Przewodnik po fotometrii CDD — AAVSO

Dodatek B: Jak i dlaczego gwiazdy swiecg?

Zarowno ilos¢ Swiatla generowanego i spektrum beda zalezaty od wtasciwosci fizycznych zrédta. Widmo
Swiatla gwiazd jest na ogdt bardzo ztozone, ale od strony fizycznej mozemy wyrézni¢ dwa gtéwne procesy:
emisje ciagla, emisje liniowa i absorpcje.

Emisjia ciggla to proces fizyczny, ktory emituje fotony o szerokiej gamie dtugosci fal. Przyktadem
jest tutaj widmo Swiatta, ktére mozna zobaczy¢ przez pryzmat obserwujac $wiatlo stoneczne — mozna
zobaczy¢ kilka pasm w kolorze czerwonym, pomaranczowym, z6ttym, niebieskim, indygo i fioletowym.
Wszystkie te kolory sq obecne w Swietle stonecznym w tym samym czasie, ale nie wida¢ ich pojedynczo—
Stornice po prostu jest biate.

Promieniowanie ciata doskonale czarnego.

Specjalnym rodzajem emisji ciggltej jest promieniowanie ciata doskonale czarnego, emitowane przez wszyst-
kie obiekty, wszelkie przedmioty o temperaturze wyzszej od zera absolutnego. Ilo$¢ Swiatla i rozklad fal
w widmie promieniowania ciata doskonale czarnego zaleza tylko od jednego parametru: temperatury. Jesli
gwiazda jest bardziej goraca niz inna to: (1) bedzie emitowac wiecej Swiatla oraz (2) spektrum przesuniete
bedzie w kierunku krétszych dtugosci fal. Jesli masz dwie gwiazdy, ktérych rozmiary fizyczne sg takie
same i sa w tej samej odleglosci od nas, ale jedna ma temperature 10 000 K, a druga 5000 K, to ta cie-
plejsza bedzie jasniejsza (wiecej Swiatta) i bardziej niebieskia (wiecej emisji dla krétszych dhugosci fali).
W ten sposéb mozna wykorzysta¢ Swiatto gwiazd, aby zmierzy¢ ich temperature bez dotykania — sprytna
sztuczka! Rownania opisujace promieniowanie ciata doskonale czarnego zostaly opracowane przez Maxa
Plancka na poczatku 20 wieku i bedziesz czesto spotykat sie z terminem promieniowanie Plancka odno-
$nie promieniowania ciata doskonale czarnego.

Istnieje kilka poje¢ zwigzanych z promieniowaniem ciata doskonale czarnego, ktére sq bardzo przy-
datne w astrofizyce. Po pierwsze, prawo Wiena, na podstawie ktérego mozemy obliczy¢ dtugos¢ fali, przy
ktorej ciato doskonale czarne emituje najwiecej Swiatla (czyli szczyt spektrum):

A, =b/T

gdzie A to dtugosc¢ fali, T-temperatura CDC (ciata doskonale czarnego), a b jest stala (znang jako stata
Wiena). Mozna ja uzyska¢ korzystajac z rownania na CDC i okre$lajac, gdzie krzywa jest w punkcie
maksymalnym: okres$lasz temperature i dtugos¢ fali, przy ktorej pochodna jest réwna zero. Jest to bardzo
przydatne rownanie, poniewaz pozwala w przyblizeniu oszacowa¢ temperature dowolnego obiektu podob-
nego do CDC, poprzez ustalenie szczytu wykresu jego widma. Wiele gwiazd zachowuja sie tak podobnie
do ciata doskonale czarnego, ze jest to proste do zmierzenia; ale zawodzi dla gwiazd, ktére majq silng
absorpcje atomowa lub molekularna i ich spektra r6znig sie od CDC. (Zdarza sie to czesto dla gwiazd typu
M, ktoérych spektra ,,szczytuja w bliskiej podczerwieni).
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Kolejnym powigzanym réwnaniem jest Prawo Stefana-Boltzmanna, ktére pokazuje prosta zaleznosc¢
pomiedzy strumieniem energii wypromieniowanym z jednostki powierzchni ciata doskonale czarnego
1 jego temperaturg:

f,, =0T

gdzie f to catkowity strumien energii na jednostke powierzchni, T — temperatura, a o jest stata (stata
Stefana-Boltzmanna). Im goretszy CDC, tym wiecej promieniuje energii. To prowadzi do innej cieka-
wej konkluzji. Mozna fotometrycznie lub spektroskopowo oszacowac efektywna temperature gwiazdy.
Catkowita jasnos¢ (Swiatto emitowane we wszystkich kierunkach) przez CDC wynosi dokladnie f, ; razy
catkowita powierzchnia: 4nR?2. Potaczenie tych dwoch rownan daje ponizszy wzor:

L,, = 4nR%0T*

Mamy tutaj kilka potencjalnie interesujacych wielko$ci: jasnos¢ (ktéra moze by¢ powiazana z odlegto-
$cig do gwiazdy) i promien gwiazdy. To wszystko jest wazne z astrofizycznego punktu widzenia; jasno$¢
gwiazdy jest proporcjonalna zaréwno do jej skutecznej emperatury i promienia. Typy spektralne obejmuja
réwniez klasy jasnosci od kartéw do nadolbrzymoéw. Gwiazda moze mie¢ efektywna temperature 4000 K,
ale bedzie ogromna roznica w jasnosci w zaleznosci od tego, czy jest kartem, czy nadolbrzymem.

Emisja liniowa i absorpcja

Emisja liniowa i absorpcja to dwa zjawiska spowodowane przez ten sam proces fizyczny—emisje lub
absorpcje pojedynczych fotonéw przez atomy. Atomy skladaja sie z jader (protondéw i neutrondéw) otoczo-
nych przez elektrony posiadajace bardzo specyficzne orbity. Orbity te odpowiadajq okreslonym poziomom
energetycznym. Jezeli elektron przechodzi z wyzszego poziomu energetycznego na nizszy, to uwalnia
energie w postaci fotonu. Poniewaz dtugos¢ fali odpowiada energii, to przejscia elektron6w generujq okre-
Slong dtugosc fali Swiatta. Te dtugosci fal-lub kombinacje dtugosci fal—sq specyficzne dla kazdego rodzaju
atomu. Jesli pobudzimy prébke wodoru (powiedzmy w tubie fluorescencyjnej), to bedzie ona emitowata
Swiatlo w kilku dyskretnych diugoscich fal odpowiadajacych poziomom energetycznym elektronow
w atomie wodoru. Podobnie z probkami azotu, sodu lub neonu (wszystkie powszechne w swietléwkach)—
daja one rozne widma (To wlasnie dlatego ,,neony” $wiecq roznymi kolorami. Uzywaja réznych gazdéw).

Odwrotnoscia emisji jest absorpcja: jesli wezmiemy foton o odpowiedniej dlugosci fali, aby pobudzic¢
atom, ktéry ma mozliwos¢ przejscia elektronéw na wyzszy poziom, to atom ten zaabsorbuje foton. Jesli
zestawimy zrodto emisji ciagtej (np fotosfery gwiazd) wraz z jakim$ pierwiastkiem, ktéry moze absorbo-
wac energie (jak woddr, wapn, zelazo i inne), to spektrum gwiazdy bedzie wygladac¢ jak spektrum CDC
ze zredukowanymi lub brakujacymi niektérymi dtugosciami fal. W spektrum gwiazd zobaczymy przede
wszystkim kontynuum widma S$wiatla, ale z ciemnymi pasmami wystepujacymi wzdtuz osi dyspersji.
Wielko$¢ absorpcji uzalezniona jest od wielu czynnikéw, w tym mnogosci réznych rodzajéw atoméw
i czasteczek i od temperatury gwiazdy. Gwiazdy typu A okres$lone sq jako posiadajace najsilniejsze linie
absorpcji w pasmie wodoru. Jako inny przyk}ad, absorpcja molekularna w chtodnych gwiazdach typu M,
zalezy od tego, czy gwiazda jest bogatsza w tlen czy wegiel.

Astrofizyka promieniowania i transportu promieniowania jest bardzo ztozona. Wiele z tego, co zostato
omowione powyzej zostato wylozone jeszcze przed ztotg erg mechaniki kwantowej przez zyjacego w XIX
wieku fizyka Gustava Kirchhoffa i zostalo podsumowane pod postacia trzech praw promieniowania
Kirchhoffa:

1. Gorace, state (lub optycznie geste) obiekty emitujg widmo ciagte.

2. Goracy optycznie rzadki gaz emituje $wiatto o nieciggtej dtugosci fali charakterystycznej sktadu
chemicznego gazow.

3. Spektrum ciagte przechodzace przez chtodny, optycznie rzadki gaz, pokaze linie absorpcyjne cha-
rakterystyczne dla sktadu chemicznego gazu (przy identycznych diugosciach fal linii emisyjnych,
ktore pojawiaja sie, gdy gaz jest goracy).
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Kirchhoff przedstawit te zasady w XIX wieku, zanim jeszcze zasady fizyki atomowe]j i mechaniki
kwantowe]j zostaly zrozumiane. Ale dla wielu przypadkéw w astronomii gwiazd zmiennych zasady te
opisuja wyczerpujaco wszystko co zobaczysz, a modele matematyczne dotyczace tego jak powstaje Swiatto
i jak rozchodzi sie w uktadzie fizycznym sa zakorzenione w prawach Kirchhoffa.

Niniejsza instrukcja nie obejmuje analizy spektralnej, ale jest mozliwe aby wykorzysta¢ obserwacje
i pomiar linii spektralnych, aby pozna¢ sk}ad chemiczny gwiazdy. Pomiar linii atomowych w laboratorium
byt i nadal jest gtéwnym polem do dziatania w astrofizyce laboratoryjnej. Linie absorpcji i emisji zmieniaja
swoj wyglad w skomplikowany sposéb w zaleznos$ci od sktadu plazmy, temperatury (i rozktad temperatur
kiedy patrzymy przez rzadki gaz) oraz ci$nienia. Niektdre linie i grupy linii sq tak silne i wyrazne, ze stuza
one jako wzorzec dla catej ,,metalowej r6znosci” (tj wszystkiego z wyjatkiem wodoru i helu). W niekto-
rych przypadkach sa one tak silne, Ze moga by¢ wykryte w Swietle szerokopasmowym, a zatem moze by¢
tatwiej wykryta w fotometrii (filtrowanej) niz spektroskopii.

Inne procesy

Istnieja réwniez inne Zrodia promieniowania, takie jak pola magnetyczne (szczeg6lnie w przypadku
aktywnych gwiazd, ktére generuja promieniowanie rentgenowskie), reakcje jadrowe irozpadu promie-
niotworczego (ktére ,,napedzaja” wnetrza gwiazd i sa odpowiedzialne za energie, ktéra zasila supernowe
w ich ewolucji). Wiele gwiazd zmiennych ma wiele Zrédet promieniowania i pochtaniania. Jako przykitad,
gwiazdy UV Ceti—-mlode karly o matej masie wlasnej, gwiazdy typu M, zazwyczaj bardzo chtodne. Obiekty
te sa na ogdt bardzo stabe, poniewaz ich temperatury oznaczaja, ze emituja one stosunkowo niewielka ilos¢
Swiatla, przede wszystkim w czerwieni i podczerwieni. Jednak mogq one, w krotkich seriach, emitowac
réwniez ogromne iloSci Swiatta niebieskiego, ultrafioletowego, promieniowania rentgenowskiego, a nawet
gamma z powodu sprzezen magnetycznych w ich atmosferach analogicznych do rozbtyskéw stonecznych.
Gwiazdy te $wiecg bardzo stabo na niebiesko, wiec gdy rozbtysng, moga mie¢ ogromne amplitudy w kie-
runku Swiatla niebieskiego, ale stosunkowo niewielkie w kolorze czerwonym. Jasny rozbtysk moze mie¢
amplitude 3—4 mag w B-band, ale o wiele mniej niz 1 mag w R- lub I-band.

Fizyka promieniowania jest jednym z pierwszych kurséw dla studentéw astronomii. Podczas gdy
jej znajomos¢ nie jest to konieczna w astronomii obserwacyjnej, to moze dostarczy¢ pewien wglad w to,
co obserwujesz. Szczegdlnie przydatng ksiazka na ten temat jest ,,Radiative Processes in Astrophysics”
George’a Rybickiego i Alana Lightmana. Szczeg6towe odniesienie do linii spektralnych i widm gwiazd
znajdziemy w ,,The Observation and Analysis of Stellar Photospheres” Davida Graya.

52



