wypływaja̧ca z punktuL1 oraz gora̧ca plamapowstaja̧ca w miejscu, w którym
struga uderza w dysk akrecyjny. Zależnie od grubósci optycznej́swieca̧cego gazu
wysyłane jest promieniowanie cia̧głe, liniowe, albo ich kombinacja. Biały i czer-
wony karzeł wysyłaja̧ charakterystyczne dla siebie widma absorpcyjne; dysk i
plama wysyłaja̧ z reguły ”niebieskie” widmo cia̧głe, na które nałȯzone sa̧ mniej
lub bardziej liczne linie emisyjne.

Gwiazdy nowe. Najdawniej znane i najbardziej widowiskowe wśród gwiazd
kataklizmicznych sa̧ nowe, które w maksimum blasku staja̧ siȩ niekiedy obiek-
tami łatwo dostrzeganymi okiem nieuzbrojonym. Ich obserwacyjne cechy sa̧
nastȩpuja̧ce. Bardzo słaby niebieski obiekt zwanypre-nowa̧ (identyfikowany
wstecznie na zdjȩciach archiwalnych w miejscu nowej) w cia¸gu jednego do dwóch
dni jásnieje o 7 - 16 wielkósci gwiazdowych, co nosi wszelkie cechy wybuchu.
Amplitudy zmian jasnósci moga̧ ró̇znić siȩ bardzo znacznie: nowa Cyg 1975 po-
jaśniała o 18,8 mag., podczas gdy nowa Car 1970 - tylko o 3 mag. Nastȩpuja̧cy
po maksimum spadek jasności odbywa siȩ w ró̇zny sposób i w ró̇znym tempie, co
stanowi kryterium podziału gwiazd nowych na kilka grup.Nowe szybkie, Na, które
po ok. trzech miesia̧cach zmniejszaja̧ swa̧ jasność o ok. 3 mag. poniżej jasnósci
maksymalnej (GK Per 1901, V603 Aql 1918, V1500 Cyg 1975);nowe powolne,
Nb, których spadek jasności jest du̇zo wolniejszy i które 4 - 5 miesiȩcy po wybu-
chu wykazuja̧ szerokie lokalne minimum jasności o głȩbokósci kilku magnitudo
a nastȩpnie ponowny wzrost jasności (DQ Her 1934);nowe bardzo powolne, Nc,
które po stosunkowo wolnym pocza̧tkowym wzroście jasnósci pozostaja̧ w pobliżu
maksimum nawet przez 10 lat (RT Ser 1915);nowe powrotne, Nr, czyli nowe, dla
których obserwowano wiȩcej niż jeden wybuch (T Pyx 1890, 1902, 1920, 1944,
1966, U Sco 1863, 1906, 1936, 1979).

Po ponownym spadku jasności mniej wiȩcej do pocza̧tkowej jasności
gwiazdy nowe istnieja̧ jako tzw. post-nowe, z reguły wykazuja̧c zmienność
charakterystyczna̧ dla któregoś z typów gwiazd kataklizmicznych.

Widmo nowych w czasie całego wybuchu ulega dość istotnym zmianom, chóc
przez cały czas po maksimum jest zdominowane przez linie wodoru (emisyjne i
absorpcyjne) oraz niektóre emisyjne linie wzbronione dwukrotnie zjonizownego
tlenu i jednokrotnie zjonizowanego azotu. Wszystkie liniesa̧ wyraźnie przesuniȩte
dopplerowsko ku fioletowi, wskazuja̧c na prȩdkość rozszerzania siȩ materii od kil-
kuset do kilku tysiȩcy km/s, a wiȩc znacznie wiȩksza̧ od przypuszczalnej prȩdkości
ucieczki. Zreszta̧ wyrzucona podczas wybuchu materia staje siȩ po kilku lub kilku-
nastu latach widoczna w postaci ekspanduja̧cej mgławicy. Oceny spektroskopowe
prowadza̧ do wniosku,̇ze w czasie wybuchu gwiazda nowa traci około 1/100 000
swej masy i promieniuje ok. 1038 J energii. Tak du̇ze ilósci energii moga̧ býc uwal-
niane tylko w wybuchu termoja̧drowym. Ponieważ wszystkie post-nowe sa̧ ukła-
dami kataklizmicznymi, wiȩc naturalne jest przypuszczenie, że wybuch taki mȯze
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Rys 10.11Typowa krzywa blasku zácmieniowej gwiazdy kataklizmicznej typu U Gem
miȩdzy wybuchami.

mieć miejsce na powierzchni białego karła w materii obfitej w wodór, pochodza̧cej
z drugiego składnika. Biały karzeł jest końcowym etapem ewolucji gwiazdy i jego
skład chemiczny charakteryzuje siȩ zwiȩkszona̧ zawartościa̧ helu, wȩgla, azotu i
tlenu. Dodanie zatem wodoru może ponownie uruchomić którá̧s z odmian cyklu
CNO, która przebiegaja̧c w cienkiej warstwie powierzchniowej bȩdzie miała prze-
bieg wybuchowy. Ró̇znice własnósci gwiazd nowych ró̇znych typów mȯzna starác
siȩ wyjásníc różnicami składu chemicznego materii białego karła, różnicami tempa
akrecji itp. Typowa oceniona wartość tempa przenoszenia masy w gwiazdach no-
wych jest rzȩdu 1019 g/s lub 1,5 ·10−7 M⊙/rok. W modelu tym włásciwie kȧzda
nowa staje siȩ nowa̧ powrotna̧, jeżeli tylko upłynie wystarczaja̧co dużo czasu, by
na powierzchni białego karła wytworzyła siȩ nastȩpna warstwa wodoru zmiesza-
nego z pierwiastkami CNO. Obecnie obserwowane nowe powrotne byłyby zatem
układami o odpowiednio du̇zym tempie przenoszenia materii.

Nowe karłowate (U Gem). Istnieje liczna grupa gwiazd kataklizmicznych,
których wybuchy wygla̧daja̧ jak miniatura wybuchów gwiazdnowych powrotnych
i to zarówno pod wzglȩdem siły wybuchu jak i jego skali czasowej. Ze wzglȩdu
na charakter zmian jasności podczas wybuchów gwiazdy U Gem dzielimy na kilka
mniej lub bardziej wyraźnie określonych podgrup.
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Rys 10.12Przykładowy wybuch gwiazdy kataklizmicznej typu SU UMa: (a) superwybuch
trwaja̧cy kilkanáscie dni; w maksimum blasku obserwowane sa̧ kwaziperiodyczne zmiany
jasnósci, (b) zwykły wybuch.

(1) Gwiazdy typu SS Cygzwiȩkszaja̧ swoja̧ jasność o 2 – 8 mag. w cia̧gu 1
– 2 dni, po czym wracaja̧ do poprzedniej jasności w cia̧gu kilku dni lub tygo-
dni. Średni odstȩp miȩdzy wybuchami wynosi 10 – 104 dni. Podgrupa̧ gwiazd
SS Cyg sa̧gwiazdy typu SU UMa, które oprócz zwykłych wybuchów, co 3 – 10
cykli doznaja̧superwybuchów. Superwybuch trwa dłu̇zej ni̇z zwykły wybuch i jest
zwia̧zany z wiȩkszym wzrostej jasności. Wszystkie gwiazdy SU UMa maja̧ okresy
krótsze od 2 godzin. Podgrupagwiazd typu WZ Sgecharakteryzuje siȩ natomiast
bardzo długim okresem dziela̧cym wybuchy i może býc odró̇zniona od nowych po-
wrotnych tylko dziȩki brakowi w widmie linii wzbronionych. Sama WZ Sge, nowa
karłowata o najdłu̇zszym znanym okresie wybuchów, jaśniejeśrednio o 9 mag co
ok. 11900 dni, natomiast nowa powrotna o najkrótszym cyklu wybuchów, T Pyx,
jaśnieje o ok. 7 mag co 6900 dni.

(2) gwiazdy Z Camwybuchaja̧ tak czȩsto,̇ze ich krzywa blasku ma niekiedy
charakter cia̧głych wahań jasnósci w skali kilkunastu dni, przerywanych jednak
niekiedy dłu̇zszymi okresami, w których jasność utrzymuje siȩ násrednim pozio-
mie.

(3) gwiazdy UX UMa, zwane tėz niekiedynowopodobnymi, nie wykazuja̧ wy-
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buchów, a tylko szybkie fluktuacje jasności o niewielkiej amplitudzie. Sa to
najczȩ́sciej układy zácmieniowe, których widmo jest identyczne z widmem no-
wych karłowatych podczas wybuchu. Niekiedy uważa siȩ je za nowe karłowate w
stanie permanentnego wybuchu.

(4) Dósć osobliwa̧ grupȩ stanowia̧gwiazdy VY Scl, o których mówi siȩ tėz nie-
kiedy ”anty-nowe karłowate”, a które w przeciwieństwie do nowych karłowatych
przez wiȩkszósć czasu maja̧ stosunkowo duża̧ jasnósć i tylko od czasu do czasu
zmniejszaja̧ ja̧ o kilka magnitudo. Krzywa blasku takich obiektów przypomina
lustrzane odbicie krzywych blasku nowych karłowatych.

Przedstawione tu cechy zmienności nowych karłowatych, pomimo dużej roz-
maitósci typów, mȯzna wyjásníc, przynajmniej w sposób jakościowy, a czȩsto rów-
nież ilościowy, zmianami jasnósci dysku akrecyjnego, który w nowych karłowa-
tych produkuje znacza̧ca̧ ilość promieniowanej energii. Tempo przepływu materii
miȩdzy składnikami i jego ewentualne zmiany, jak również szczegółowe warunki
fizyczne panuja̧ce w dysku, a maja̧ce wpływ na jego lepskość, decyduja̧ o budo-
wie, rozmiarach i jasnósci dysku, a zatem również o jasnósci całego układu. Nie-
zalėznie od szczegółowych rozważán ilościowych dotycza̧cych trwałości dysków
akrecyjnych, łatwo sobie można wyobrazíc mȯzliwe przyczyny obserwowanych
wzrostów i spadków jasności.

Nieco inna sytuacja jest w układach, w których biały karzeł jest obdarzony po-
lem magnetycznym. Jeżeli pole magnetyczne jest bardzo silne i w przybliżeniu
dipolowe, to uniemȯzliwia ono powstanie dysku akrecyjnego w płaszczyźnie or-
bity; struga zjonizowanego gazu, która może poruszác siȩ tylko wzdłu̇z linii pola,
jest kierowana bezpośrednio ku biegunom namagnesowanego białego karła, gdzie
oddaje swoja̧ energiȩ kinetyczna̧ wkolumnie akrecyjnejwytwarzaja̧cej siȩ nad jed-
nym lub obydwoma biegunami. Kolumna akrecyjna może býc źródłem ró̇znorod-
nego promieniowania, w tym zarówno niebieskiego promieniowania widzialnego
jak i promieniowania nadfioletowego i rentgenowskiego. Charakterystyczna̧ cecha̧
tego promieniowanie jest wysoki stopień polaryzacji, co dowodzi udziału pola ma-
gnetycznego w jego powstaniu. Układy o takich właściwósciach zaliczamy do
grupy zmiennychtypu AM Her, zwanych tėz polarami lub niekiedy podwójnymi
magnetycznymi. Wykazuja̧ one dwa możliwe stanyśredniej jasnósci, wysoki i
niski, różnia̧ce siȩ o 1 - 2 wielkósci gwiazdowe. Ich okresy orbitalne sa̧ na ogół
krótsze od ok. 2 godzin. Głównym źródłeḿswiatła w tych układach jest otoczenie
białego karła i struga gazu opuszczaja̧cego chłodniejszy składnik. Przepływ taki
może býc stacjonarny, ponieważ wskutek bliskósci obu składników oraz obecno-
ści silnego pola magnetycznego obrót zarówno białego jak i czerwonego karła sa̧
zsynchronizowane z obiegiem orbitalnym, tak iż wzajemne połȯzenie biegunów
białego karła i punktuL1 nie ulegaja̧ zmianie podczas obiegu.

Układami, w których biały karzeł jest również namagnesowany, ale znacznie
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Rys. 10.13Przykładowa krzywa blasku zaćmieniowej gwiazdy kataklizmicznej typu AM
Her.

słabiej ni̇z w polarach sa̧polary pośrednie, zwane tėz układamitypu DQ Her, w
których istnieja̧ zarówno dysk akrecyjny jak i gora̧ce ”czapy polarne” na biegu-
nach magnetycznych białego karła. Ponieważ układy te sa̧ luźniejsze niż polary,
obrót białego karła nie jest synchroniczny z obiegiem i zgodnie z modelem sko-
śnego rotatora, gdy oś magnetyczna jest nachylona do osi rotacji, obserwowany
obrót jasnych czap polarnych wprowadza dodatkowa̧ modulacjȩ jasnósci, niekiedy
z du̇za̧ amplituda̧, z typowym okresem obrotu białego karła, od kilkudziesiȩciu
sekund do kilku minut.

Nieliczna̧ grupȩ gwiazd kataklizmicznych stanowia̧ układy typu AM CVn, w
których oba składniki sa̧ białymi karłami. Układy te sa̧ bardzo ciasne i maja̧ naj-
krótsze znane okresy orbitalne, 46, 25 i 18 minut. Ich krzyweblasku wykazuja̧
modulacjȩ z okresem orbitalnym oraz nieregularne szybkiezmiany jasnósci, nie
wykazuja̧ natomiasṫzadnych wybuchów ani znaczniejszych pojaśnién. Widmo za-
wiera praktycznie wyła̧cznie linie helu.

Podwójne rentgenowskie. Jėzeli bardziej masywnym składnikiem układu jest
gwiazda neutronowa, wówczas akrecja materii na jego powierzchniȩ powoduje wy-
dzielenie tak du̇zych ilósci energii,że towarzysza̧ce temu promieniowanie jest wy-
syłane przede wszystkim w dziedzinie rentgenowskiej. Wśród podwójnych rentge-
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nowskich wystȩpuja̧ w zasadzie wszystkie te same typy układów, co wymienione
poprzednio układy kataklizmiczne. Zreszta̧ w dziedzinie optycznej podwójne rent-
genowskie sa̧ do nich bardzo podobne (choć wiele procesów i zjawisk przebiega
znacznie gwałtowniej). I tak np. istnieja̧nowe rentgenowskie, wykrywane na ogół
w dziedzinie rentgenowskiej, ale widoczne również w dziedzinie optycznej. Jak
na razie, nowymi nazywamy tylko nowe powrotne, ponieważ liczne jednorazowo
pojawiaja̧ce siȩ źródła rentgenowskie, tzw.przejściowe źródła rentgenowskie,
moga̧ miéc całkowicie odmienne pochodzenie. W nielicznych przypadkach, w
których dysponujemy odpowiednimi obserwacjami, np. dla pierwszej nowej rent-
genowskiej wykrytej i obserwowanej jednocześnie w dziedzinie optycznej, V616
Monocerotis, stwierdzono,̇ze w odró̇znieniu od klasycznych nowych, wybuchowi
nie towarzyszy pojawienie siȩ ekspanduja̧cej otoczki. Przypuszcza siȩ,̇ze składni-
kiem wtórnym w tym układzie jest gwiazda cia̧gu głównego typu widmowego G
lub K. Przyczyna̧ wzrostu jasności rentgenowskiej jest najprawdopodobniej nagły
spadek na powierzchniȩ składnika pierwotnego wiȩkszej ilości materii np. z dysku,
podczas gdy wzrost jasności optycznej jest wynikiem wtórnego podgrzania dysku
(i być mȯze składnika wtórnego) przez powstałe promieniowanie rentgenowskie.

Wybuchaja̧cymi źródłami sa̧ również berstery rentgenowskie(ang. bursters).
W cia̧gu ok. jednej sekundy ich jasność rentgenowska wzrasta o czynnik 5 – 10,
by nastȩpnie po kilku sekundach powrócić do poprzedniego poziomu. W niektó-
rych przypadkach wybuchom rentgenowskim towarzyszy wzrost jasnósci optycz-
nej, przy czym z reguły jest on opóźniony o kilka sekund w stosunku do mak-
simum rentgenowskiego. Czas powtarzania siȩ wybuchów zmienia siȩ od kilku
godzin do kilku dni. W czasie wybuchu widmo cia̧głe bersteraprzypomina widmo
ciała doskonale czarnego o temperaturze ok. 30 milionów stopni. Obecnie po-
wszechnie przyjmuje siȩ nastȩpuja̧cy model bersterów: Berstery sa̧ układami zło-
żonymi z chłodnego karła cia̧gu głównego i gwiazdy neutronowej o stosunkowo
słabym jak na gwiazdy neutronowe polu magnetycznym 106 T. Bogata w wo-
dór materia płyna̧ca poprzez dysk akrecyjny od drugiego składnika i opadaja̧ca
na powierzchniȩ gwiazdy neutronowej tworzy na niej obszerna̧ warstwȩ, w któ-
rej temperatura i ciśnienie sa̧ na tyle wysokie by mogły zachodzić w niej reakcje
ja̧drowe przemiany wodoru w hel. W miarȩ pogrubiania siȩ warstwy helowej i
wzrostu w niej císnienia i temperatury może nasta̧píc raptowne zapalenie siȩ helu,
co jest przyczyna̧ obserwowanego błysku rentgenowskiego.

Pozostałe źródła rentgenowskie, co do których mamy pewność,
że sa̧ układami podwójnymi, dzielimy na dwie zasadnicze grupy,
masywne podwójne układy rentgenowskie(angielski skrót MXRB) i
małomasywne podwójne źródła rentgenowskie(skrótLMXB).

W masywnych źródłach rentgenowskich, drugim obok gwiazdyneutronowej
składnikiem jest masywna gwiazda typu O lub B, której promieniowanie domi-
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nuje w dziedzinie optycznej. Bezwzglȩdna jasność rentgenowskaLX jest du̇za,
ale ze wzglȩdu na duża̧ jasnósć składnika optycznego, stosunekLX/Lopt nie jest
duży. źródłem emisji rentgenowskiej jest akrecja na gwiazde¸ neutronowa̧ ma-
terii opuszczaja̧cej składnik optyczny w postaci wiatru gwiazdowego lub w wy-
niku przekroczenia krytycznej powierzchni Roche’a. Emisja rentgenowska ma w
wiȩkszósci przypadków postác pulsów, co oznacza,̇ze akrecja nastȩpuje wzdłuż
linii pola magnetycznego do obszarów biegunowych gwiazdy neutronowej, które
pojawiaja̧ siȩ i nikna̧ z pola widzenia w wyniku obrotu. O podwójnósci tych
układówświadcza̧ miȩdzy innymi zaćmienia w dziedzinie rentgenowskiej. Roz-
kład przestrzenny tych obiektów w Galaktyce jest bardzo spłaszczony, co wraz z
wystȩpowaniem w nich gwiazd wczesnych typów dowodzi ich młodego wieku.

Małomasywne źródła rentgenowskie jako drugi składnik maja̧ gwiazdȩ póź-
nego typu widmowego o małej masie. Ich jasność w dziedzinie widzialnej pocho-
dzi prawie w całósci od dysku akrecyjnego. StosunekLX/Lopt jest du̇zy, znacznie
wiȩkszy od 1. Do grupy tej zalicza siȩ wszystkie źródła rentgenowskie o niebie-
skiej barwie w dziedzinie optycznej i słabych liniach emisyjnych (zwłaszcza HeII),
niezalėznie od tego czy wykazuja̧ one oznaki podwójności, czy tėz nie. Stosun-
kowo nieliczne spósród LMXB sa̧ układami zácmieniowymi, modulacja jasności
jest na ogół niewielka, co utrudnia pomiar okresu, zwłaszcza wobec znacznych
nieregularnósci w wahaniach blasku. Charakterystyczna̧ cecha̧ tych źródeł jest
wystȩpowanie nieregularnych i silnych rozbłysków rentgenowskich, trwaja̧cych
zwykle kilka sekund. Rozbłyski te wia̧żemy z mȯzliwościa̧ zachodzenia co pe-
wien czas reakcji ja̧drowych na powierzchni gwiazdy neutronowej. Inna̧ cecha̧
charakterystyczna̧ jest brak pulsów rentgenowskich, wystȩpuja̧cych tak wyraźnie
w MXRB. Rozkład przestrzenny sugeruje,że źródła te nalėza̧ do starej popula-
cji centralnego zgrubienia Galaktyki. Pochodzenie tych układów nie jest jeszcze
wyjaśnione, wydaje siȩ jednak prawdopodobne,że pochodza̧ one od układów ka-
taklizmicznych, w których transfer materii z wtórnego składnika na białego karła
spowodował zwiȩkszenie jego masy ponad granicȩ Chandrasekhara i przemianȩ w
gwiazdȩ neutronowa̧. Stosunkowo spokojny proces takiej przemiany jest mȯzliwy
dla białych karłów wȩglowo-tlenowych lub tlenowo-neonowo-magnezowych.

Gwiazdy symbiotyczne. Interesuja̧ca̧ grupȩ gwiazd podwójnych stanowia̧
gwiazdy symbiotyczne, których widma zawieraja̧ składowa̧charakterystyczna̧ dla
olbrzyma typu M jak i składowa̧ charakterystyczna̧ dla białego karła; w rzad-
szych przypadkach ich widmo jest mieszanina̧ widm olbrzymów typu G lub K i
karłów cia̧gu głównego. Obraz widma uzupełniaja̧ mniej lubbardziej liczne li-
nie emisyjne wodoru i zjonizowanych atomów helu, tlenu, wȩgla, azotu iżelaza,
przypominaja̧ce widma mgławic planetarnych. Jak pokazujeRys. 10.14 w wid-
mach gwiazd symbiotycznych współistnieja̧ ze soba̧ silne pasma TiO gwiazdy
chłodnej z silnymi liniami emisyjnymi o wysokim potencjalewzbudzenia. Te
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ostatnie wystȩpuja̧ szczególnie licznie w nadfiolecie. Obserwacje widmowe w
podczerwieni doprowadziły do podziału gwiazd symbiotycznych na dwie grupy:
znacznie liczniejsza̧ grupȩtypu S– o widmach podczerwonych wskazuja̧cych na
istnienie normalnego olbrzyma o temperaturze efektywnej 3000 – 4000 K, oraz
mniej liczna̧ grupȩtypu D – posiadaja̧ca̧ widmo zmiennej typu Mira oraz cia̧gła̧
składowa̧ emisyjna̧ przypisywana̧ składowej pyłowej o temperaturze rzȩdu 1000
K.

Układ podwójny zdolny pomiéscíc czerwonego olbrzyma lub nadolbrzyma,
a ponadto równiėz du̇za̧ ilósć gora̧cego i rozrzedzonego gazu, musi mieć odpo-
wiednio du̇ze rozmiary, rzȩdu 1 – 20 j.a. a tym samym również długie okresy
obiegu składników rzȩdu 200 – 1000 dni. Szczególnie rozległe, wiȩksze od ok.
20 j.a., i długookresowe, o okresach rzȩdu 50 lat i dłuższych, powinny býc układy
zawieraja̧ce oprócz naolbrzyma dodatkowo otoczkȩ pyłowa¸. Jak dotychczas, naj-
dłuższy znany okres, 44 lat, wyznaczono dla symbiotycznaj MiryR Aqr. Pewna̧
osobliwóscia̧ gwiazd symbiotycznych jest fakt,że pomimo znacznej rozległości
tych układów ich orbity sa̧ w wiȩkszości przypadków kołowe; znaczniejsze eks-
centrycznósci maja̧ tylko nieliczne spośród gwiazd symbiotycznych o okresach
dłuższych od 1000 d.

Pomimo znacznego oddalenia składników układów symbiotycznych ich wza-
jemne oddziaływanie jest bardzo silne i różnorodne. Powszechnie sa̧dzi siȩ,że
jest to wynikiem jednoczesnego istnienia w układzie dużych ilósci materii rozpro-
szonej wypływaja̧cej z chłodnego czerwonego olbrzyma w postaci intensywnego
wiatru gwiazdowego, oraz silnego (L∼ 103 L⊙) strumienia wysokoenergetycznego
promieniowania emitowanego przez gora̧cego (T ∼ 105 K) białego karła. Chóc
szczegóły mȯzliwych w takiej sytuacji precesów nie zostały jeszcze wyjaśnione,
to jako hipotezȩ przyjmuje siȩ nastȩpuja̧cy uproszczony obraz układu symbiotycz-
nego: strumién chłodnej materii wypływaja̧cy z czerwonego olbrzyma ba̧dź to w
wyniku wiatru ba̧dź to w wyniku przelania siȩ materii przez punktL1 Lagrange’a,
w naturalny sposób gromadzi siȩ w postaci gora̧cego dysku akrecyjnego wokół
białego karła opadaja̧c ostatecznie na jego powierzchniȩ. Wzbogacenie materii
białego karła w materiȩ bogata̧ w wodór może doprowadzíc w wyniku mecha-
nizmu podobnego jak w gwiazdach nowych do zainicjowania powierzchniowych
reakcji termoja̧drowych. Ich skutkiem może býc zarówno znaczne podgrzanie po-
wierzchni białego karła jak i dostarczenie do otoczenia promieniowania krótko-
falowego, podgrzewaja̧cego i jonizuja̧cego otaczaja̧ca̧układ materiȩ rozproszona̧.
Taki model wyjásnia co najmniej w sposób jakościowy wiele osobliwósci gwiazd
symbiotycznych takich jak: jednoczesna obecność w widmie składnika chłod-
nego (czerwony olbrzym) i gora̧cego (zjonizowane atomy materii rozproszonej);
obecnósć ciepłej materii pyłowej (wystȩpuja̧cej wokół pojedynczych czerwonych
olbrzymów z utrata̧ masy); szybkie wzrosty jasności przypominaja̧ce wybuchy
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Rys 10.14Przykładowe widmo gwiazdy symbiotycznej: wyraźnie widoczne sa̧ pasma
tlenku tytanu oraz składowe czerwona i niebieska w widmie cia̧głym.

gwiazd nowych (reakcje termoja̧drowe na powierzchni białego karła) czy wreszcie
nieregularne wahania jasności w mniejszej skali (wynik ewentualnych niestabilno-
ści w dysku akrecyjnym).
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11. Gwiazdy pulsuja̧ce

Każdy układ dynamiczny pozostawiony sam sobie stara siȩ przyja̧ć stan rów-
nowagi, a nastȩpnie pozostaje w nim przez czas dowolnie długi. W poprzednich
rozdziałach, w rozwȧzaniach dotycza̧cych zarówno atmosfer jak i wnȩtrz, przyj-
mowalísmy dlatego załȯzenie,że gwiazdy spełniaja̧ równanie równowagi hydro-
statycznej (8.4). Z drugiej strony wiemy również, że dowolny układ dynamiczny
wytra̧cony ze stanu równowagi stara siȩ do tego stanu powrócić wykonuja̧c wokół
niego oscylacje. Doskonale znanym zżycia codziennego przykładem takiego zja-
wiska sa̧ drgania wahadła. Z prostej teorii ruchu wahadła matematycznego wiemy,
że czȩstósć drgán wokół połȯzenia równowagi zalėzy od jego długósci i od wielko-
ści przyspieszenia grawitacyjnego, które charakteryzujesiłȩ staraja̧ca̧ siȩ przywró-
cić poprzedni stan równowagi. Ponadto wiemy,że ruch kȧzdego rzeczywistego
wahadła trwa tak długo, dopóki nie zostanie mu w jakiś sposób odebrana ener-
gia doprowadzona w momencie pierwotnego zaburzenia. Gwiazdy sa̧ co prawda
układami znacznie bardziej skomplikowanymi, ale ich zachowanie powinno býc
w zasadzie takie samo. Staraja̧c siȩ wiȩc wyjaśníc zmiennósć niektórych gwiazd
jako wynik zmiennósci ich parametrów fizycznych, musimy odpowiedzieć na dwa
pytania: po pierwsze, jak zachowuje siȩ gwiazda wytra̧cona ze stanu równowagi
hydrostatycznej i po drugie, jaki może býc mechanizm podtrzymuja̧cy oscylacje
wokół połȯzenia równowagi przez czas dostatecznie długi, by zmienność danej
gwiazdy mȯzna było uwȧzác za jej trwała̧ cechȩ, przynajmniej w ewolucyjnej skali
czasu. Odpowiedzi na te pytania oczekujemy od teorii pulsacji gwiazd.

Równanie pulsacyjne. Podobnie jak zawsze do tej pory przyjmijmy,że
gwiazda jest obiektem o symetrii sferycznej. W stanie równowagi hydrostatycznej
spełnia ona równanie (8.4) stwierdzaja̧ce,że siła grawitacji działaja̧ca na element
masy w gwieździe jest równoważona przez skierowany przeciwnie gradient ciśnie-
nia. Jėzeli rozwȧzany element masy wytra̧cimy z położenia równowagi, to zgodnie
z prawami dynamiki Newtona równanie ruchu bȩdzie miało postać

d2R
dt2 =−g− 1

ρ
dP
dr

. (11.1)

Załóżmy tėz, że zmiany wynikaja̧ce z zakłócenia stanu równowagi hydrostatycz-
nej sa̧ niewielkie. Oznaczaja̧c wielkości niezaburzone, wynikaja̧ce z rozwia̧zania
równania równowagi hydrostatycznej, wskaźnikiem zero i przyjmuja̧c,że parametr
rozwiniȩciaa jest wielkóscia̧ mała̧, mȯzemy dokonác nastȩpuja̧cych przybliżén:

R= R0(1+a),
g∼ R−2 = g0(1+a)−2≈ g0(1−2a),
ρ∼ R−3 = ρ0(1+a)−3≈ ρ0(1−3a).
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Załóżmy ponadto,że zaburzenie ma charakter procesu adiabatycznego, tzn.
P∼ ργ, co w naszym przybliżeniu daje rozwiniȩcie

P = P0(1−3a)γ = P0(1−3γa).

Zmiany parametrów fizycznych wynikaja̧ce z przesuniȩcia siȩ w zaburzonej gwieź-
dzie o odcinek dRznajdziemy ze zró̇zniczkowania powẏzszych rozwiniȩ́c przy sta-
łym a:

dR= dR0(1+a),

dP = dP0(1−3γa).

Zgodnie z definicja̧, wielkósci ze wskaźnikiem zero spełniaja̧ równanie równowagi
hydrostatycznej

dP0

dR0
=−g0ρ0,

ska̧d dP0 =−g0ρ0dR0. Wstawiaja̧c uzyskane rozwiniȩcia do równania (11.1) i
pozostawiaja̧c tylko wyrazy liniowe wzglȩdema mamy

d2R
dt2 = −g0(1−2a)− 1

ρ0(1−3a)

dP0(1−3γa)

dR0(1+a)

= −g0(1−2a)+g0
(1−3γa)

(1−2a)

= −g0(3γ−4)a.

Poniewȧz R= R0(1+a), wiȩc d2R/dt2 = R0(d2a/dt2). Możemy zatem rów-
nanie ruchu zapisać w postaci

d2a
dt2 +

g0

R0
(3γ−4)a = 0. (11.2)

Sprawdźmy, czy ma ono rozwia̧zania periodyczne typua = sinωt. Podstawiaja̧c
do 11.2 mamy

ω2 sinωt =
g0

R0
(3γ−4)sinωt.

Biora̧c pod uwagȩ,̇ze czȩstósć kołowaω jest zwia̧zana z okresemP zalėznóscia̧
ω = (2π)/P, mȯzemy ostatni zwia̧zek zapisać jako

4π2

P2 =
g0

R0
(3γ−4). (11.3)

Poniewȧz g0 = GM /R2
0 i ρ0 = 3M /(4πR3), wiȩc

g0

R0
=

GM

R3
0

=
4π
3

Gρ0.
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Równanie (11.3) przybiera zatem postać

4π2

P2 =
4
3

πGρ0(3γ−4),

albo

P
√

ρ0 =

√

3π
G(3γ−4)

= Q. (11.4)

Prawa strona tej równości, która̧ oznaczyliśmyQ, jest wielkóscia̧ stała̧ dla kon-
figuracji gazowej o danym wykładniku politropyγ i nosi nazwȩstałej pulsacji.
Uzyskane równanie pulsacyjne (11.4) ma prosta̧ interpretacjȩ fizyczna̧: sferycznie
symetryczna konfiguracja gazowa posiada w przybliżeniu liniowym okres własny
drgán odwrotnie proporcjonalny do pierwiastka ześredniej gȩstósci.

Załóżmy, że pulsacje maja̧ charakter adiabatyczny iże gwiazda jest zbudo-
wana z jednoatomowego gazu doskonałego, tzn.że γ = 5/3. Wyrȧzaja̧cśrednia̧
gȩstósć gwiazdy wśrednich gȩstósciach Słóncaρ⊙ = 1,411 g/cm3 i okresy w do-
bach, otrzymujemy z (11.4)

P

√

ρ
ρ⊙

= 0,12.

Jėzeli ze wzglȩdu na obecność w materii gwiazdowej czȩ́sciowo zjonizowanych
pierwiastków ciȩ̇zkich przyjmiemyγ≈ 13/9, to dostaniemy

P

√

ρ
ρ⊙

= 0,20.

Równanie pulsacyjne możemy rowniėz odniésć do parametrów globalnych
gwiazdy. Wyrȧzaja̧c wszystkie wielkósci fizyczne w jednostkach słonecznych
(eliminuja̧c tym samym wielkósci stałe) mamy

g =
M

R2 czyli logR=
1
2

logM − 1
2

logg,

ρ =
M

R3 czyli logρ = logM −3logR=−1
2

logM +
3
2

logg.

Po zlogarytmowaniu równania (11.4)dostajemy

logP− 1
4

logM +
3
4

logg = logQ. (11.5)

Biora̧c zás pod uwagȩ,że moc promieniowana przez gwiazdȩL = T4
e fR

2 i
g =M /R2, mȯzemy wyznaczýc masȩM w funkcji parametrów atmosferycznych

M =
Lg

T4
e f
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i wstawiaja̧c do równania (11.5) otrzymać

logP+0,5logg+ logTe f−0,25logL = logQ.

Poniewȧz L jest wyrȧzone w jednostkach słonecznych, wiȩc

−2,5logL = Mbol−Mbol⊙

i ostatecznie dostajemy

logP+0,5logg+ logTe f +0,1(Mbol−Mbol⊙) = logQ. (11.6)

Równanie to przedstawia zwia̧zek miȩdzy okresem, przyspieszeniem gra-
witacyjnym na powierzchni, temperatura̧ efektywna̧ i bolometryczna̧ jasnóscia̧
absolutna̧, który musza̧ spełniać wszystkie gwiazdy pulsuja̧ce zbudowane z ta-
kiej samej materii. Odwrotnie, jeżeli potrafimy wyznaczýc temperaturȩ efektywna̧,
przyspieszenie na powierzchni i bolometryczna̧ jasność absolutna̧ gwiazdy, to mo-
żemy wyznaczýc stała̧ pulsacji i uzyskác w ten sposób informacje o poprawności
naszych załȯzén co do własnósci materii tworza̧cej gwiazdȩ.

Poniewȧz g i Te f decyduja̧ o rozkładzie widma cia̧głego gwiazdy, któremu
można na ogół jednoznacznie przypisać barwȩ, np. wskaźnik(B−V)0, obie te
wielkości mȯzna zasta̧pić jednym wyrazemC(B−V)0 zawieraja̧cym zalėznósć od
barwy:

logP+C(B−V)0 +0,1(Mbol−Mbol⊙) = logQ (11.7)

Zalėznósć (11.7) nazywamy w takim przypadkuzalėznościa̧ okres-barwa-
jasność. Zalėznósć ta mȯze býc wyznaczona metodami statystycznymi dla każdej
grupy gwiazd pulsuja̧cych o zbliżonych cechach fizycznych i znanych okresach,
jasnósciach i barwach.

Równanie ruchu (11.1) jest oczywiście nadmiernym uproszczeniem problemu
pulsacji. W rzeczywistósci sa̧ one opisane przez układ równań wyrȧzaja̧cy za-
sady zachowania masy (równanie cia̧głości), pȩdu (równanie ruchu) i energii (np.
I zasada termodynamiki, przybliżenie dyfuzyjne itp). Dopiero rozwia̧zanie tego
układu równán dla konkretnego modelu gwiazdy dostarcza nam wystarczaja¸cych
informacji o jego własnósciach pulsacyjnych. Problem ten jest niezwykle skom-
plikowany pod wzglȩdem matematycznym i jego bliższe omówienie przekracza-
łoby znacznie zakres niniejszych rozważán. Nalėzy jednak zwrócíc uwagȩ na
kilka zasadniczych wyników teorii, które pozwalaja̧ zrozumieć charakter pulsacji
wiȩkszósci znanych gwiazd zmiennych fizycznych.

Po pierwsze, gwiazda, podobnie jak np. struna, może drgác nie tylko w je-
den sposób, jak w naszych poprzednich uproszczonych rozważaniach, ale oprócz
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czȩstósci podstawowej moga̧ być w niej wzbudzane równiėz czȩstósci harmo-
niczne (zwane tėz z angielska overtonami). Każdy overton jest zwia̧zany z innym
przebiegiem zmian parametrów fizycznych w gwieździe. W modzie podstawowym
(zwanym tėz fundamentalnym) cała gwiazda pulsuje w jednej fazie, tzn.wszȩdzie
w niej materia albo rozszerza siȩ albo kurczy. W pierwszym overtonie, gdy czȩ́sć
gwiazdy siȩ kurczy, to pozostała czȩść siȩ rozszerza i na odwrót; oba obszary sa̧
od siebie oddzielone warstwa̧, która w ogóle nie bierze udziału w pulsacji (tak
jak wȩzeł fali nie uczestniczy w jej drganiach). W drganiu drugim harmonicz-
nym wȩzły sa̧ dwa, co znaczy,że gwiazda jest podzielona na trzy czȩści drgaja̧ce
w przeciwnych fazach itd. Czȩstości odpowiadaja̧ce poszczególnym harmonikom
zalėza̧ od parametrów fizycznych gwiazdy.

Po drugie, klasyczne pulsacje wyobrażaliśmy sobie w postaci kolejnych zmian
promienia gwiazdy , która we wszystkich fazach zachowuje jednak symetriȩ
sferyczna̧. Pulsacje takie nazywamyradialnymi. W przypadku ogólnym
rozwia̧zaniem równán pulsacyjnych sa̧ również pulsacje (oscylacje) nieradialne,
tzn. taki ruch materii, w którym wektor przesuniȩcia może miéc oprócz składowej
radialnej równiėz składowa horyzontalna̧:

δr = ξrar + ξhah

Wspomniane wẏzej równania ruchu maja̧ w przybliżeniu liniowym (małe am-
plitudy) rozwia̧zanie typu

δr
R

=

[

ArY
m
l ar +Ah

(

∂Ym
l

∂ϑ
aϑ +

1
sinϑ

∂Ym
l

∂ϕ
aϕ

)]

exp(−iωt) (11.8)

gdzieAr i Ah sa̧ (dowolnymi, ale małymi) amplitudami drgań w kierunkach radial-
nym i horyzontalnym,ar ,aϑ i aϕ sa̧ jednostkowymi wektorami kierunkowymi,ω
jest czȩstóscia̧ drgán, zás

Ym
l (ϑ,ϕ) = (−1)

[

(2l +1)(l −m)!
4π(l +m)!

]1/2

Pl ,m(cosϑ)exp(imϕ) (11.9)

jest okréslone przez doła̧czone funkcje Legendre’aPl ,m

FunkcjePl ,m sa̧ ró̇zne od zera tylko dla|m| ≤ l i w przedziale zmiennej nieza-
leżnej od−1 do+1 sa̧ zdefiniowane jako

Pl ,m(cosϑ) = (−1)m(1−cos2ϑ)m/2 1
2l l !

dl+m

d(cosϑ)l+m(cos2 ϑ−1)l

ska̧d łatwo mȯzna znaleź́c kilka pierwszych funkcji:
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P0,0 = 1
P1,0 = cosϑ
P1,1 = sinϑ
P2,0 = 3

2 cos2 ϑ− 1
2

P2,1 = 3cosϑsinϑ
P2,2 = 3sin2ϑ

i odtworzýc odkształcenie gwiazdy. Para liczbl i m okréslamodoscylacji. Oczy-
wiście modP0,0 odpowiada pulsacjom radialnym.

Dla ilustracji, na Rys. 11.1 przedstawione sa̧ odkształcenia gwiazdy drgaja̧cej
w modach l = 3,m = 0,1,2,3. Efektem takich oscylacji obserwowanych z
zewna̧trz jest podział powierzchni gwiazdy na wiele sektorów drgaja̧cych w prze-
ciwnej fazie ni̇z sektory sa̧siednie i przesuwaja̧cych siȩ po powierzchnigwiazdy.

Przesuniȩciu materii w trzech kierunkach odpowiadaja̧ trzy składowe
prȩdkósci

vr =
∂ξ
∂t

; vϑ = α
∂vr
∂ϑ

; vϕ =
α

sinϑ
∂vr
∂ϕ

,

gdzieα = GM /(ω2R3) jest dla pulsacji gwiazd cia̧gu głównego w modzie podsta-
wowym rzȩdu 0,1.

Liczba sektorów jest tym wiȩksza im wiȩksze sa̧ liczbyl i m. Poniewȧz za-
równo obserwowana jasność jak i prȩdkósć radialna gwiazdy jest wynikiem uśred-
nienia obserwowanej wielkości po całej widocznej powierzchni gwiazdy, wiȩc ła-
two zrozumiéc, że wysokie modyl sa̧ znacznie trudniejsze do zaobserwowania niż
mody o małychl , a i w tym ostatnim przypadku obserwowane amplitudy zmian
zalėza̧ wyraźnie od tzw.ka̧ta aspektu, czyli ka̧ta miȩdzy kierunkiem widzenia i
osia̧ obrotu.

Po trzecie, równania pulsacyjne można rozwȧzác w dwóch zasadniczych przy-
bliżeniach. Najprostszym jest założenie,że zaburzenie dotyczy materii przestrzen-
nie jednorodnej, tzn. że wszelkie gradienty, w tym gradient pola grawitacyj-
nego, znikaja̧ lub sa̧ do pominiȩcia. Jak wynika z równań problemu, jedyna̧ siła̧
przywracaja̧ca̧ wówczas niezaburzony stan stacjonarny może býc tylko ciśnienie
gazu. Oscylacje takie nazywamy wiȩc modamiakustycznymilub modamip (od
angielskiego słowapressure– ciśnienie). Nieco bardziej skomplikowany jest przy-
padek oscylacji materii, w której zgodnie z równaniem równowagi hydrostatycz-
nej (3.82) istnienie przyspieszenia grawitacyjnego pocia¸ga za soba̧ istnienie gra-
dientu císnienia. Jėzeli gradienty parametrów fizycznych materii nie sa̧ zbyt duże,
wówczas obok opisanych wyżej oscylacji akustycznych, możliwe sa̧ rozwia̧zania
w postaci powolnych oscylacji perturbacji gȩstości wokół połȯzenia równowagi
pod wpływem siły wyporu: jėzeli przypadkowa fluktuacja gȩstości spowoduje
wzniesienie siȩ elementu materii i w wyniku przemiany adiabatycznej jego gȩstość
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Rys. 11.1Odkształcenia gwiazdy drgaja̧cej w modachl = 3,m = 0,1,2,3. (a) Przekrój
gwiazdy w płaszczyźnie osi obrotu w umownej fazie pocza̧tkowej; (b) ten sam przekrój
pół okresu później. Strzałka przedstawia oś obrotu. (c) Odkształcenie gwiazdy na równiku
widziane wzdłu̇z osi obrotu. W cia̧gu jednego okresu odkształcenie to przesuwa siȩ po
równiku zgodnie z wyrȧzeniem sin(ωt +mϕ).

okȧze siȩ wiȩksza od gȩstości nowego otoczenia, wówczas siła ciȩżkósci spowo-
duje jego ruch w dół, ȧz do poziomu, gdy ró̇znica gȩstósci spowoduje ponownie
pojawienie siȩ skierowanej ku górze siły wyporu, która ponownie odwróci kie-
runek ruchu. Przypadkowa fluktuacja gȩstości bȩdzie zatem oscylować wokół
położenia równowagi. Warunki sprzyjaja̧ce powstaniu takiego ruchu panuja̧ na
ogół w wewnȩtrznych obszarach gwiazd, dlatego opisane oscylacje nosza̧ nazwȩ
wewnȩtrznych modów grawitacyjnychalbo w skrócie – modówg. Oczywíscie w
obszarach niestabilnych konwektywnie, gdzie nie jest spełnione kryterium stabil-
nósci Schwarzschilda (8.63), modyg nie moga̧ istniéc.

W najbardziej zewnȩtrznych warstwach gwiazd, gdzie gradient temperatury
staje siȩ mniejszy od gradientu adiabatycznego, możliwe jest wzbudzenie po-
wierzchniowych modów grawitacyjnychf .

Przedstawione tu (radialne i nieradialne) mody pulsacyjneoferuja̧ bardzo bo-
gaty zbiór mȯzliwych czȩstósci, co pozwala wyjásníc praktycznie wszystkie ro-
dzaje obserwowanej zmienności gwiazd.
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Rys. 11.2Przebieg współczynnika nieprzezroczystości Rosselanda w funkcji temperatury
dla dwóch obfitósci pierwiastków ciȩ̇zkich (X,Y,Z)=(0.35,0.55,0.1) i (0.70,0.29,0.001).
Widoczna jest zalėznósć wysokósci wszystkich trzech maksimów od zawartości wodoru,
helu i pierwiastków ciȩ̇zkich.

Mechanizm nieprzezroczystósci. Pulsacje gwiazd polegaja̧ na kolejnym
zagȩszczaniu i rozrzedzaniu materii tworza̧cej gwiazdȩ. Mechanizm, który byłby
zdolny do podtrzymania takiego ruchu powinien tak jak każda maszyna cieplna do-
prowadzác energiȩ do materii w fazie zagȩszczenia tak by mogła być zamieniona
na pracȩ w fazie rozprȩżania. W gwieździe źródłem energii stoja̧cym do dyspozy-
cji jest strumién przepływaja̧cego przez nia̧ promieniowania. Materia może z niego
czerpác tylko za pósrednictwem procesów zwia̧zanych z nieprzezroczystościa̧.
Nieprzezroczystósć materii gwiazdowej najwygodniej jest scharakteryzować za
pomoca̧ współczynnika nieprzezroczystości Rosselanda (8.53). Zależnósć współ-
czynnika Rosselanda od temperatury dla dwóch składów chemicznych ró̇znia̧cych
siȩ zawartóscia̧ pierwiastków ciȩ̇zkich jest przedstawiona na Rys. 11.2.

Tak jak nalėzało oczekiwác na podstawie rozważán z rozdz. 3, współczyn-
nik nieprzezroczystósci generalnie maleje ze wzrostem temperatury do wartości
odpowiadaja̧cej rozpraszaniu na swobodnych elektronach.Na uwagȩ zasługuja̧
jednak trzy lokalne maksima, wystȩpuja̧ce w przybliżeniu przy temperaturach ok.
1,1 · 104,5 · 104 i 2 · 105 K, co oznacza,̇ze w obszarach tych nieprzezroczystość
materii wzrasta ze wzrostem temperatury. Pierwsze maksimum odpowiada tempe-
raturze, w której nastȩpuje jonizacja wodoru i pierwsza jonizacja helu, drugie mak-
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simum jest zwia̧zane z druga̧ jonizacja̧ helu, zaś trzecie maksimum maksimum nie
ma tak prostej interpretacji i jest zwia̧zane z nieprzezroczystóscia̧ wywołana̧ przez
sumaryczny efekt wielu linii absorpcyjnych pochodza̧cychod zjonizowanych ato-
mów pierwiastków ciȩ̇zkich.

żeby zrozumiéc konsekwencje, jakie dla zjawiska pulsacji gwiazdy może miéc
taki przebieg współczynnika nieprzezroczystości wyobraźmy sobie trzy warstwy
we wnȩtrzu gwiazdy: warstwȩ (1), w której materia jest całkowicie zjonizowana,
warstwȩ (2), w której materia jest czȩściowo zjonizowana i warstwȩ (3) całkowicie
neutralna̧. Z wnȩtrza gwiazdy płynie strumień energii promienistejF:

F →
∣

∣

∣

(1)
∣

∣

∣

(2)
∣

∣

∣

(3)
∣

∣

∣

Przypúsćmy, że wszystkie trzy warstwy znajduja̧ siȩ w fazie kontrakcjii ich
temperatura wzrasta. Wzrost temperatury w warstwach (1) i (3) spowoduje zmniej-
szenie siȩ współczynnika nieprzezroczystości, co zgodnie z równaniem dyfuzyj-
nym (8.54) zwiȩkszy przepływ przez nie promieniowania. Inaczej bȩdzie w war-
stwie (2). Jėzeli jest to warstwa czȩ́sciowej jonizacji, w którejγ ma znacznie
zredukowana̧ wartósć, to zgodnie z (2.95) wzrost gȩstości wskutek kontrakcji wy-
woła odpowiednio mniejszy wzrost temperatury niż w warstwach (1) i (3) i od-
powiednio niewielka̧ zmianȩ współczynnika nieprzezroczystósci. Strumién, który
swobodniej przepłynie przez warstwȩ (1) zostanie uwiȩziony w warstwie (2). Efekt
ten bȩdzie jeszcze wyraźniejszy, jeżeli w warstwie (2) nastȩpuje odwrócenie gra-
dientu współczynnika nieprzezroczystości, takie jak na Rys. 11.2: wzrost tempe-
ratury spowoduje nie tylko wzglȩdny, ale również bezwzglȩdny wzrost nieprzezro-
czystósci i odpowiednio wiȩksza̧ absorpcjȩ strumienia promieniowania. Odwrotnie
bȩdzie w fazie ekspansji i zwia̧zanego z tym rozrzedzenia materii. Nieprzezroczy-
stósć w warstwach (1) i (3) wzrósnie, podczas gdy oba wymienione wyżej efekty
spowoduja̧ zmniejszenie nieprzezroczystości w warstwie (2) i wzmȯzony wypływ
strumienia promieniowania.

Efekt zwia̧zany z obniżeniem wartósci γ nazywamy mechanizmemγ, zás efekt
zwia̧zany ze zmiana̧ pochodnej współczynnika nieprzezroczystósci - mechani-
zmem κ. Oba mechanizmy obejmujemy też wspólna̧ nazwa̧mechanizmu nie-
przezroczystości. Mechanizmγ działa tylko w warstwach czȩściowej jonizacji,
natomiast mechanizmκ działa wszȩdzie tam, gdzie współczynnik nieprzezroczy-
stósci rósnie z temperatura̧. Oba sprawiaja̧,że nasza przykładowa warstwa (2)
działa jak ”silnik”, gromadza̧c energiȩ w fazie kontrakcji i oddaja̧c ja̧ w fazie
ekspansji. Praca wykonywana przez tȩ warstwȩ kompensujestraty dyssypatywne
zachodza̧ce podczas ruchów pulsacyjnych. O tym, czy kompensacja ta jest cał-
kowita decyduja̧ szczegóły budowy wewnȩtrznej gwiazdy, amówia̧c dokładniej
- położenie warstwy warstwy napȩdzaja̧cej pulsacje, utożsamianej w praktyce z
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warstwa̧ czȩ́sciowej jonizacji.
Strefy czȩ́sciowej jonizacji istnieja̧ we wszystkich gwiazdach, jednak nie

u wszystkich obserwowane sa̧ pulsacje. Dlaczego tak siȩ dzieje łatwo mȯzna
zrozumiéc w sposób jakósciowy (ale potwierdzony obliczeniami modelowymi)
biora̧c pod uwagȩ warunki panuja̧ce we wnȩtrzach gwiazd oróżnej budowie. W
gwiazdach gora̧cych temperatury odpowiadaja̧ce warstwomczȩ́sciowej jonizacji
sa̧ osia̧gane stosunkowo płytko pod powierzchnia̧, gdzie gȩstósć materii jest nie-
wielka. Intuicyjnie wydaje siȩ oczywiste,̇ze amplituda zmian wielkósci fizycz-
nych podczas pulsacji zależy od odległósci od środka gwiazdy: jest równa zeru
w pobliżu centrum (ze wzglȩdu na symetriȩ kulista̧) i najwiȩksza w warstwach
zewnȩtrznych. Z drugiej strony, jak wiemy, gȩstość materii rósnie kuśrodkowi.
Możemy oczekiwác, że ilósć energii deponowana w warstwach czȩściowej joni-
zacji i wykorzystywana nastȩpnie do napȩdzania pulsacjijest proporcjonalna do
gȩstósci materii jak i do amplitudy zmian. Jeżeli zatem warstwa czȩściowej jo-
nizacji lėzy płytko pod powierzchnia̧, to pomimo dużej nawet amplitudy drgán
ilość energii absorbowanej przez rzadka̧ materiȩ może okazác siȩ niewystarczaja̧ca
dla podtrzymania pulsacji pozostałych warstw, w których energia ruchu ulega
dyssypacji. Podobnie, warstwa czȩściowej jonizacji połȯzona bardzo głȩboko
pod powierzchnia̧, w obszarze gdzie amplituda zmian temaperatury jest bardzo
mała, pochłania stosunkowo mało energii i jest równie niewydajna. Warstwy
czȩ́sciowej jonizacji wodoru i pierwszej jonizacji helu leża̧ stosunkowo płytko
pod powierzchnia̧ i z punktu widzenia podtrzymania pulsacji odgrywaja̧ zazwyczaj
niewielka̧ rolȩ. Wyja̧tek stanowia̧ pulsacje chłodnych olbrzymów i nadolbrzymów
typu widmowego M o rzadkich i rozległych otoczkach. W ich przypadku war-
stwa czȩ́sciowej jonizacji lėzy dósć głȩboko pod powierzchnia̧ i dziȩki temu może
zrównowȧzyć dyssypacjȩ w rzadkich obszarach otoczki.

Znacznie wiȩksze znaczenie ma warstwa drugiej jonizacji helu. Dla wielu mo-
deli gwiazd z przedziału typów widmowych A – G leży ona w takiej głȩbokósci,
że mȯze powodowác pulsacyjna̧ destabilizacjȩ. Z warstwa̧ ta̧ jest zwia̧zane istnie-
nie na diagramie H-Rgłównego pasa niestabilności pulsacyjnejrozcia̧gaja̧cego siȩ
w przedziale widmowym A – G od olbrzymów poprzez cia̧g głównydo białych
karłów. Do głównego pasa niestabilności po stronie niskich temperatur przylega
obszar niestabilnósci czerwonych olbrzymów i nadolbrzymów. Poza głównym pa-
sem niestabilnósci, w obszarze gora̧cych olbrzymów typów widmowych B1 – B2,
leży wa̧ski pas niestabilności zwia̧zany z drugim maksimum nieprzezroczystości,
leża̧cym na Rys. 11.2 w pobliżu temperatury ok. 2·105 K.

Oprócz opisanego tu mechanizmu nieprzezroczystości oscylacje moga̧ być
wzbudzane i podtrzymywane również w nastȩpstwie oddziaływania powierzch-
niowych warstw gwiazdy z zewnȩtrzna̧ warstwa̧ konwektywna̧. Jak wyjásniane
było w rozdziale 8, w zewnȩtrznych obszarach gwiazd chłodnych istnieja̧ war-
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stwy konwektywne, w których energia przenoszona jest na zewna̧trz razem ze
wznosza̧ca̧ siȩ materia̧, która po ochłodzeniu siȩ opadaponownie do obszarów
gorȩtszych. Ruchy te maja̧ charakter chaotyczny –turbulentny. Pomimo braku
dobrej teorii turbulencji, dotychczasowe rozważania teoretyczne wskazuja̧,że ru-
chy turbulentne moga̧ być w sensie statystycznym źródłem energii koniecznej do
wzbudzenia i podtrzymywania modów akustycznych w zewnȩtrznych obszarach
warstw konwektywnych gwiazd. Proces ten został najdokładniej opisany w przy-
padku piȩciominutowych oscylacji słonecznych i dlatego oscylacje tego rodzaju
nazywa siȩ czȩstooscylacjami typu słonecznego.

Obserwacje gwiazd pulsuja̧cych. Przedstawiony wẏzej uproszczony opis
zjawiska pulsacji gwiazd jest w stanie wyjaśníc zasadnicze prawidłowości
wystȩpuja̧ce ẃsród gwiazd zmiennych fizycznych, takie jak ich rozkład na diagra-
mie H-R, czy zalėznósć miȩdzy okresem pulsacji i jasnościa̧ absolutna̧, wymaga
jednak istotnego uzupełnienia przy próbach interpretacjiobserwacji odnosza̧cych
siȩ do poszczególnych typów zmiennych.

Historycznymi kryteriami podziału gwiazd pulsuja̧cych naposzczególne typy
sa̧ okres zmiennósci, amplituda oraz kształt krzywych blasku i prȩdkości radial-
nych, a tak̇ze połȯzenie na diagramie H-R informuja̧ce w przybliżeniu o fizycznych
cechach gwiazd. Z teoretycznego punktu widzenia podział gwiazd pulsuja̧cych na
oddzielne grupy ma znaczenie drugorzȩdne, ponieważ dobra teoria pulsacji po-
winna przewidziéc wszystkie własnósci pulsacyjne dla kȧzdej gwiazdy indywi-
dualnie tylko na podstawie jej struktury wewnȩtrznej. Niemniej jednak trady-
cyjne rozró̇znienie poszczególnych grup gwiazd pulsuja̧cych zawiera wcia̧ż jesz-
cze wystarczaja̧co dużo zalet i niesie wystarczaja̧co dużo informacji by warto je
było zachowác.

Zmienne długookresowe. Nazwa̧ ta̧ obejmujemy obecnie wszystkie zmienne
pulsuja̧ce o okresach dłuższych od kilkudziesiȩciu dni, zajmuja̧ce na diagramie
H-R gała̧ź czerwonych olbrzymów i gała̧ź asymptotyczna̧. Obiekty te ró̇znia̧ siȩ
własnósciami pulsacyjnymi i mȯzna ẃsród nich wyró̇znić kilka wyraźnych grup.
Historycznie najwczésniej zostały wyró̇znionemiry, których prototypem jest naj-
starsza znana regularnie zmienna gwiazdao Ceti, czyli Mira. Sa̧ to czerwone ol-
brzymy i nadoldbrzymy typów widmowych M, C i S, zajmuja̧ce nadiagramie H-R
prawy kraniec gałȩzi olbrzymów. Odznaczaja̧ siȩ one bardzo du̇za̧, rzȩdu kilku
magnitudo, amplituda̧ zmian jasności wizualnej, co jest cecha̧ w pewnym sensie
przypadkowa̧, zalėzna̧ od połȯzenia pasma wizualnego na skali długości fali ponie-
waż amplitudy bolometryczne sa̧ znacznie mniejsze. Okresy zmiennósci sa̧ bardzo
długie, co jest w zgodzie z małá̧srednia̧ gȩstóscia̧ tych gwiazd. Najkrótszy znany
okres wynosi 90,65 d (T Cen), a najdłuższy – 1860 d (OGLE-SMC-LPV-08137),
najczȩ́sciej wystȩpuja̧ okresy miȩdzy 200 i 400 dni, z maksimum ok. 280 dni.
Gwiazdy te pulsuja̧ radialnie w modzie podstawowym. Kolejne cykle zmienno-
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Rys. 11.3. (a) Krzywa blasku miry o najdłu̇zszym znanym okresie, (b) zmiany jasności
gwiazdy sklasyfikowanej jako zmienna półregularna. W obu przypadkach krzywe zmian
blasku wykazuja̧ mniejsze lub wiȩksze nieregularności.

ści wykazuja̧ z reguły niewielkie, choć zauwȧzalne ró̇znice. Pulsacje sa̧ radialne i
zachodza̧ w modzie podstawowym.

Bardzo blisko zwia̧zane z mirami sa̧ wystȩpuja̧ce w tym samym obsza-
rze diagramu H-R zmiennepółregularne(SRV, od ang.Semi-Regular Variables).
Wystȩpuja̧ one w nieco szerszym zakresie typów widmowych,od F do M, chóc
wszystkie sa̧ olbrzymami lub nadolbrzymami. Zmienność gwiazd SRV przypo-
mina pod wieloma wzglȩdami zmienność mir, z ta̧ jednak ró̇znica̧,że kolejne cykle
różnia̧ siȩ wyraźnie amplituda̧ i kształtem zmian jasności. Przykładowe krzywe
zmian blasku mir i gwiazd półregularnych sa̧ pokazane na Rys.11.3.

Trzecia̧ grupȩ gwiazd zmiennych długookresowych stanowia̧ zidentyfikowane
dopiero niedawno w przegla̧dzie OGLE, w bardzo dużej liczbie tzw. zmienne
OSARG(skrót od angielskiej nazwyOGLE Small Amplitude Red Giants). Sa̧ to
czerwone olbrzymy o bardzo małej amplitudzie zmian jasności, rzȩdu co najwy-
żej dziesia̧tych czȩ́sci magnitudo, i na pierwszy rzut oka – o bardzo nieregularnym
charakterze. Analiza fourierowska zmienności ujawnia jednak zazwyczaj istnienie
wielu okresów o długósci od kilkunastu do kilkuset dni. Na Rys. 11.4 przedsta-
wiona jest typowa obserwowana krzywa blasku oraz krzywa oczekiwana, bȩda̧ca
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Rys11.4. Typowa krzywa blasku zmiennej typu OSARG. Górna czȩść przedstawia
dziesiȩcioletni cia̧g obserwacji. W czȩści dolnej przedstawiony jest fragment porówna-
nia punktów obserwacyjnych ze zmianami jasności oczekiwanymi ze złȯzenia okresów
72.098, 65.976, 34.662, 68,823 i 102,041 dni, wynikaja̧cych z analizy fourierowskiej.

suma̧ wykrytych składowych fourierowskich. Mody pulsacyjne tych gwiazd iden-
tyfikuje siȩ z modami akustycznymi typu słonecznego.

Grupȩ zbli̇zona̧ włásciwósciami do mir i zmiennych półregularnych (zalicza-
nych tėz niekiedy do typu zmiennych długookresowych) stanowia̧ zmienne typu
RV Tau. Sa̧ to olbrzymy i nadolbrzymy z przedziału typów widmowychF – K,
o okresach zawieraja̧cych siȩ w przedziale od 30 do 200 d. Charakterystyczna̧
cecha̧ ich krzywych blasku jest wystȩpowanie po sobie na przemian głȩbszych i
płytszych minimów (Rys 11.5), choć z czasem minima płytsze moga̧ stawać siȩ
głȩbszymi i na odwrót. Zmienne tego typu dzielimy na dwa podtypy: RVa, w któ-
rych mimo zmian głȩbokósci minimów jasnósć maksymalna pozostaje praktycz-
nie stała orazRVb, w których normalne dla gwiazd RV Tau wahania jasności sa̧
nałȯzone na zmiany blasku w znacznie dłuższej skali czasowej, rzȩdu co najmniej
kilkuset dni. Masy tych gwiazd sa̧ najprawdopodobniej zbliżone do masy Słónca.
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Rys. 11.5. Typowe zmiany jasnósci obu podgrup gwiazd zmiennych typu RV Tauri

Na ogół ich skład chemiczny odznacza siȩ stosunkowo mała̧ zawartóscia̧ pierwiast-
ków ciȩ̇zkich, taka̧ jak w obiektach populacji II, choć niektóre z nich moga̧ należéc
równiėz do populacji I. Gwiazdy RV Tau sa̧ silnymi źródłami promieniowania pod-
czerwonego emitowanego z rozległych otoczek pyłowych. Najprawdopodobniej sa̧
to obiekty w fazie ewolucyjnej po opuszczeniu gałȩzi asymptotycznej, ale jeszcze
przed utrata̧ zewnȩtrznych warstw materii i przejściem w fazȩ mgławicy planetar-
nej.

Cefeidy. Nadolbrzymy o regularnie zmiennym blasku, zwane też od prototypu
całej grupy zmiennymitypuδ Cephei, lub jeszcze inaczejcefeidami klasycznymi
albo długookresowymi. Wystȩpuja̧ w przedziale typów widmowych F5 - K0,
najczȩ́sciej w klasie jasnósci Ib, w zakresie jasności absolutnychMV od -2 do -
6 mag. Odznaczaja̧ siȩ stosunkowo dużymi amplitudami zmian blasku, rzȩdu 1 - 2
mag., chóc zdarzaja̧ siȩ równiėz amplitudy znacznie mniejsze, ok. 0,1 mag. Naj-
krótszy znany okres cefeidy wynosi 1,49 d (V473 Lyr), a najdłuższy 83,1 d (BP
Her), najczȩ́sciej spotykane okresy zawieraja̧ siȩ w przedziale od ok. 3do ok. 30
d. Typowe kształty krzywych blasku cefeid klasycznych sa̧ przedstawione na Rys.
11.6. Widác, że zalėza̧ one od długósci okresu; w szczególności, systematyczne
przesuwanie siȩ garbu z czȩści opadaja̧cej do czȩści wznosza̧cej krzywej blasku, w
miarȩ jak okres wydłu̇za siȩ od ok. 5 do 20 dni, nosi nazwȩprogresji Hertzsprunga.
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Rys. 11.6.Typowe krzywe blasku cefeid klasycznych o różnych okresach.
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Cefeidy spełniaja̧ dobrze określona̧ zalėznósć okres – jasnósć absolutna

MV =−2,80logP−1,43 (11.10)

oraz zalėznósć okres – jasnósć – kolor

MV =−3,53logP+2,13(B−V)0−2,13 (11.11)

gdzie okresP jest wyrȧzony w dniach. Dziȩki du̇zej jasnósci absolutnej, stosun-
kowo du̇zej amplitudzie zmian blasku, umożliwiaja̧cej odkrycie cefeidy nawet z
bardzo du̇zej odległósci, zmienne te odgrywaja̧ kluczowa̧ rolȩ w wyznaczaniu od-
ległósci do galaktyk, w których jesteśmy jeszcze w stanie zidentyfikować poszcze-
gólne cefeidy, czyli w praktyce do ok. 100 Mps. Wystarcza dokonác łatwego
pomiaru jasnósci obserwowanej oraz okresu zmienności by uzyskác z równania
(11.10) lub (11.11) jasność absolutna̧, a tym samym również moduł odległósci.

Test pulsacyjny Baadego–Wesselinka.Cefeidy wykazuja̧ wyraźne zmiany typu
widmowego, barwy i prȩdkósci radialnych podczas cyklu zmienności, co mȯzna
wykorzystác do wyznaczenia bezwzglȩdnej wartości ich promieni. W klasycznej
metodzie Baadego–Wesselinkaprzyjmuje siȩ ska̧dina̧d bliskie prawdy założenie,że
w dwóch ró̇znych fazach, w których wskaźnik barwy ma taka̧ sama̧ wartość, rów-
nież temperatury efektywne sa̧ takie same, a ewentualne różnice mocy promienio-
wanych w tych fazach sa̧ tylko wynikiem różnicy rozmiarów. W takim przypadku
jasnósci sa̧ dane równaniem

m=−2.5logL =−2.5logR2

co po zró̇zniczkowaniu daje

∆m=−5loge
∆R
R

(11.12)

Praktyczna̧ realizacjȩ metody ilustruje Rys11.7 zaczerpniȩty z oryginalnej
pracy A. J. Wesselinka odnosza̧cej siȩ do samejδ Cephei. Dla dwóch faz 1 i 2, dla
których barwa jest taka sama, odczytujemy z krzywej zmian jasnósci dwie warto-
ści: m1 i m2. Zmianȩ rozmiarów znajdujemy ze scałkowania krzywej prȩdkósci ra-
dialnej miȩdzy faza̧ 1 i 2:

R

pvdt = p·D1.2 = ∆R, gdzieD jest tzw.przesuniȩciem
powierzchni gwiazdy. Współczynnikp uwzglȩdnia fakt,że obserwowany pro-
fil pulsacyjny, na którego podstawie wyznaczamy prȩdkości radialne, jest wyni-
kiem úsrednienia prȩdkósci wszystkich punktów na tarczy gwiazdy, co sprawia,
że efektywnie mierzona prȩdkość radialna jest mniejsza od rzeczywistej prȩdkości
z jaka̧ w stosunku do obserwatora porusza siȩśrodek tarczy gwiazdy pulsuja̧cej
radialnie. Powszechnie przyjmuje siȩ teoretyczna̧ wartość p = 1,34. Wartósci D
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Rys11.7. Metoda Wesselinka wyznaczania promienia gwiazdy pulsuja̧cej radialnie.
Kropki oznaczaja̧ obserwacje barwy, jasności i prȩdkósci radialnej. Krzywa kropkowana
w dolnej czȩ́sci rysunku oznaczona symbolemD przedstawia zmianȩ przesuniȩcia po-
wierzchni gwiazdy wynikaja̧ca̧ ze scałkowania krzywej pre¸dkości radialnej. Przesuniȩcie
jest równe zeru w fazie 0,5, gdy gwiazda ma najmniejsze rozmiary.

odpowiadaja̧ce obu fazom można równiėz odczytac bezpósrednio z zaznaczonej na
Rys. 11.7 krzywej kropkowanej bȩda̧cej wynikiem całkowania krzywej prȩdkósci
radialnej w całym okresie zmienności. W fazie 0.5, gdy gwiazda ma najmniejsze
rozmiary, przesuniȩcie jest równe zeru. Zwróćmy tėz uwagȩ,̇ze przesuniȩcieD, a
zatem i∆R, sa̧ wyrȧzone w bezwzglȩdnych jednostkach długości

Każde dwie fazy odpowiadaja̧ce takiej samej wartości wskaźnika barwy
dostarczaja̧ jednego równania obserwacyjnego

∆m=−5loge
∆D

< R> /p
,

w którym niewiadoma̧ jest́srednia wartósć promienia< R>. Powtarzaja̧c opisana̧
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procedurȩ dla wielu par punktów uzyskujemy wiele równań, które rozwia̧zane
np. metoda̧ najmniejszych kwadratów dostarczaja̧ wielkość średniego promienia
< R> (a tak̇ze jego maksymalnej zmiany) w jednostkach bezwzglȩdnych.W przy-
toczonej oryginalnej pracy Wesselinka uzyskano< R > /p = (18.8± 1.6)× 106

km. Na podstawie wielu innych prac na ten temat stwierdzono równiėz, że zmiany
promienia cefeid dochodza̧ do ok. 10%.

Metodȩ Wesselinka nazywa siȩ również testem pulsacyjnym Wesselinka. Jėzeli
prowadzi ona do równán obserwacyjnych, z których wynika dobrze określona war-
tość promienia, to jest niemal pewne,że gwiazda pulsuje radialnie. W przeciwnym
wypadku, na przykład gdy pulsacje sa̧ nieradialne, metoda Wesselinka zawodzi.
Nalėzy jednak pamiȩtác, że test Wesselinka ma pewne ograniczenie, bowiem jego
powodzenie wymaga odpowiednio dużego przesuniȩcia fazowego miȩdzy krzy-
wymi zmian barwy i prȩdkósci radialnych, tak by mȯzna było wyraźnie rozdzielic
zmiany jasnósci pochodza̧ce od zmian temperatury i promienia.

Cefeidy wielomodalne.Przytoczona wẏzej zalėznósć okres – jasnósć absolutna
odnosi siȩ do modu podstawowego, w którym oscyluje przeważaja̧ca wiȩkszósć
cefeid. Znane sa̧ jednak również znacznie mniej liczne przypadki cefeid dwu- i
wielomodalnych, w których zmienności mȯzna wyró̇znić dwa lub trzy okresy in-
terpretowane jako oscylacje w pierwszej, drugiej lub trzeciej harmonice. Rza̧d
harmonik najłatwiej jest zidentyfikować posługuja̧c siȩdiagramem Petersena. Na
diagramie tym, przedstawiaja̧cym stosunek krótszego okresu do okresu dłu̇zszego
w funkcji okresu dłu̇zszego, zalėznósci odpowiadaja̧ce ró̇znym drganiom harmo-
nicznym sa̧ wyraźnie odseparowane (Rys. 11.8).

Najdłuższy okres interpretujemy jako okres odpowiadaja̧cy radialnemu drga-
niu podstawowemu, a okresy coraz to krótsze – coraz to wyższym drganiom har-
monicznym. Zgodnie z teoria̧ pulsacji stosunki okresów zawieraja̧ informacjȩ o
masach i promieniach gwiazd pulsuja̧cych. Ocenione w ten sposób masy cefeid
(tzw. masy pulsacyjne) zawieraja̧ siȩ w przedziale od 4 do 14M⊙.

Rozkład przestrzenny cefeid w Galaktyceświadczy o ich przynalėznósci
do podsystemu płaskiego, a skład chemiczny odpowiada młodej populacji I.
Wystȩpuja̧ w gromadach otwartych i asocjacjach. Sa̧ to wie¸c obiekty młode i ma-
sywne, które zdȧ̧zyły przeewoluowác od cia̧gu głównego do obszaru nadolbrzy-
mów. W ich wnȩtrzach wodór uległ już całkowitej przemianie w hel i obecnie
gwiazdy teświeca̧ kosztem przemiany helu w wȩgiel.

Cefeidy II rodzaju.W tym samym obszarze pasa niestabilności pulsacyjnej co
opisane wẏzej cefeidy klasyczne znajduja̧ siȩ również obiekty nalėza̧ce do popula-
cji II i charakteryzuja̧ce siȩ podobnymi włsnościami pulsacyjnymi. Obejmujemy je
ogólna̧ nazwa̧ cefeid II rodzaju (lub niekiedy cefeidami populacji II). Ze wzglȩdów
merytorycznych, a czȩ́sciowo historycznych, wyró̇znia siȩ ẃsród nich nastȩpuja̧ce
podgrupy:zmienne typu BL Herculis– o okresach z przedziału 0,0 < logP < 0,7,
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Rys. 11.8.Diagram Petersena dla Cefeid wielomodalnych w Wielkim Obłoku Magellana,
przedstawiaja̧cy zależnósć stosunku krótszego okresuP2 do okresu dłu̇zszegoP1 od lo-
garytmu okresu dłu̇zszego. Cyfry oznaczaja̧ rza̧d harmoniki,F oznacza mod podstawowy
(fundamentalny). Wiȩkszość cefeid wielomodalnych pulsuje w modzie podstawowym oraz
w modach pierwszym i drugim.

ewoluuja̧ce od gałȩzi horyzontalnej do gałȩzi asymptotycznej;zmienne typu W Vir-
ginis – o okresach 0,6 < logP < 1,3, gwiazdy II populacji, o masach ocenianych na
0,5 do 1M⊙, przecinaja̧ce pas niestabilności pulsacyjnej w trakcie ewolucji wzdłuż
gałȩzi horyzontalnej;cefeidy anomalne(zwane tėz zmiennymi typu BL Bootis) – o
okresach z przedziału -0.5 < logP < 0.5 i jásniejsze od gwiazd BL Her o około 0,5
do 1 mag. Na diagramie okres – jasność gwiazdy BL Her i W Vir tworza̧ jeden
cia̧g, coświadczy o zbli̇zonym charakterze ich pulsacji. Cia̧g krzywych blasku
cefeid II rodzaju, analogiczny do cia̧gu krzywych blasku cefeid klasycznych, jest
przedstawiony na Rys. 11.9.

W obszarze olbrzymów głównego pasa niestabilności znajduja̧ siȩ ponadto
gwiazdy typu RR Lyrae, zwane tėz w starszej literaturzecefeidami krótkookreso-
wymi, lub zmiennymi typu gromad. Nazwy te sa̧ zwia̧zane z niektórymi cechami
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Rys. 11.9.Typowe krzywe blasku cefeid typu II o różnych okresach.
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Rys. 11.10.Rodzaje krzywych blasku gwiazd RR Lyr

tych zmiennych. Ich rozkład przestrzenny oraz czȩsta obecnósć w gromadach ku-
listych dowodza̧ przynalėznósci do populacji II. Krzywe blasku i prȩdkości ra-
dialnych przypominaja̧ swym kształtem odpowiednie krzywedla cefeid, jednak
różnia̧ siȩ od nich wiȩksza̧ rozmaitościa̧ jak i znacznie krótszymi okresami. Okresy
gwiazd RR Lyr sa̧ krótkie i zawieraja̧ siȩ w przedziale 0,2 –1 d; najdłu̇zszy obser-
wowany okres wynosi 2,4 d (UX Nor). Typ widmowy zmienia siȩ od ok. A7 w
maksimum do F5 w minimum blasku. Podstawowe typy morfologiczne krzywych
blasku, zwane RRa, RRb i RRc, sa̧ przedstawione na Rys. 11.10.

Symbolem RRd oznacza siȩ zmienne, w których wzbudzone sa̧ dwa lub wiȩcej
modów; sa̧ to oprócz radialnego modu podstawowego jego pierwsza, a czasem
równiėz druga harmonika. Nie do końca wyjásniona̧ osobliwóscia̧ gwiazd RR Lyr
jestefekt Błȧzki, przejawiaja̧cy siȩ w postaci długookresowej, periodycznej modu-
lacji amplitudy i fazy kolejnych maksimów jasności. Okresy tych zmian wynosza̧
typowo od 20 do 40 d. Przykład modulacji amplitudy w znaczniedłuższej skali
czasowej jest przedstawiony na Rys. 11.11.

Gwiazdyδ Scutizajmuja̧ dolna̧ czȩ́sć pasa niestabilności przylegaja̧ca̧ do cia̧gu
głównego; ich typy widmowe zawieraja̧ siȩ w przedziale A – F, a klasy jasnósci –
w przedziale V – III. Sa̧ to wiȩc gwiazdy populacji I o masachrzȩdu 1 – 1,5M⊙,
w fazie palenia wodoru na cia̧gu głównym lub w fazie odchodzenia od cia̧gu głów-
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Rys. 11.11.Zmiany jasnósci gwiazdy typu RR Lyr z efektem Błażko. Z prawej strony
pokazana jest krzywa blasku sfazowana z okresem 0.52499 dnia.

nego ku gałȩzi olbrzymów. Okresy zmian sa̧ bardzo krótkie,od kilkudziesiȩciu
minut do kilku godzin. Rozkład amplitud zawiera dwa maksima: jedno przy war-
tościach mniejszych od 0.3 mag i drugie dla amplitud wiȩkszych. Dlatego tėz w
starszej literaturze gwiazdyδ Sct o amplitudach wiȩkszych od 0.3 mag traktowano
jako oddzielna̧ podgrupȩ gwiazd, której nadawano rozmaite nazwy: zmienne
typu AI Velorum, cefeidy karłowate, gwiazdyRRslub ostatnio –HADS(od angiel-
skiegoHigh Amplitude Delta Scuti). Gwiazdy HADS sa̧ powolnymi rotatorami, w
których dominuje jeden lub kilka modów radialnych. W pozostałych gwiazdachδ
Sct długoletnie kampanie obserwacyjne za pomoca̧ sieci teleskopów rozłȯzonych
wokół kuli ziemskiej, a ostatnio obserwacje satelitarne, gwarantuja̧ce okresy nie-
przerwanych obserwacji rzȩdu miesiȩcy, doprowadziły dowykrycia w zmianach
jasnósci kilkudziesiȩciu, a nawet ponad stu modów pulsacji radialnych i nieradial-
nych o amplitudach rzȩdu milimagnitudo. Potwierdziły sie¸ w ten sposób teore-
tyczne przewidywania co do bogactwa modów radialnych i nieradialnych wzbu-
dzanych w tych gwiazdach, a zarazem okazało siȩ,że wielkósć amplitudy zmian
jasnósci jest okolicznóscia̧ przypadkowa̧, zależna̧ od tego jakie mody i z jakimi
amplitudami sa̧ wzbudzone w konkretnej gwieździe. Przykładowe krzywe blasku
gwiazdy typuδ Sct w cia̧gu dwu kolejnych nocy sa̧ przedstawione na Rys. 11.12.

Bardzo podobny charakter zmienności jak gwiazdyδ Sct wykazuja̧ lėza̧ce
w tym samym obszarze diagramu H-R gwiazdy o składzie chemicznym włásci-
wym dla populacji II, takie jak zmiennetypu SX Phoenicisczy gwiazdyλ Bootis,
wzglȩdnie gwiazdy o innych osobliwościach widmowych, jak gwiazdy Am lubδ
Del.

Na cia̧gu głównym, w sa̧siedztwie gwiazdδ Sct i γ Dor, znajduja̧ siȩ równiėz
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Rys. 11.12.Zmiany jasnósci gwiazdy typuδ Scuti w cia̧gu dwu kolejnych nocy.

szybko zmienne (o okresach od kilku do kilkunastu minut) magnetyczne gwiazdy
osobliwe chemicznie roAp, o których była już mowa w rozdziale 7. Mechanizm
wzbudzania ich pulsacji nie został jeszcze wystarczaja̧copoznany, chóc na ogół
wia̧że siȩ go ze strefa̧ jonizacji wodoru. Istotna̧ komplikacja̧ modeli teoretycznych
jest koniecznósć uwzglȩdnienia wpływu silnego pola nagnetycznego na charakter
pulsacji. Wyjásnienia wymaga równiėz fakt istnienia niepulsuja̧cych gwiazd Ap,
czyli tak zwanychnoAp(z ang.not pulsating Ap).

Stosunkowo niedawno zidentyfikowana̧ grupa̧ zmiennych w tym obszarze dia-
gramu H-R sa̧ zmiennetypu γ Daradus. Sa̧ to młode (jak o tym mogá̧swiad-
czyć otoczki pyłowe wokół niektórych spośród nich) gwiazdy typu widmowego
F, zmieniaja̧ce siȩ z jednym lub wieloma okresami o długości około jednego dnia,
a wiȩc zbyt długimi by mȯzna je było zaliczýc do typuδ Scuti. Najprawdopo-
dobniejszym wyjásnieniem ich zmiennósci sa̧ nieradialne pulsacje modów grawi-
tacyjnych g o niskich harmonikachl . Charakterystyczna̧ i nie do końca wyjásniona̧
cecha̧ tych zmiennych jest wa̧ski przedział typów widmowych (temperatur), w któ-
rych moga̧ one wystȩpować.

W obszarze małych jasności absolutnych diagramu H-R, na cia̧gu stygniȩcia
białych karłów, znajduja̧ siȩ gwiazdy zmiennetypu ZZ Ceti. Sa̧ to białe karły typu
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Rys. 11.13.Typowe zmiany jasnósci gwiazdy typu ZZ Cet

DA, z liniami wodoru w widmie, dlatego tėz używa siȩ w stosunku do nich rów-
nież nazwyDAV ( ang. Dwarfs A Variables) Amplitudy zmian jasnósci sa̧ bardzo
małe, mniejsze od 0,3 mag, a okresy bardzo krótkie – od 100 do 1000 sekund,
tak że ju̇z po stosunkowo krótkich seriach obserwacji można dokonác ich ana-
lizy furierowskiej. Podobnie jak w przypadku gwiazdδ Sct, wiȩkszósć modów
jest wzbudzana z bardzo małymi amplitudami, rzȩdu milimagnitudo, i do ich jed-
noznacznej identyfikacji wymagane sa̧ kilkudniowe nieprzerwane cia̧gi obserwa-
cyjne. Zmienne ZZ Cet były w tego powodu jednymi z pierwszychobiektów ob-
serwowanych przez teleskop globalny WET (ang.Whole Earth Telescope) – czyli
konsorcjum ponad dwudziestu teleskopów optycznych rozłożonych na całej kuli
ziemskiej i prowadza̧cych co pewien czas skoordynowane obserwacje wybranych
obiektów. Dósć szybko okazało siȩ,̇ze w krzywych blasku gwiazd ZZ Cet daje
siȩ wyró̇znić kilkadziesia̧t, a w kráncowym przypadku nawet ponad sto okresów.
Taki charakter zmiennósci mȯzna zrozumiéc tylko przy załȯzeniu,że wzbudzone
oscylacje sa̧ nieradialne. Typowy cia̧g obserwacji gwiazdy typu ZZ Cet jest przed-
stawiony na Rys. 11.13. Chociaż gwiazdy typu ZZ Cet lėza̧ w dolnym kráncu
głównego pasa niestabilności, to jednak standardowy mechanizmκ wydaje siȩ w
ich przypadku mało wydajny, ponieważ w warstwach zewnȩtrznych tych gwiazd
energia jest przenoszona przede wszystkim na drodze konwektywnej, a nie pro-
mienistej.

Oddzielna̧ grupȩ stanowia̧ pulsuja̧ce w podobny sposób helowe białe karły,
czyli gwiazdy zmienneDBV.

Z przedstawionym na Rys. 11.2 maksimum współczynnika nieprzezroczysto-
ści Rosselanda przy temperaturze ok. 2· 105 K zwia̧zany jest na diagramie H-R
obszar niestabilnósci pulsacyjnej gwiazd gora̧cych, w którym wyróżnia siȩ kilka
mniej lub bardziej ró̇znia̧cych siȩ miȩdzy soba̧ typów gwiazd pulsuja̧cych.

Najdawniej znane sa̧ zmiennetypu β Cephei, zwane tėz niekiedy zmiennymi
typu β Canis Majoris. Sa̧ to gwiazdy z wa̧skiego przedziału typów widmowych
B0.5 - B2 i klas jasnósci V–II czyli leża̧ce na diagramie H-R w obszarze miȩdzy
ZAMS i TAMS. Okresy zmiennósci sa̧ krótkie, zawieraja̧ siȩ w przedziale 3 – 8
godzin. Niewielkim zmianom jasności o amplitudach rzȩdu 0.1 mag towarzysza̧
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Rys. 11.14.Krzywe blasku wielomodalnej gwiazdy typuβ Cep w ró̇znych nocach. Ob-
serwacje w filtrze v systemu czterobarwnego, który szczególnie dobrze nadaje siȩ do ob-
serwacji gwiazd typu B.

zmiany prȩdkósci radialnych i wyraźne na ogół zmiany kształtu liniii widmowych,
charakterystyczne dla oscylacji nieradialnych. W zmianach jasnósci daje siȩ na
ogół wyró̇znić kilka czȩstósci, co w przypadku gdy sa̧ one bliskie sobie prowadzi
do charakterystycznych modulacji amplitudy w postaci dudnień. Stosunkowo du̇za
rozmaitósć wzbudzonych modów pulsacyjnych oraz bogaty materiał obserwacyjny
dotycza̧cy zmiennósci gwiazd typuβ Cep sprawiaja̧,̇ze sa̧ one wygodnymi obiek-
tami dla badán asterosejsmologicznych. W widmach niektórych zmiennychtego
typu obserwuje siȩ przejściowo linie emisyjne, co oznacza ich jednoczesna̧ przy-
nalėznósć do grupy gwiazd Be. Przykładowe krzywe blasku w różne noce dla
gwiazdyν Eri pulsuja̧cej w kilku bliskich sobie okresach sa̧ przedstawione na Rys.
11.14.

Nieco ni̇zszy obszar cia̧gu głównego, w przedziale typów widmowych od B2
do B9, zajmuja̧zmienne SPB(z ang. Slowly Pulsating B-stars). Ich okresy
zawieraja̧ siȩ w przedziale od ok. 0.5 d do 3 dni, co odróżnia je od gwiazdβ Cep i
usprawiedliwia nazwȩ. Wiȩkszość z nich jest wielookresowa, co niekiedy pocia̧ga
za soba̧ wystȩpowanie w krzywej blasku dudnień w skali wielu miesiȩcy. Obserwa-
cje spektroskopowe ujawniaja̧ zmiany kształtu profili interpretowane jako przejaw
oscylacji nieradialnych. Gwiazdy SPB ”wchłonȩły” praktycznie cała̧ wydzielana̧
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Rys. 11.15.Połȯzenie glównych typów gwiazd pulsuja̧cych na diagramie H-R.

dawniej nieliczna̧ grupȩ gwiazdtypu 53 Persei, identyfikowanych jako gwiazdy o
wyraźnych zmianach kształtu linii widmowych i jednocześnie fotometrycznie nie-
zmienne.

Stosunkowo niedawno wydzielona̧ grupa̧ gwiazd zmiennych wtym obszarze
diagramu H-R sa̧ gwiazdy zmiennetypu sdBV(zmienne podkarły typu B, z ang.
sub-dwarf B variables, zwane tėz gwiazdamitypu RPHS(ang. skrót odRapid-
ly Pulsating Hot Subsdwarfs– szybko pulsuja̧ce gora̧ce podkarły), gwiazdami
typu EC14026(od pierwszego poznanego obiektu) lub gwiazdamitypu V361 Hya
(od najjásniejszego obiektu). Wzbudzanie oscylacji radialnych i nieradialnych z
okresami od ok. 100 sekund do kilku minut w podkarłach ( logg≈ 5 – 6) o tem-
peraturach z przedziału 29000 K – 36000 K i masach ok. 0.5M⊙ zostało najpierw
przewidziane teoretycznie a nastȩpnie potwierdzone obserwacyjnie. Amplitudy
zmiennósci sa̧ niewielkie i z reguły nie przekraczaja̧ 0,01 mag w jasnósciach i 2
km/s w prȩdkósciach radialnych. Oscylacje sa̧ podtrzymywane przez mechanizm
κ zwia̧zany przede wszystkim z absorpcja̧ w liniachżelaza. Przypuszcza siȩ,że
w gwiazdach tych obfitósć żelaza w warstwie odwróconego gradientu współczyn-
nika nieprzezroczystósci jest podwẏzszona w wyniku wynoszenia jego atomów do
warstw zewnȩtrznych pod wpływem ciśnienia promieniowania.

Przybli̇zone obszary wystȩpowania omówionych rodzajów gwiazd pulsuja̧cych
na diagramie H-R przedstawia Rys. 11.15.
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12. Mikrosoczewkowanie grawitacyjne

1

2

Rys. 12.1.Soczewka punktowa o masieM tworzy dla obserwatora O dwa obrazy pozorne,
I1 i I2, źródła Z. Drogi promieni 1 i 2 lėza̧ w jednej płaszczyźnie.

Zupełnie nowe i dósć nieoczekiwane mȯzliwości astrofizycznych badań obiek-
tów gwiazdowych otworzyły obserwacje zjawisk soczewkowania grawitacyjnego.
Zgodnie z Ogólna̧ Teoria̧ Wzglȩdności (w przybli̇zeniu liniowym małych ka̧tów)
promién świetlny (foton) przebiegaja̧cy w pobliżu masyM , ulega ugiȩciu o ka̧t

α =
4GM

c2
· 1

r
(12.1)

gdzie G jest stała̧ grawitacji,c – prȩdkóscia̧ światła, ar – parametrem zderze-
nia, czyli najmniejsza̧ odległóscia̧ miȩdzy masa̧ i droga̧ promieniaświetlnego. Ka̧t
ugiȩcia jest zawsze dodatni, tzn. ugiȩcie nastȩpuje w kierunku ciała masywnego,
które działa zatem jak soczewka skupiaja̧ca. Dlatego też zjawisko nazywamyso-
czewkowaniem grawitacyjnym, a w przypadku gdy masy soczewkuja̧ce sa̧ rzȩdu
mas gwiazdowych, które w skali mas kosmicznych (np. galaktyk) sa̧ masami zni-
komymi, zjawisko nazywamymikrosoczewkowaniem grawitacyjnym.

Soczewki pojedyncze.Na wstȩpie rozwȧzmy najprostszy przypadek, gdy cia-
łem soczewkuja̧cym jest pojedyncza masa punktowa. Geometriȩ zjawiska przed-
stawia schematycznie Rys. 12.1. Promień 1 wysłany przez źródło Z mija masȩM
w odległósci r1 i po ugiȩciu o ka̧tα1 trafia do obserwatora O, który źródło dostrzega
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Rys. 12.2.Geometria mikrosoczewkowania. Wszystkie elementy rysunku leża̧ na jednej
płaszczyźnie. Strzałka wskazuje kierunek ruchu źródła Zwzglȩdem soczewki M.

w kierunkuI1. Po przeciwnej stronie masyM w płaszczyźnie przechodza̧cej przez
źródło, soczewkȩ i obserwatora istnieje promień 2, który przebiega w takiej odle-
głości r2 i doznaje takiego ugiȩciaα2, że równiėz trafia do obserwatora O i tworzy
dla niego obraz źródła w kierunkuI2. Innymi słowy, soczewka M tworzy na sferze
niebieskiej obserwatora O dwa pozorne obrazy źródła, które oznaczylísmy I1 i I2.
Pozostale promienienie źródła Z nie dobiegaja̧ do obserwatora O.

W celu uzyskania ilósciowych informacji o zjawisku, dokonajmy prostych roz-
ważán geometrycznych w ujȩciu zaproponowanym przez Bohdana Paczyńskiego.
Rys. 12.2 przedstawia sytuacjȩ, w której promień światła wysłany przez źródło Z,
położone w odległósci Dz od obserwatora O, ulega ugiȩciu o ka̧tα przez soczewkȩ
o masieM położona̧ w odległósciDd i dobiega do obserwatora O. Ta sama sytuacja
widziana od strony obserwatora O jest przedstawiona na Rys.12.3. Zaznaczone sa̧
na nim dwie płaszczyzny prostopadłe do liniiO−B: jedna w odległósci soczewki
M i druga w odległósci źródła Z. W punkcie A płaszczyzny M promień o parame-
trze zderzeniar i współrzȩdnychXM i YM , ulega ugiȩciu o ka̧t~α. W ogólnym przy-
padku ka̧t ugiȩcia ma dwie składowe:αx, czyli ka̧t pod jakim ugia̧łby siȩ promień
o parametrze zderzenia maja̧cym tylko składowa̧XM, oraz αy, czyli ka̧t ugiȩcia
przy parametrze zderzenia równymYM. Oba ka̧ty składowe sa̧ zacieniowane na
Rys. 12.3. Zgodnie w równaniem (12.1) ka̧ty te maja̧ nastȩpuja̧ce wielkósci:

αx = α
XM

r
i αy = α

YM

r
(12.2)

i w płaszczyźnie źródła Z określaja̧ liniowe składowe przesuniȩcia obrazuI w sto-
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Rys. 12.3.Zjawisko mikrosoczewkowania z punktu widzenia obserwatora O. Współrzȩdne
X′ i Y′ na płaszczyźnie źródła Z sa̧ odwzorowaniem odpowiednio współrzȩdnychXM i YM.

sunku do źródła Z

X′ = αx(Dz−Dd) i Y′ = αy(Dz−Dd) (12.3)

Poniewȧz wszystkie elementy na Rys. 12.2 leża̧ w jednej płaszczyźnie, zacho-
dzi prosty zwia̧zek miȩdzy długościami odcinkówIZ i r + rs:

r + rs

Dd
=

IZ
Dz

. (12.4)

Uwzglȩdniaja̧c równanie (1) oraz fakt,że

IZ = α(Dz−Dd) (12.5)

dostajemyrównanie soczewki grawitacyjnej

r + rs =
4GM

rc2

(Dz−Dd)Dd

Dz
(12.6)

Wprowadzaja̧c powszechnie stosowane definicje:
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promień grawitacyjnymasy: rg≡ 2GM
c2 ; (12.7)

efektywna odległośćsoczewki: D≡ (Dz−Dd)Dd
Dz

; (12.8)

liniowy promień Einsteina: rE ≡
√

2rgD, (12.9)

możemy równanie (12.6) przepisać w prostej postaci

r2 + rsr− r2
E = 0. (12.10)

Równanie to ma dwa rozwia̧zania:

r± =
1
2
[rs± (r2

s +4r2
E)1/2], (12.11)

odpowiadaja̧ce dwóm obrazom, o których była mowa na wstȩpie. W szczególnym
przypadku, gdy źródło Z znajduje siȩ w punkcie B, zaznaczonym na Rys. 12.2,
czyli gdy rs = 0, co oznacza,̇ze obserwator, soczewka i źródło znajduja̧ siȩ do-
kładnie na jednej linii, wówczas z równania (12.11) wynika

r± = rE (12.12)

Poniewȧz w tym przypadku konfiguracja jest osiowo symetryczna, obrazem źródła
jest okra̧g, który w płaszczyźnie soczewki ma rozmiar liniowy równy promieniowi
Einsteina i na sferze niebieskiej obserwatora ma promień ka̧towy

θE = rE/Dd (12.13)

. Z równania (12.11) wynika, również, że w miare oddalania siȩ źródła od linii
OB, gdy rs staje siȩ du̇zo wiȩksze od promienia Einsteina,r− → 0, co oznacza
zanik jednego obrazu pozornego, natomiastr+→ rs, czyli obraz pozorny pokrywa
siȩ z rzeczywistym źródłem. Wynika sta̧d,że efekty soczewkowania ujawniaja̧ siȩ
praktycznie tylko w obrȩbie promienia Einsteina. Jak łatwo sprawdzíc posługuja̧c
siȩ definicja̧ (12.8), efektywna odległość soczewki, a zatem i promień Einsteina
przy ustalonej masie soczewki, sa̧ najwiȩksze gdyDz = 2 ·Dd. Przyjmuja̧c jako
typowa̧ odległósć w naszej GalaktyceDd≈ 8 kpc (≈ 2,5·1020 m) z definicji (12.9)
dostajemy w najkorzystniejszym przypadku rozmiar ka̧towypromienia Einsteina
dla soczewki o masie 1M⊙:

θE =
1

cDd
· (4GM⊙D)1/2≈ 0.001” (12.14)

Jest wiȩc oczywiste,̇ze zjawisko mikrosoczewkowania, wymagaja̧ce zbliżenia
siȩ na niebie dwóch ciał o wyraźnie różnych odległósciach od obserwatora na od-
ległósć ka̧towa̧ rzȩdu jednej tysiȩcznej sekundy łuku, musi zachodzíc z bardzo ma-
łym prawdopodobiénstwem. Ocenia siȩ,że w naszej Galaktyce w danym momen-
cie mikrosoczewkowaniu ulega nie wiȩcej niż jedna gwiazda na milion. Co wiȩcej,
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Rys. 12.4.Przebieg zjawiska mikrosoczewkowania na płaszczyźnie soczewki M.

poniewȧz typowa odległósć ka̧towa obu obrazów tworzonych przez soczewkȩ jest
tego samego rzȩdu, czyli jest znacznie mniejsza od zdolności rozdzielczej dzisiej-
szych teleskopów, oba obrazy zawsze pozostaja̧ nierozdzielone i jednorazowa ob-
serwacja gwiazdy nie pozwala stwierdzić czy ulega ona w tej chwili mikrosoczew-
kowaniu, czy nie. Jedyna możliwość wykrycia omawianego zjawiska jest zwia̧zana
ze zmiana̧ jasnósci obrazów w wyniku wzajemnego ruchu źródła i soczewki.

Jasnósć obrazów znajdujemy odwołuja̧c siȩ do ogólnej zasady zachowania
liczby fotonów podczas ogniskowania. Znaczy to,że stosunek jasności obrazu
do jasnósci źródła, który nazywamywzmocnieniem mikrosoczewki, jest okréslony
przez stosunek powierzchni obrazu w płaszczyźnie obserwatora, np. r±dr±, do
tej samej powierzchni odwzorowanej w płaszczyźnie soczewki, rsdrs. Wykonuja̧c
proste ró̇zniczkowanie równania (12.11) i dokonuja̧c podstawieniau = rs/rE, do-
stajemy

A± =

∣

∣

∣

∣

r±
rs

dr±
drs

∣

∣

∣

∣

=
u2 +2

2u(u2 +4)1/2
±0,5 (12.15)

Poniewȧz oba obrazy widzimy jednocześnie, ła̧czne wzmocnienie jest równe

A = A+ +A− =
u2 +2

u(u2 +4)1/2
(12.16)

Łatwo sprawdzíc, że A nigdy nie jest mniejsze od jedności i dla źródła punktowego
ma wartósć nieskónczona̧ przyu = 0.

W wyniku wzajemnego ruchu źródła i soczewki wartość u ulega zmianie, a
tym samym zmienia siȩ również sumaryczna jasność obu obrazów. Zalėznósć tych
zmian od czasu znajdziemy posługuja̧c siȩ Rys. 12.4. Przyjmijmy, że w płasz-
czyźnie soczewki M źródło Z (áscíslej – jego rzut na płaszczyznȩ M) porusza sie
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wzdłuż linii oznaczonej strzałka̧ i w chwiliT0 znajdowało siȩ w najmniejszej odle-
głości (parametrze zderzenia)p od soczewki. Od tego momentu do obecnej chwili
t przebyło drogȩ(t−T0) ·V, gdzieV jest wyrȧzona̧ w jednostkach bezwzglȩdnych
składowa̧ poprzeczna̧ prȩdkości źródła wzglȩdem soczewki. Jego odległość od so-
czewki jest w tej samej chwili równars. Dziela̧c wszystkie wielkósci przezrE i
wprowadzaja̧c oznaczenia na minimalna̧ wartość zmienneju, odpowiadaja̧cej pa-
rametrowi zderzeniap

umin = p/rE (12.17)

orazczas Einsteina
tE = rE/V, (12.18)

czyli czas pokonania promienia Einsteina ze stała̧ prȩdkościa̧ V, dostajemy z
trójka̧ta prostoka̧tnego

u(t) =
√

u2
min+(t−T0)2/t2

E (12.19)

Przyjmuja̧c czas Einsteina za jednostkȩ czasu i promień Einsteina za jednostkȩ
odległósci mȯzemy obliczýc z równania (12.16) przebieg zmian wzmocnienia w
funkcji czasu dla ustalonej wielkości parametru zderzeniap. Przykładowe prze-
biegi dla kilku wartósci bezwymiarowego parametru zderzeniaumin sa̧ przedsta-
wione na Rys. 12.5.

Dopasowanie teoretycznej funkcji (12.16) do obserwacji pojedynczego zja-
wiska mikrosoczewkowania (Rys. 12.6) dostarcza trzech wielkości: momentu
najwiȩkszego wzmocnieniaT0, minimalnej wartósci umin oraz czasu Einste-
ina tE. Niestety, nie pozwalaja̧ one na jednoznaczne określenie parametrów
bezwzglȩdnych zjawiska. Jak widać z podanych wẏzej definicji, przyjȩty za
jednostkȩ czas Einsteina jest funkcja̧ masy soczewki, jejefektywnej odległósci
oraz poprzecznej składowej wzglȩdnej prȩdkości soczewki i źródła:

tE =
2
√

G

c

√
M ·D
V

, (12.20)

co oznacza,̇ze dla pojedynczej mikrosoczewki wyznaczenie którejkolwiek z wiel-
kościM ,D,V jest niemȯzliwe bez znajomósci dwóch pozostałych.

Obserwacje mikrosoczewkowania grawitacyjnego podjȩto pierwotnie w celu
stwierdzenia, czy tzw. ”brakuja̧ca materia” w Galaktyce może wystȩpowác w po-
staci słabóswieca̧cych klasycznych obiektów astronomicznych, na tyle jednak ma-
sywnych, by móc działác jako mikrosoczewki grawitacyjne. Celem obserwacji nie
było jednak wyznaczanie mas czy odległości poszczególnych soczewek, ale zebra-
nie informacji o rozkładzie np. długości czasów Einsteina ẃsród mȯzliwie dużej
liczby zarejestrowanych zjawisk. W 1992 r. pierwsza mikrosoczewka w kierunku
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Rys 12.5.Górny rysunek przedstawia zmiany jasności żródła w wyniku mikrosoczewko-
wania przy ró̇znych wartósciach parametru zderzenia. Wzglȩdne drogi soczewki i źródła
sa̧ zaznaczone na dolnym rysunku w postaci linii prostych przecinaja̧cych okra̧g Einsteina.
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Rys. 12.6. Przykłady soczewek obserwowanych w projekcie OGLE. Podanewartósci pa-
rametru zderzeniaumin wynikaja̧ z dopasowania krzywych teoretycznych (12.16), przed-
stawionych linia̧ cia̧gła̧, do punktów obserwacyjnych.)

centrum naszej Galaktyki została zaobserwowana przez polski zespół OGLE, a w
kierunku Wielkiego Obłoku Magellana – przez australijsko-amerykánski zespół
MACHO. Ze wzglȩdu na bardzo małe prawdopodobieństwo wysta̧pienia zjawiska
obserwacje podjȩto w kierunkach dużej gȩstósci gwiazd. W cia̧gu ponad 20 lat ob-
serwacji obszarów centralnego zgrubienia Galaktyki zespół OGLE zarejestrował
blisko 10 000 tysiȩcy zjawisk. Ich analiza statystyczna wykluczyła istnienie w Ga-
laktyce znacza̧cej populacji ”niewidocznych” obiektów o astrofizycznych masach,
natomiast fakt uzyskania precyzyjnych krzywych zmian jasności został wykorzy-
stany z powodzeniem w kilku obszarach astrofizyki gwiazd. Naprzykład, samo
zjawisko znacznego wzmocnienia jasności źródeł okazało siȩ korzystne: w na-
szej Galaktyce źródłami dla mikrosoczewek bywaja̧ obiekty bardzo odległe, o bar-
dzo małej jasnósci absolutnej, które normalnie pozostaja̧ poza zasiȩgiem współ-
czesnych, nawet najwiȩkszych teleskopów i ujawniaja̧ swoje istnienie tylko w
wyniku zjawisk mikrosoczewkowania o bardzo dużym wzmocnieniu. W maksi-
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Rys. 12.7.Geometria podwójnej soczewki grawitacyjnej.

mum wzmocnienia moga̧ być na tyle jasne,̇ze mȯzliwe jest uzyskanie ich widm w
dyspersji wystarczaja̧cej do dokonania analizy składu chemicznego.W ten sposób
udało siȩ stwierdzić znacznie wiȩksza̧, niż wyznaczana dotychczas, metaliczność
gwiazd centralnego zgrubienia Galaktyki.

Soczewki podwójne.Nieco bardziej skomplikowany jest przypadek soczewki
podwójnej, tzn. sytuacja gdy, tak jak to przedstawia Rys. 12.7, droga fotonu prze-
biega w pobli̇zu układu dwóch mas. W przybliżeniu liniowym kȧzda z mas działa
na foton niezalėznie i wypadkowy ka̧t ugiȩcia jest wektorowa̧ suma̧ dwóch ka̧tów
opisanych zalėznóscia̧ (12.1):

~α(~ξ) =
4GM1

c2

~ξ− ~ρ1

|~ξ− ~ρ1|2
+

4GM2

c2

~ξ− ~ρ2

|~ξ− ~ρ2|2
(12.21)
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Spełnione sa̧ równiėz nastȩpuja̧ce zwia̧zki:

~T =
Dz

Dd
·~ξ, ~P = Ddz·~α(~ξ) (12.22)

Warunkiem, by zaznaczony na rysunku promień dobiegł do obserwatora jest speł-
nienie równania soczewki

~η(~ξ) = ~T−~P =
Dz

Dd

~ξ−Ddz~α(~ξ). (12.23)

Oznaczaja̧c całkowita̧ masȩ soczewki przezM =M1+M2, mȯzemy zdefinio-
wać długósć

ρo =

(

4GM

c2
· DdDdz

Dz

)1/2

(12.24)

która jest równa promieniowi Einsteina pojedynczej soczewki o masieM .
Definiuja̧c wektor połȯzenia na płaszczyźnie soczewki:

~r =~ξ/ρo, (12.25a)

i wektor połȯzenia na płaszczyźnie źródła:

~x = (Dd/Dz) ·~η/ρo, (12.25b)

oraz oznaczaja̧c
µ1 =M1/M , µ2 =M2/M , (12.25c)

nadajemy równaniu soczewki (12.23) prostsza̧ postać

~x =~r−~α(~r), (12.26)

gdzie

~α(~r) = µ1 ·
~r−~ro

|~r−~ro|2
+µ2 ·

~r +~ro

|~r +~ro|2
(12.27)

Na płaszczyźnie soczewki został przy tym wybrany układ współrzȩdnych
prostoka̧tnych (r1, r2), którego pocza̧tek znajduje siȩ w równej odległości od obu
mas i obie masy lėza̧ na osi odciȩtych. Ich współrzȩdne wynosza̧±ro,

ro =
1
2

ρ1−ρ2

ρo
= X,

gdzie 2X jest odległóscia̧ miȩdzy masami, wyrażona̧ w jednostkachρo, a wektor~ro,
ma składowe (X,0). Bezwymiarowe równanie soczewki (12.26)zalėzy wiȩc tylko
od dwóch parametrów, od stosunku masµ1/µ2 oraz ich wzajemnej odległości.
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Podobnie jak w przypadku soczewki pojedynczej spodziewamysiȩ, że efekty
soczewkowania bȩda̧ istotne tylko w niewielkim obszarze orozmiarach rzedu
ρo/Dz, a wiȩc poni̇zej zdolnósci rozdzielczej dzisiejszych teleskopów, i bȩda̧ siȩ
manifestowác wyła̧cznie poprzez zmiany jasności wynikaja̧ce z wzglȩdnego ruchu
soczewki i źródła.

Biora̧c pod uwagȩ,̇ze liczba fotonów podczas soczewkowania zostaje zacho-
wana, wzmocnienie jasności źródła jest zwia̧zane ze zmiana̧ przekroju wia̧zki
światła wywołana̧ działaniem soczewki. W naszym przypadkujest ono opi-
sane równaniem soczewki (12.26), czyli transformacja̧ współrzȩdnych x do
współrzȩdnychr. Wzmocnienie jasnósci źródła jest dane przez stosunek elementu
powierzchni na płaszczyźnie źródła do odpowiadaja̧cegomu elementu powierzchni
na płaszczyźnie soczewki. Jeżeli przezJ oznaczymy macierz jakobianu zamiany
współrzȩdnych (12.26),J = ∂~x/∂~r , to wzmocnienie bȩdzie równe odwrotności wy-
znacznika macierzy jakobianu,A = |J|−1.

Nie wdaja̧c siȩ w szczegółowe i dość żmudne rozwȧzania analityczne3 wystar-
czy w tym miejscu przytoczýc tylko ich najwȧzniejsze wyniki. Zró̇zniczkowanie
wyrażén (12.26) i (12.27) daje wyznacznik jakobianu

|J|= 1−
(

µ1

|~r−~ro|2
+

µ2

|~r +~ro|2
)2

+
16µ1µ2X2r2

2

|~r−~ro|4|~r +~ro|4
(12.28)

Poniewȧz wzmocnienie soczewki jest odwrotnościa̧ tego wyrȧzenia, to z naszego
punktu widzenia interesuja̧ce jest znalezienie wszystkich punktów osobliwych,
w których wyznacznik ma wartósć zerowa̧, a wzmocnienie jest nieskończenie
duże. Dla uproszczenia ograniczmy siȩ do przypadku jednakowych mas, czyli
µ1 = µ2 = 1/2. We współrzȩdnych biegunowych,r1 = r cosφ, r2 = sinφ, znikanie
wyznacznika jest równoważne równaniu

[(r2 +X2)2−4r2X2cos2φ]2 +4X2r2 sin2 φ− (r2+X2)2 = 0 (12.29)

Równanie to jest kwadratowe wzglȩdem cos2φ i ma proste rozwia̧zanie

cos2φ =
1

4r2X2

[

1
2

+(r2 +X2)2−
√

1
4

+2(r4 +X4)

]

(12.30)

Rozwia̧zanie z ”+” przed pierwiastkiem należy pominá̧c ze wzglȩdu na warunek
cos2φ≤ 1. Równanie (12.30) opisuje liniȩ nieskończonego wzmocnienia, zwana̧
kaustyka̧, na płaszczyźnie źródła. Jest ona przedstawiona na Rys. 12.8(a). Rów-
nanie kaustyki na płaszczyźnie soczewki (Rys. 12.8(b)) wynika bezpósrednio z

3Można je znaleź́c np. w artykule P. Schneider i A. Weiss (1986)Astronomy and Astrophysics,
tom 164, str. 237)
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Rys. 12.8.Kaustyki podwójnej mikrosoczewki grawitacyjnej.

równania soczewki (12.26):

x1 = r cosφ− 1
2

r cosφ
r2 +X2−2rX cosφ

− 1
2

r cosφ+X
r2 +X2+2rX cosφ

(12.31)

x2 = r sinφ− 1
2

r sinφ
r2 +X2−2rX cosφ

− 1
2

r sinφ
r2 +X2+2rX cosφ

Linia̧ przerywana̧ na Rys. 12.8(b) zaznaczona jest przykładowa wzglȩdna
droga soczewki i źródła. Wzmocnienieświatła w kȧzdym punkcie drogi nastȩpuje
zgodnie z wartóscia̧ odwrotnósci jakobianu (12.28). Ponieważ w omawianym
przypadku droga przecina kaustykȩ w dwóch punktach, zmiana jasnósci podczas
soczewkowania bȩdzie zawierać dwa maxima. Patrza̧c na rysunek łatwo jest sobie
wyobrazíc ogromna̧ rozmaitósć innych dróg i zwia̧zanych z nimi obserwowanych
zmian jasnósci. Rysunek 12.9 przedstawia kilka typowych przykładów podwój-
nych mikrosoczewek zaczerpniȩtych z bazy danych projektuOGLE. W lewej ko-
lumnie pokazane sa̧ przyjȩte modele dróg źródeł wzglȩdem kaustyk. Podane sa̧
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Rys. 12.9.Przykłady soczewek podwójnych obserwowanych w projekcie OGLE.
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stosunki masq i wyrażone w jednostkachρo odległósci obu masd. Prawa ko-
lumna przedstawia porównanie obserwacji ze zmianami jasności wynikaja̧cymi z
przyjȩtych modeli (linia cia̧gła).

Warto przy tym zwrócíc uwagȩ na przypadek soczewki o małej wartości sto-
sunku mas,q = 0.001, przedstawiony na samym dole Rys. 12.9. Typowa zmiana
jasnósci źródła ma ogólny kształt taki jak soczewka pojedyncza,z wyraźnie wi-
docznym, krótkotrwałym zaburzeniem w postaci dodatkowegomaksimum. Dzi-
siejsze obserwacje mikrosoczewkowania potencjalnie pozwalaja̧ na wykrycie i wy-
znaczenie bardzo małych stosunków mas, rzȩdu 10−6, bo jak łatwo zrozumiéc na-
wet bardzo mała masa jest zdolna wywołać zauwȧzalny efekt podwójnósci, o ile
tylko przejdzie odpowiednio blisko kaustyki. Stwarza to wyja̧tkowe warunki do
wykrywania planet pozaziemskich niemożliwych do wykrycia innymi powszech-
nie stosowanymi metodami. W szczególności: mȯzliwe jest wykrywanie planet na
odległych orbitach, wywołuja̧cych praktycznie niemierzalne zmiany prȩdkósci ra-
dialnych; mȯzliwe jest wykrywanie planet o bardzo małych masach; możliwe jest
wykrywanie układów wielu planet; planety można wykrywác w dowolnej odległo-
ści od nas, jésli tylko jestésmy w stanie zaobserwować zjawisko mikrosoczewko-
wania. W cia̧gu około 20 lat działalności projektu OGLE udało siȩ zidentyfikować
kilkanáscie planet pozaziemskich.
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Eddingtona, 240
wizualna, 120

kaustyka, 415
klasyfikacja widmowa MKSp, 147
konwekcja, 112, 282, 284–287, 299,

305, 308
kryterium stabilnósci konwektywnej,

282, 284
krytyczna powierzchnia Roche’a, 353
krzywa wzrostu, 77, 79, 81, 82, 84, 85

magnitudo, 117
makroturbulencja, 84
masa Jeansa, 290
mechanizmγ, 387

mechanizmκ, 387, 402
mikrosoczewkowanie grawitacyjne, 405
mikroturbulencja, 83, 84
miry, 389
model skósnego rotatora, 211, 212
moduł odległósci, 118
mody pulsacji

akustyczne (p), 384
powierzchniowe grawitacyjne (f),

385
wewnȩtrzne grawitacyjne (g), 385

nadwẏzka barwy, 126, 127, 131, 132,
140

natȩ̇zenie promieniowania, 2, 17, 279
neutronizacja materii, 51
niestabilnósć grawitacyjna Jeansa, 290
nowe rentgenowskie, 375

odległósć efektywna soczewki grawita-
cyjnej, 408

okultacja, 357
oscylacje nieradialne, 383

paradoks Kuipera, 366
paralaksa roczna, 152, 153
parametr zderzenia, 405
parsek, 152
pas niestabilnósci pulsacyjnej, 388
pasmo fotometryczne, 119
pociemnienie

brzegowe, 110
grawitacyjne, 365

poczerwienienie miȩdzygwiazdowe,
126, 128, 131, 132, 140

podkarły, 179
podsystem

płaski, 180, 182, 191
sferyczny, 180

pojásnienie brzegowe, 110
polary, 373
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pósrednie, 374
poprawka bolometryczna, 159, 160,

162–164
populacje gwiazd, 206, 301, 392, 396
poszerzenie linii

dopplerowskie, 70
przybliżenie statystyczne, 71, 73
przybliżenie zderzeniowe, 71, 72

prawo
Avogadro, 33
Kirchhoffa, 17, 97
Plancka, 20, 36, 93, 111, 124
przesuniȩ́c Wiena, 22
Stefana–Boltzmanna, 23

procesy
swobodno–swobodne, 94
zwia̧zano–swobodne, 85
zwia̧zano–zwia̧zane, 58

promién
Einsteina, 408
grawitacyjny, 408

profil
Dopplera, 71, 75, 76
Lorentza, 62, 66, 72, 75, 76
naturalny, 70, 75
P Cygni, 204, 238, 241
Voigta, 74, 76, 77

progresja Hertzsprunga, 394
promién

Einsteina, 408
grawitacyjny, 408
Schwarzschilda, 339

protogwiazda, 291, 293
przej́sciowe źródła rentgenowskie, 375
przekrój czynny, 11, 62, 72, 74, 87

jonizacji, 90, 93
przemiana politropowa, 25
przybliżenie

dyfuzyjne, 280, 281
Rayleigha–Jeansa, 20

Wiena, 21
pulsacje nieradialne, 383
pulsacje radialne, 383
punkty Lagrange’a, 354
pȩd Fermiego, 46, 47
płaszczyzna Galaktyki, 182, 183, 206

ramiona spiralne, 182
rozkład

Boltzmanna, 28, 60, 111
Maxwella, 30, 36, 38, 45, 70, 72,

111
rozpraszanie

Comptona, 102, 103
Rayleigha, 104
Thompsona, 101

równanie
barometryczne, 182
pulsacyjne, 379, 381
równowagi hydrostatycznej, 284,

315
soczewki grawitacyjnej, 407, 414
stanu, 24, 44, 47–50, 52, 286, 288,

315
transportu promieniowania, 10, 62,

69, 77, 108, 109, 279
równowaga

hydrostatyczna, 252, 294, 302, 305
promienista, 306
termiczna, 257
termodynamiczna, 36, 38, 58, 60,

77, 87, 93, 111, 112
lokalna, 111

różnica barwy, 131, 141

siła oscylatora, 67, 68, 70, 82, 87
skala

dynamiczna, 291, 301
ja̧drowa, 294, 301, 304
Kelvina–Helmholtza, 257
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termiczna, 257, 291, 293, 294, 301
stała

pulsacji, 381
słoneczna, 162

stopién jonizacji, 53, 55
strumién promieniowania, 5, 112

integralny, 117
monochromatyczny, 117

superjonizacja, 200
system fotometryczny

miȩdzynarodowy, 121
szésciobarwny, 121
UBV Johnsona, 123, 131
uvby Strømgrena, 128, 139, 140,

142
wielobarwny, 123, 127, 160

szerokósć linii
naturalna, 63, 65, 71
równowȧzna, 68, 79, 81, 82

średni ciȩ̇zar cza̧steczkowy, 42
średnice ka̧towe gwiazd, 154–156, 159
świeca standardowa, 312

temperatura
barwna, 38
efektywna, 37, 112, 123, 136, 140,

159, 160, 163, 292
jasnósciowa, 38
jonizacji, 38, 195
kinetyczna, 38, 82, 112
wzbudzenia, 38, 80, 82

test pulsacyjny Baadego–Wesselinka,
394

tranzyt, 356
turbulencja atmosferyczna (seeing),

154, 156
twierdzenie Vogta–Russella, 296

ujemny jon wodorowy, 90–92
układy

bliskie kontaktu, 356
kontaktowe, 356
kontaktowe niskotemperaturowe,

356
półrozdzielone, 356
rozdzielone, 355

warstwa czȩ́sciowej jonizacji, 57, 388
wodoru, 113

Wesenheit index, 131
wiatr

gwiazdowy, 190, 192, 200, 241,
246–248, 250

słoneczny, 250
widma otoczkowe, 201
wielkość gwiazdowa, 117
wiriał Clausiusa, 253, 290, 304
wskaźnik barwy, 120, 131, 133, 160

β Crawforda, 139, 142
wskaźnik istotnósci, 131
współczynnik

absorpcji, 16, 58, 59, 62, 66, 68, 74,
75, 77, 81, 87, 89, 91, 92, 296

ekstynkcji, 11, 12, 14, 16, 112, 241,
278, 279, 288

emisji, 12, 16, 58, 94, 96, 112
jonizacji, 35
nieprzezroczystósci, 281, 284, 295,

296
Rosselanda, 281, 386, 402

współczynniki Einsteina, 58, 63, 66
wykładnik politropy, 25
wzmocnienie mikrosoczewki grawita-

cyjnej, 409

zakaz Pauliego, 44, 45
zalėznósć okres-barwa-jasność, 382
zasada szczegółowego zrównoważenia,

91, 93
zgrubienie centralne, 181, 183


