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Rozdziat 1

Uwagi ogolne o wykladzie

dwie czgci: przeglad technik obserwacyjnych (teleskopy, detgkfotometria, spektroskopia,
polarymetria, interferometria); podstawowe parametrgevtvacyjne gwiazd (jasBo, tempe-
ratura, promi@, masa, rotacja, pole magnetyczne)

literatura do wyktadu:

1. LENA P., LEBRUN F. | MIGNARD F. 1998.0bservational Astrophysics

N

MCLEAN I.S. 1997 .Electronic Imaging in Astronomy
3. KITCHIN C.R. 1998 Astrophysical Techniques
4. BOoHM-VITENSE, E. 1989.Introduction to Stellar Astrophysics

ksiazki te sa trudno dostepne, trzeba opéesa o notatki z wyktadu

zaliczenie w formie egzaminu ustnego



Rozdziat 2

Metody badawcze astronomi

‘ Pasywne (obserwacje) i aktywne (eksperyme‘nty)

2.1 Obserwacje

e Obserwacja to bierny akt pomiaru
(nie mamy wptywu na warunki jego dokonania).

e Badamy obiekty ewoluujace w czasie
(zmienna niezalea w obserwacjach jest wiec czas)

2.1.1 Zrédka informacji o Wszechswiecie
Promieniowanie elektromagnetyczne
e podstawowe zrodto informacji
e jego widmo obejmuje promieniowanie gamma, X, ultrafiolegmieniowanie widzialne, pod-
czerwieh, mikrofale i fale radiowe (rysunek)
Czastki materialne
e meteoryty

— drobiny skalne, spadajace na powierzchnie Ziemi
— rozmiary od utamkow milimetra do metrow

— mozemy je badaw laboratoriach
e promienie kosmiczne

— elektrony i jadra atomowe (od protonu do jadetaza)
— pochodza ze Sfrca . . .
— ...lub z wysoko energetycznych proceséw w Galaktyce (nfousktly supernowych)



— po napotkaniu atmosfery Ziemi generuja cata game wigrrozastek elementarnych
— dlatego: pierwotne i wtérne promienie kosmicznym

Neutrina
e znamy ich obecnie s&e (elektronowe, mionowe i tau oraz odpowiednie anty-ddpast
e niedawno odkrytoze posiadaja mase

e nie posiadaja tadunku, niezwykle stabo oddziatuja z meig tatwdscia przenikaja przez Zie-
mie)

e pozwalaja ,zajrz€” w gfab bardzo gestych, nieprzezroczystych dla fotoobazarow (wnetrza
gwiazd, jadra galaktyk)

e obserwowano neutrina z wnetrza 8éa oraz z wybuchu supernowej 1987a w Wielkim Obtoku
Magellana

e detektorem neutrin sa olbrzymie zbiorniki cieczy, umezsme gteboko pod ziemia, by ochro-
nic je przed promieniowaniem kosmicznym

e dwa sposoby detekcji: promienowanie Czerenkowa (relaywzne elektrony), reakcje ja-
drowe (np. zamiana atomow chloru w argon)

e Super Kamiokande, zbiornik 50 tys ton wody w starej kopdlkm pod ziemia, promieniowa-
nie Czerenkowa

e IceCube Neutrino Detector (Antarktyda; otwory w lodzie ghgbokaciach 1450-2450 m roz-
mieszczone fotomramiki, prom. Czerenkowa)
Fale grawitacyjne

e zmienne w czasie natenie pola grawitacyjnego, rozchodzace sie w przestzenedkdécia
Swiatta

e bardzo stabo oddziatywuje z materia, nreowiec dochodzi ze srodka nieprzezroczystych dla
prom. e.m. obszaréw

e nie ma jeszcze niezbitych dowoddw ich istnienia;
dowdd péredni: pulsar PSR B1913+16 w uktadzie podwdjnym (NobeB)99

e zrodtem moga by masywne gwiazdy podwojne, pulsary, czarne dziury, gwiazdzasie ko-
lapsu grawitacyjnego w stadium supernowej

e historycznie pierwszym detektorem byt masywny cylindehtsdzony do kilku Kelwinow,
ktérego rozmiary kontrolowaty piezoelektryczne sensory;

e obecnie interferometry naziemne:

— LIGO (USA), ramiona 4 km



— VIRGO (Francja/Wiochy), ramiona 3 km
— TAMA300 (Japonia), ramiona 300 m

e interferometr kosmiczny: LISA (Laser Interferometer Sp@mntenna), 3 sondy w wierzchot-
kach tréjkata réwnobocznego, ranfie< 106 km



Rysunek 2.1: Orbital decay of PSR B1913+16. The data pandisate the observed change in the
epoch of periastron with date while the parabola illuss#te theoretically expected change in epoch
for a system emitting gravitational radiation, accordinggeneral relativity. (Weisberg and Taylor,
2004)

Nonthermal Universe

Udziat Polski w H.E.S.S. (Namibia).

2.1.2 Eksperymenty

Aktywne metody obserwaciji, zldone do typowego eksperymentu fizycznego.

e sondy badaja powierzchnie planet i otaczajaca je pizast
(zdjecia, sktad chemiczny atmosfer i powierzchni, polagnmetyczne, strumienie plazmy w
przestrzeni miedzyplanetarnej)

e pomiar odlegt&ci do ciat uktadu planetarnego za pomoca fal radiowych
(odlegtasci do planet, okres rotacji wokot osi Wenus, ksztatt plaitgprzelatujacych w polti
Ziemi)

e pomiar odlegt§ci do Ksigyca dalmierzem laserowym
(odbtysnik — tzw. cube corner — pozostawita na powierzchni Kgia zatoga Apollo), doktad-
nost kilku metréw; satelitarny (nie kskycowy) dalmierz laserowy znajduje sie w Borowcu
k. Kérnika



2.2 Sposoby odbioru i analizy informacji

Ograniczamy sie do promieniowania elektromagnetyczngdw ciagle jeszcze stanowi ono pod-
stawe obserwacji astronomicznych.
2.2.1 Cechy promieniowania e-m.

e kierunek E x H)

e oSwietlenie (moc na jednostke powierzchni)

e rozktad swietlenia w dtugéci fali (widmo)

e polaryzacja (drgania w jednej ptaszczyznie, p. kotowa)

e spojnace (stata ranica faz ciagéw falowych)

2.2.2 Skiadniki systemu obserwacyjnego

e kolektor
(zbiera promieniowanie z wigkszej powierzchni, zwigigz Gwietlenie detektora; czestazte
wytwarza na detektorze obraz obserwowanego obiektu)

e analizator
(pozwala modyfikowawtasndéci promieniowana, zebranego przez kolektor, zanim pauime
na detektor; analizatorem @ byc np. filtr, siatka dyfrakcyjna, polaryzator, interferomet

e detektor
(wykrywa padajace mapromieniowanie, na ogot mierzaéwietlenie)

2.2.3 Detektory

e réznia sie w zalendsci od zakresu fal

e Wysoko-energetyczne fale gamma i Roentgena
oddziatywuja bezpsrednio z jadrami atomowymi; do ich detekcziywa sie detektoréw stoso-
wanych w fizyce jadrowej (liczniki Geigera, scyntylacy,késze jadrowe)

o fale widzialne i podczerwone
oddziatywuja z atomami i czasteczkami, wzbudzajacgdzjonizujac

e mikrofale i fale radiowe
wzbudzaja prady w przewodnikach, na ktére padaja

e dokitadniej oméwimy zakres optyczny, w ktérym detektoryedizisie na termiczne i kwantowe



Detektory kwantowe

padajace fotony oddziatywuja z elektronami detektora

mozna woéwczas zliczapojawiajace sie, wzbudzone elektrony (co daje nam dygyirowy)
albo sumowa je w czasie trwania ekspozycji i zamieiaa sygnat analogowy (np. naamnie
pradu, zaczernienie kliszy)

przyktady: siatkbwka oka, klisza fotograficzna, fotoranik, CCD

Detektory termiczne

padajace fotony powoduja wzrost temperatury detekepaywodowany pochtonigciem ich ener-
gii.
wada: dzo mniej czute i wolniejsze w reakcji na bodziea nietektory kwantowe

zaleta: maliwost detekcji promieniowania ze znacznie szerszego zakrego&ti fali
(zarbwno promieniowanie gamma, jak i mikrofale moga de@dzt do wzrostu temperatury
powierzchni, na ktora padaja)

przykiady:

— termopary (dziataja w oparciu o efekt termoelektryczny)
— bolometry (wykorzystuja zalmast oporu metalu od temperatury).

2.2.4 Siatkéwka oka

zawiera dwa zestaw§wiattoczutych komoérek: czopki i preciki
czopki sa ok. 100 razy mniej czuteznpreciki, reaguja jednak na banggiatta

czopki sa dao gestsze w centrum siatkOdwki — zageszczenie precikgstgpuje na jej obrze-
zach

Fakt ten znany jest obserwatorom, ktérzy — chcac dojstabe obiekty — patrza na nie katem oka.
Woéwczasswiatto szukanej gwiazdy czy mgtawicy pada na te rejonykéiaki, gdzie wystepuje
zageszczenie precikow i jej dostzamie jest tatwiejsze. Technike te zwie sie zerkaniem.

preciki i czopki zawierajgwiattoczute pigmenty: rodopsyne (preciki) i jodopeyiezopki)

padajace fotony prowadza do ich rozpadu, co z kolei poyeodmiane potencjatu elektrycz-
nego catej komorki i wystanie impulsu do mézgu poprzez zaige z nia widkno nerwowe

po chwili pigment rekombinuje i komdrka znowu gotowa jestdddekcji fotonu

w jasnymSwietle wigksza cZ&E rodopsyna w precikach ulega rozpadowi i proces widzenia
zachodzi dzieki czopkom

noca czut&t czopkow jest zbyt mata i widzimy dzieki precikom



proces przetaczania siatkowki z widzenia czopkami na @néz precikami nazywamy adap-
tacja oka; w umieszczonym w ciensmach oku zachodzi on w petni w ciagu ok. godziny,
jednak mae byt nieco przyspieszony poprzez wtaczenie stabego, czagméwietlenia

zakres czutsci siatkdwki obejmuje diugszi fal od 400 do 700 nm, przy czym maksimum
czutcsci precikéw przypada na fale 510 nm, a czopkéw na 550 nm

Ta rénica jest przyczyna wystepowania efektu Purkinieg8li $eciemndci obserwujemy dwa
Swiatta, niebieskie i czerwone, ktére wydaja sie nara jggdnakowo jasne, a nastepnie spogla-
damy na nie w trakcie ich oddalania, gdy ich jashwidoma maleje, wéwczas w pewnej chwili
zauwaymy, ze Swiatto niebieskie jest fmiejsze od czerwonego. Jest to spowodowane zwigk-
szona czutscia precikdw na promienie o krotszej dhago fali. W trakcie oddalanigwiatet
siatkdwka stopniowo przelacza sie z widzenia za pomoclkeav, na widzenie przy pomocy
precikéw i ch@ dostrzegamy jeszcze ban8wiatet, w poréwnaniu ich jassoi decydujaca role
zaczynaja odgryw@apreciki.

2.2.5 Klisza fotograficzna

w astronomii wykorzystuje sie zwykle klisze szklane, narikth — w warstwiezelatyny —
zawieszone sa krysztaty jednego z halogenkow srebra,romédk srebra, AgBr

padajacy na krysztat foton wzbudza elektron i przenosigpaksma przewodnictwa, pozosta-
wiajac dodatnio natadowana dziurg

uwolniony elektron d&t szybko zostaje unieruchomiony przez defekt krystalidzmyz zanie-
czyszczenie chemiczne i przyciaga dodatnio natadowamngnebra, zobojetniajac go

powstaty atom srebra unieruchamia teraz kolejne wzbudelehérony z pasma przewodnictwa,
a te neutralizuja nastepne jony srebra; w ten sposob wamka#atkowego, pojedynczego atomu
srebra zaczyna sie tworzych skupisko

wywotanie kliszy prowadzi do zwielokrotnienia (rzedo® razy) ilosci atoméw srebra w krysz-
tatach halogenku take niewidoczny poczatkowo obraz ujawnia sig; w miejscgdaie padato
promieniowanie, wystepuje teraz pochtaniajgegatto srebro, w otoczeniu ktérego klisza jest
nadal przezroczysta; otrzymany obraz jest negatywem

czutost spektralna kliszy jest ograniczona do fal niebieskiclitajac specjalne barwniki, moa
ten zakres poszerzywytwarzajac np. klisze o zakresie czsgoludzkiego oka

charakterystyka kliszy: zat@dst zaczernienia od&wietlenia (rysunek); c&g liniowa krzy-
wej jest niezbyt dtuga, stad niewielki zakres dynamiczhigzy (wystepuje te grozny efekt
solaryzacji)

wydajnac kliszy rzadko przekracza 1-2 procent



Fotopowielacz
e dziata w oparciu o efekt fotoelektryczny zewnetrzny
e zbudowany z umieszczonych w i elektrod, oddzielonych szeregiem dynod (rysunek)
e zalety: szeroki zakres liniovéei i dost wysoka wydajnst kwantowa (10-30 procent)

e wady: maliwost pomiaru jasnsci tylko jednego zrédtawiatta na raz

CCD

e dziata w oparciu o efekt fotoelektryczny wewnetrzny — gada na ptytke potprzewodnika
(krzem) fotony przenosza elektrony z pasma walencyjnegpasma przewodnictwa (wystar-
czy do tego mniejsza il energii nz w zjawisku fotoelektrycznym zewnetrznym, dlatego mak-
simum czut&ci CCD przypada na podczenie

e CCD produkuje sie w formie ptytki krzemowej, na ktorej n&pgie elektrody, oddzielajace
pojedynczeswiattoczute piksele (rysunek)

e W kazdym pikselu potaone obok elektrody powoduja powstanie dodatniej studtemcjatu,
w ktérej gromadza sie ruchome elektrony przewodnictwehwadzone przez padajace fotony

e po zakaczeniu ekspozycji nastepuje odczyt mozaiki — cykliczmeany potencjatu elektrod
powoduja przesuwanie tadunkéw pikseli w kolumnach w sgrkalumny odczytujacej (rysu-
nek); z kolumny odczytujacej tadunki trafiaja na opormpkwodujac powstanie na nim napie-
cia, ktore jest rejestrowane i zamieniane na sygnat cyfrédyy trafia do komputera

e zaleta CCD jest bardzo wysoka wydagadkwantowa (40-90 procent) oraz mliwoSst rejestra-
cji dwuwymiarowego obrazu (tak, jak klisza)

2.2.6 Kolektory

Tradycyjnie nazywa sig je teleskopami.

Refraktory

e wykorzystuja zjawisko zatamania (refrakcji) fali e.m. gr@anicy grodkow; stosowane w zasa-
dzie jedynie w zakresie optycznym

e W charakterze obiektywéw teleskopOw stosuje sie soczewkdukte; w ognisku soczewki
umieszcza sie detektor poprzedzony analizatorem

e soczewki posiadaja dwie zasadnicze wady: aberracjgcfiea i chromatyczna

e aberracja sferyczna: promienie réwnolegte do osi optyjclewz potazone w r&nej od niej
odlegtdsci, skupiaja sie w itnych miejscach (rysunek)



e aberracje sferyczna koryguje sie produkujac soczewkiorych promié krzywizny powierzchni
po stronie obrazu jest 3 razy wiekszy mio stronie obiektu; tworzy sie ta& obiektywy wielo-
soczewkowe

e aberracja chromatyczna: promienie @mgch dtug&ciach fali maja inne wspétczynniki za-
tamania w szkle i skupiaja sie wzdych punktach, dajac efekt kolorowych obwdédek wokét
obserwowanych obiektow (rysunek)

e a. chromatyczna koryguje sie tworzac obiektywy dwusedowe, z 2 gatunkow szkia (cron
i flint), zwane achromatami; otrzymujemy wowczas catkewkbrekcje dla jednej diugai
fali (np. barwyzéttej); w apochromatach stosuje sie uktady 3 soczewgrcdabrazy bez a.
chromatycznej dla wiekszego zakresu disgdal

e najwiekszy refraktor ma obiektyw &rednicy 1 metra i znajduje sie w Obserwatorium Yerkesa
w USA

e wiekszych sie nie buduje gdytrudno stworzg duze soczewki pozbawione wewnetrznych wad
szkta; ponadto dze soczewki ulegaja deformacijii pod wtasnymzzigem i pochtaniaja dio
Swiatta

Reflektory

e wykorzystuja zjawisko odbici@wiatta (nie myle z rozpraszaniem ktére wystepuje, gdy nie-
réwnasci powierzchni sa poréwnywalne lub wieksze od disgjdali — lustro odbija, papier
rozprasza)

¢ odbicieSwiatta nie zaley od dtugdci fali — reflektory nie maja aberracji chromatycznej

e zwierciadto sferyczne wykazuje aberracje sferycznazmaga usunastosujac zwierciadto pa-
raboidalne

e zwierciadto paraboloidalne (w skrocie: paraboliczne) aalje aberracje zwana koma — gwiazdki
lezace poza osia optyczna maja wyglad komet (jasne pkinkavarkoczami)

e reflektory mana stosow@do obserwaciji w szerokim zakresie widma: od fal centynvead,
do ultrafioletu

e fale X z tatwdscia przenikaja przez zwierciadta, gdigh dtug&t jest mniejsza od odlegdai
miedzy atomami warstwy odbijajacego metalu; zma jednak wykorzystazjawisko odbicia
przy katach padania bliskich°, konstruujac specjalne zwierciadta (rysunek)

o fale radiowe sa na tyle ditugiee paraboidalne czasze radioteleskopu mogaiytozone me-
talowa siatka o oczkach mniejszych od dtggofali; nie dotyczy to mikrofal, ktérych czasze
musza bg bliskie ksztattowi paraboloidy z doktadscia utamka milimetra

¢ fale radiowe o dtugsci metrowej obserwuje sie przy pomocy dipoli, umieszchnya planie
krzyza



2.3 Wptyw atmosfery na fale elektromagnetyczne

2.3.1 Ekstynkcja (ostabienie energii fal e-m)

Zwiazana z wystepowaniem 2 procesow: absorbcji i rozanais.

Absorbcja

e pochtanianie fal przez czasteczki i atomy (prowadzi doaanmpoziomow energetycznych: ro-
tacyjnych i wibracyjnych czasteczek, przeskoku elekirenv atomach, jonizacji atomow)

e powoduje wystepowanie tzw. okien atmosferycznych: aptego (zakres widzialny, od 400 nm
do 1000 nm), podczerwonego oraz radiowego

Rozpraszanie

e zmiana kierunku i czestotliviei fal w wyniku oddziatywania z czasteczkami powietrza
e 0go0lne prawo rozpraszania (prawo Mie):
Ky~ A ¢
gdziel < a <4

e o = (0 —rozpraszanie na swobodnych elektronach (nieselektywoenpsonowskie)

a = 4 —rozpraszanie na czasteczkach i atomach (selektywneighid)

a = 1 —rozpraszanie na czastkach pytu porownywalnygh z
e o = 0 —na czastkach srednicach dzo wiekszych od\ (rozpraszanie nieselektywne).

w atmosferze dominuje rozpraszanie na czasteczkach freajiepisane prawem Rayleigh’a

dlaczego w dzig niebo jest niebieskie?

Dtugost Swiatta czerwonega... = 650 nm, niebieskiega\,, = 450 nm, A1 /A1 =
4.3; wrozproszonym przez atmosfere promieniowaniuh8&znajduje sig ok. cztery
razy wiecej fotonéw niebieskich niczerwonych

dlaczego wschodzace badz zachodzacac®gest czerwone?

Gdy Stace jest nisko nad horyzontem, jego promienie przebiegaggznie dha-
sza droge w atmosferzezio ma miejsce w ciagu dnia take nie tylko promienie
niebieskie, ale rowniezotte ulegaja rozproszeniu na boki; pozostaja promipoie
maraiczowe i czerwone i one nadaja kolor Géui



2.3.2 Refrakcja (zmiana kierunku promieniowania)

Dyspersja predi&ri fali e-m wpadajacej w atmosfer, spowodowana wzrostgmgstéci, prowadzi
do zmiany jej kierunku (rysunek);

e kat zakrzywienia toru promieniowania: = z — 2’; z — pierwotna odlegtst zenitalna, przed
wejsciem w atmosfere;’— obserwowana odlegdd zenitalna, znieksztatcona przez refrakcje
(rysunek)

e W zenicier = 0°, przy horyzoncie: = 35’

o efektem powodowanym refrakcja jest opéznienie momeatthadu Staca i znieksztatcenie
jego tarczy w pobku horyzontu

W ciagu dnia tarcza stoneczna ma ksztatt okregu, natdmigsoblizu horyzontu,
gdy nasila sige zjawisko zatamania w gestych warstwachosfeny, tarcza sfaca
ulega sptaszczeniu i przypomina znieksztatcona elipse.

2.3.3 Efekty krotkookresowe: scyntylacja i seeing

Fluktuacje parametréw atmosfery (temperaturgn@nia, wilgotn&ci), zachodza z czestotliwoia
kilkudziesieciu Hertzow i powoduja krotkookresowe znyaekstynkcji i refrakcji:

e scyntylacja: zmiany energii promieniowania (,gwiazdy majga”)

e seeing: zmiany kierunku odbieranego promieniowania (gay skacza”)

2.4 Budowa teleskopow i radioteleskopow

2.4.1 Refraktory

¢ |luneta Galileusza (obiektyw — soczewka wypukita, okular 4esda), daje obrazy proste

luneta Keplera (obiektyw i okular — soczewki wypukie), dajgazy odwrdocone

lornetka teatralna to uktad dwdch lunet Galileusza

lornetka polowa (pryzmatyczna) to uktad dwoch lunet Kegulgaryzmaty zmieniaja tor biegu
promieniswietlnych, lornetka ta daje obrazy proste

do fotografii stosuje sie tzw. astrografy: refraktory, iytth obiektywy zt@one sa z uktadu
wielu soczewek, bedacych ukladem skupiajacym o niéidklaberracjach; daja one dobrej
jakasci obrazy na dezym polu



2.4.2 Reflektory

Obiektywem w wigkszsci reflektoréw jest wkleste zwierciadto paraboliczne;qatbiciu od niego,
dalszy bieg promierwietlnych zaley od rodzaju aytego zwierciadta wtérnego:

ptaskie zwierciadto wtérne, ognisko wyprowadzone w bokug#- teleskop systemu Newtona
(rysunek)

hiperboloidalne (w skrocie: hiperboliczne) zwierciadttdme, ognisko wyprowadzone w tyt
przez otwor w zwierciadle gtownym — teleskop w systemie €gisaina (rysunek)

modyfikacja teleskopu Cassegraina: oba lustra (gtéwnerng)tiperboloidalne, eliminuje to
w znacznym stopniu kome (rysunek)

ognisko Nasmitha (rysunek)

2.4.3 Najwazniejsze parametry teleskopow

Zdolncst zbiorcza: zdolngt do zbierania promieniowania z rego obszaru (zwieksza to
znacznie 8wietlenie detektora); jest to gtdwna kogywynikajaca z zastosowania teleskopu;
zdolndst zbiorcza~ pola powierzchni obiektywu

Zdolncst rozdzielcza: zdolr&e do rozr&niania drobnych szczeg6téw; ograniczona w natu-
ralny sposéb przez dyfrakcfwiatta na brzegu obiektywu, wyza sie wzorem:

p= 1722.% (2.1)

gdzie\ — dhlugast fali, D — Srednica obiektywu

Dla Swiatta widzialnego\ = 550 nm, zatem:
14
p - D’
Dlem], p[']

W praktyce rozdzielcZt teleskopéw optycznych ogranicza seeing (w gérash1”, na nizi-
nachp ~ 3")

Zwigkszanie zdolngci zbiorczej

Trudndsci produkcji pojedynczych zwierciadet ozich (rzedu 10 m§rednicach powodujze
konstruuje sie (na jednym momta) uktady wielu zwierciadet typu plaster miodu lub uktady
kilku sferycznych zwierciadet. Mmna te potaczy kilka teleskopow, ktéryclswiatto sumuje

sie
Zwigkszanie zdolngci rozdzielczej

— Interferometria plamkowa (ekspozycje w czasie milisekdagh obrazy statycznie znie-
ksztatlcone przez atmosfere — ,zamooy seeing” — z ktérych odwrotna transformacja
Fouriera odtwarza sig oryginalny obraz);



— Optyka adaptacyjna (zmiana ksztattu wtérnego zwierciadéaestotliwgcia fluktuaciji
atmosfery i przeciwna do jej wptywu faza)

— Teleskop kosmiczny (poza atmosfera zd&hmzdzielcza ograniczona jedynie dyfrakcja
Swiatta)

2.4.4 \Wybrane teleskopy optyczne i radioteleskopy

e Blizniacze teleskopy Keck I, lI§rednica kadego 10 m, zwierciadta ztone z 36 segmentéw o
ksztatcie szgciokata foremnego). Na szczycie wygastego wulkanu M#esana Hawajach

e Europejski Very Large Telescope (VLT). 4 teleskopy po 8 mdsa Pot@ony na Mount Paranal
w Chile

e HET (Hobby-Eberly Telescope) w Teksasie, 9 m, uproszczonatkukcja (state nachylenie do
pionu, zwiarciadto sferyczne, sagokatne elementy)

e Subaru (teleskop japeki na Mouna Kea, Hawaje), 8 m
e Gemini North (Mouna Kea, Hawaje) i South (Cerro Pachon,&h8 m

e GTC (Gran Telescopio Canarias, La Palma, Wyspy Kanary)jski&m, kopia Keck’a, w budo-
wie

e SALT (South African Large Telescope, kopia HET’a), 10 m,qzoiny w Southerland w RPA,
wspotfinansowany przez UAM w Poznaniu

e LMT (Liquid Mirror Telescope), Universytet w Liege

e Teleskop Kosmiczny Hubble’a (HSTE)rednica zwierciadta 2.4 m, krgna orbicie ok. 400 km
nad Ziemia

e Nieruchomy radioteleskop w Arecibo (Ameryka Pd.§rednicy 300 m

e Sterowalny radioteleskop w Effelsbergu k. Bosngdnica 100 m)

2.4.5 Teleskopy OA UAM

e Teleskop Fotometryczny (0.4 m, Newton, do fotometrii)

e PST (2 lustra 0.5 m, w ogniskaé&wiattowody, taczna apertura 0.7 m, do spektroskopii)

2.5 Budowa i zasada dziatania kamery CCD

2.5.1 Budowa kamery CCD
e Sensor CCD

e Komora CCD (prania lub suchy gaz)



e Uktad chtodzacy komore CCD:

— ciekly azot (LN2), odbierajac ciepto paruje, trzeba dogeg Srednio raz na dobe

— CryoTiger (efekt Joule-Thompsona, taki sam, jak w lodéwksgrgarkowych)

— chtodzenie termoelektryczne (stos Peltiera), wymagaevdhia ciepta (wentylator bez-
posrednio na kamerze lub zewnetrzne chtodzenie cieczowe)

e Uktad elektroniczny odczytu CCD, digitalizacji, transfeto komputera

2.5.2 Sensory CCD

e Frontside, backside illuminated CCDs (frontside: cheaps Isensitive; backside: expensive,
thinned, more sensitive but. . . fringing!)

e Full frame, frame transfer, interline transfer, orthogdrensfer (OTCCD) CCDs

2.5.3 Proces odczytu i digitalizacji

e W trakcie odczytu tadunki z kolejnych pikseli przeptywajaez opornik, powodujac powstanie
napiecia na oporniku (typowa wagoto 2,V/e™)

e na sygnat naklada sie szum odczytu, tzmeadout noisge charakteryzuje sie go podaja¢
(typowa wart&c 5e)

e napiecie jest wielokrotnie wzmacniane

e przetwornik A/D zamienia je na sygnat cyfrowy, zgodnie zeogmozdzielcz8cia; na ogoét
stosuje sie przetworniki 16-to bitowe, dzielace zakyaggstu (typowa wartst: 10V) na2'é =
65536 poziomow)

e proces digitalizacji sygnatu oksta parametr zwanyreystem gainwyrazany wAnalogue to
Digital Unit (ADU); méwi on, ilu elektronom sygnatu CCD odpowiada jedesziom prze-
twornika AC/DC (typowa wartst 5e~ /ADU)

e system gain nie powinien Bymniejszy od szumu odczytu

e zakresem dynamicznym kamery nazywamy stosunek maksygwlagéunku, mogacego zgro-
madzt sie w pikselu (tzwfull-well capacity, do szumu odczytu

e przykiad:

pojemndac piksela250000e~

Szum odczytw, = e~

le~ powoduje spadek napiecia na opornileV/ e~

10 woltowy, 16 bitowy przetwornik AC/DC

zakres dynamiczny250000/5 = 50000

rozdzielcz&t przetwornika AC/DC w YADU: 10V /65536ADU = 152.6.V /ADU



system gairbe~ /ADU

rozdzielcz&c przetwornika w Ve~ : 10V /65536ADU - 1/5ADU /e~ = 30.5uV /e~

chcac mierzg pojedyncze elektrony, trzeba zastosowaki wzmocniacz napigcia,
ktory pierwotne2uV powiekszy da30.5uV, czyli 15-to krotny

2.5.4 System akwizycji danych

digitalizacja pojedynczego piksela trwa zwykle—100.S, co odpowiada czestotlivgoi 50—
10 kHz

przy czasi€0u s i 16-to bitowym przetworniku (65536 poziomow napieckgmera przesyta
dane z predkacia50000 - 65536 ~ 800 kb/s czyli100 kB/s

dane przesytane sa do komputera zwykle albo taczem smeyeg (pojedyncze tacze, dane
przesytane ,po kolei”) lub réwnolegtym (wiele rownolegtytaczy, dane przesytane paczkami
po 16 bitow)

w celu utatwienia wymiany danych miedzyardymi systemami, koduje sie je w formacie FITS
(Flexible ImageTransportSystem)

plik FITS sktada sie z 3 cagi: nagtéwka, danych i stopki (antailer)

nagtéwek zawiera wielokrotrso 36 linii po 80 bajtéw kada (razem 2880 bajtéw); rozmiar ten
jest pozostalscia po kartach dziurkowanych

jesli trest nagtowka jest krotsza, pozostate miejsce wypetnia sigkami ASCII odpowiadaja-
cymi spacji (HEX 20)

na poczatku kadej linii znajduje sie stowo kluczowe (1-8 znakéw)

przyktadowy nagtowek:

1234567890123456789012345678901234567890

SI MPLE T

Bl TPI X 16
NAXI S 2
NAXI S1 512
NAXI S2 512
BZERO

BSCALE

OBJECT

TELESCOP

| NSTRUME

OBSERVER

DATE- OBS

DATE



COMVENT
END

od bajtu 2881 zaczyna sie binarny zapis obrazu w formadsaogm w nagtowku
8-mio bitowe liczby catkowite zapisuje sie w 1 bajcie jakesigmed integer

16-to bitowe liczby catkowite zapisuje sie w 2 bajtach jadigned integers (w kolejrsui
starszy—mtodszy bajt)

plik kohczy stopka, dopetniajaca go do catkowitej wielokr&eid2880 bajtéw zerowymi ko-
dami ASCII (null character)

2.5.5 Redukcja danych

2.5.6 Analiza obrazu

obraz obserwowanego obiektu jest znieksztatcany przeegzeynnikdw, m.in. przez instru-
ment pomiarowy

czestym zagadnieniem w astronomii jest problem odtwoazpierwotnego obrazu z zaraje-
strowanego sygnatu; jest to tzproblem inwersji

przyk.: teleskop Hubble’a pierwotnie wykazywat znaczbaraacje sferyczna — ,prawdziwy”
rozktad éwietlenia na detektorze CCD w obserwowanych obrazachzg\iigz, y) byt znie-
ksztatcony przez funkcje opisujaca aberracje optyki y)

mierzony rezultat — funkcj@®(z, y) — mazna zapisa w postaci uproszczonej do jednego wy-
miaru jako:

O(zy) = /000 T(x9)I(x1 — x9)das (2.2)

powyzsza catke nazywamgplotemfunkciji 7' i jadra I, opisujacego znieksztatcenia wprowa-
dzane przez instrument; operacja splotwmazapisaw skrécie w postaci:

O=TxI (2.3)
do inwersji rowniania 2.3 stosuje sie transformacje kerar
F(s) = F(f(a) = [ flae s (2.4)

i odwrotna transformacje Fouriera:

f(x)=F YF(s) = /00 F(s)e*™*ds (2.5)



e Stosujadwierdzenie o splocienazemy napisa

FO)=F(TxI)=FT)xF), (2.6)
wobec czego:
T=F" [%} 2.7)

e W praktyce uzyskiwanie nieznieksztatconych danych papeastosowanie réwnania 2.7 jest
utrudnione z powodu 2 czynnikéw:

1. Informacja uzyskiwana jest w sposéb dyskretny (np. péksa detektorze CCD), nie
mozna zatem uzyskaciagtych funkcji; jednoczZaie nie mana uzyska wartdci tych
funkcji w catym zakresie ich zmiengoi (przedzial — oo, oo)

2. W trakcie pomiaru obecny jest szum, ktéry wprowadza digjegnaczngt pomiaru; szum
ten mana przedstawiw postaci dodatkowej funkcjV (z) w réwnaniu splotu:



Rozdziat 3

Fotometria

3.1

WielkoSci gwiazdowe

System wielk&ci gwiazdowych.

3.2

wprowadzony w pierwszych katalogach gwiazd stgtoych Grekéw
najjasniejsze gwiazdy byly pierwszej wielkoi, najstabsze — szostej

wprowadzenie teleskopu zwiekszyto zasieg obserwasgray system wiell&ci gwiazdowych
oparty jest o definicje Normana R. Pogsona (1856):

E,

my; —my = —2.5log (5), (3.1)
2

gdzie Fy, E, to oSwietlenia od dwéch gwiazd (wyzane np. wiv/m? lub luksach), an,, m,
— odpowiadajace im jasB8oi w wielkdsciach gwiazdowych

jednostkawielkosci gwiazdowggstmagnitudo w skrociemag

zero na skali magnitud definiuje sie w oparciu o wybrany ki niebie; przyjmuje sige w
zakresie czulsci oka gwiazdar Lyrae (Vega) ma jasrsd my = Omag

wzOr Pogsona przyjmie wowczas pdsta
m = 14™ — 2.5log(F), (3.2)

gdzie £ wyrazone jest w luksach.

System fotometryczny
nie ma detektoréw, mierzacycwietlenie w pojedgiczej dlugéci fali
mierzac je w pewnym zakresie, trzeba uwzglgdni

— réznice w rozktadzie energii zrédet promieniowania (furskgj(\))

21



— przepuszczalrgt atmosfery na inych dtugéciach fali (funkcjaz()))

— krzywa odbijalnéci i/lub przepuszczalrdei optyki teleskopu (funkcja\))
— krzywa przepuszczal$ai filtra (funkcjaf(\))

— krzywa czut&ci detektora (funkcjd(\))

e laczny efekt mana zapisaw postaci:

m=—2.5-log / T B aO)EN) FOA) A + o (3.3)

e obserwujac z powierzchni Ziemi dany obiekt, nie mamy wplywa posté funkcji £(\) i a()\)
(chat a(\) mozna w pewnym zakresie modyfiko@avybierajac miejsca wysoko w gérach)

pozostate funkcje definiuja system fotometryczny, opsgwfunkcjas(A) = t(A) f(A)d(X)

w astrofizyce prawie zawszeywa sie teleskopoéw zwierciadlanych X) stabo zaley od )),
dlatego czesto w(\) pomija sie funkcje teleskopu

przyblizony sposéb ok&anias(\):
— efektywna dtugéc fali:
_ Jo7 As(A)dA
[ s(V)dA
— szeroka&t potowkowa (FWHM —Full Width at Half Maximurip

Aef (3.4)

do zdefiniowania skali magnitud w danym systemie fotometmym trzeba zmierZyw nim
pewien zestaw gwiazd, zwanych standardami fotometrycznym

3.3 Rodzaje sytemow fotometrycznych

3.3.1 Wizualny
o | Ao ~ 510nm A\ ~ 200nm|

e pomiar w oparciu 0 metody: stopniowa Argelandera, czyrpakacyjna Pickeringa; na po-
czatku XX w. zaczeto testosowa fotometry wizualne: klinowy i polaryzacyjny

Katalogi jasn&ci wizualnych:

Wykonane gotym okiem

Ptolemeusz lw. n.e. 1022 gwiazdy Sredni btad

Al Sufi X w. 1150 gwiazd jasn&ci +0™5
Teleskopowe

Bonner Durchmusterung (BD) XIXw.  ok.450tys. gw. Srednibtad

Cordoba Durchmusterung (CoD)  XIXw.  ok. 610 tys. gw. jasria-0"35

Wykonane fotometrem wizualnym
Revised Harvard Photometry (HR) 1908 . 9110 gwiazd®® doktadn@&t 01
Potsdamer Durchusterung 1907 r. 14190 gwrd®  doktadn&t +0™06




3.3.2 Fotograficzny

‘)\0 = 427 nm, system fotograficzﬁy

| \o = 543 nm, system fotowizualny

pomiar jasnéci na kliszy: pierwotnie za pomoca fotometréw wizualnypbzniej: fotometrow
fotoelektrycznych, tzw. mikrofotometréw

gwiazdy standardowe zawarte w tzw. Péinocnym Ciagu Biegym (NPS,North Polar Se-
guencé

NPS zawiera 96 gwiazd o jassgach2™ —20™

wtérne standardy: HSRHarvard Standard Regiofsgwiazdy rozt@one réwnomiernie na nie-
bie pétnocnym, jasrat do15™, doktadn&E +0™08

3.3.3 Fotoelektryczny

system UBV Johnsona i Morgana (1953)

reflektor z aluminizowanym zwierciadtem, fotometr fotdetgczny RCA 1P21, zestaw filtrow
U, B, V (ultarfioletowy, niebieski z6tty)

U B V
No[nm] | 360 440 550
AXnm] | 70 100 90

rozszerzony pozniej o zakresy Ri I:

R I
No[nm] | 700 900
AXNnm] | 220 240

standardy fotometryczne w systemie UBV: 10 jasnych gwigsh(st V 2™ —6™), dla ktérych
wyznaczono jangci U,B,V z doktadnécia0™01

wtérne standardy to zbior kilkudziesieciu gwiazd o jasriach dol 1™

istnieja te systemy waskopasmowe: Stromgrena, u,v,b,y

u v b y
Xo[nm] | 350 410 467 547
AXnm | 34 20 16 24

oraz Thuan-Gunn’a u,v,g,r,i

u % g r [
Xo[nm] | 353 398 493 655 820
AXnm| | 40 40 70 90 13a@




3.3.4 CCD

e inna krzywa czutéci CCD wymaga przedefiniowania systemu Johnsona i Morgazekvesie
Ril

e nowy system Kron-Cousins

Re o
No[nm] | 650 800
AXnm] | 100 150

e najczesciej wykorzystywanymi standardami w tym systemie saddaty Landolta, potoone
réwnomiernie wzdta réwnika niebieskiego

3.3.5 Filtry SDSS: Sloan Digital Sky Survey
e U,g,hi,zZ

e beda stosowane rowmev Pan-Starrs

3.4 Pomiar jasnasci instrumentalnych

3.4.1 Obraz gwiazdy na ramce CCD

Zaktadamyze gwiazdy sa punktansiwietinymi. Na ich obraz na CCD maja wptyw:

dyfrakcjaSwiatta

seeing

btedy prowadzenia teleskopu

btedy optyki teleskopu (aberracje, zte ogniskowanie)

Fotometria aperturowa, profilowa, metoda odejmowaniazsiwa

3.5 Woplyw atmosfery na obserwacje fotometryczne

3.5.1 Promieniowanie monochromatyczne

e W zakresie widzialnym podstawowym skiadnikiem ekstyn&tposferycznej jest rozpraszanie
e Rozpraszanie- drogi, gest8ci, cwietlenia i wspotczynnika rozpraszania

e Rozpraszanie opisuje prawo Bouguera:

dE = k(A)p(h)E(N)ds (3.5)



Przyjmujac model ptasko-réwnolegtej atmosfery mamy:
ds = —dhsec z

(minus stadzeds i dh maja przeciwne zwroty)

Zatem:
dE = k(N)p(h)E(N) sec zdh
i dalej: 0
dE(A
FON = k(A)p(h) sec zdh (3.6)

Niech jasn& pozaatmosferyczna gwiazdy wyndsi, a jasn&c zmierzona na powierzchni
Ziemi — E. Catkujac od powierzchni Ziemih(= 0) az do wyjscia poza atmosferg: (= o)

mamy:
/E %&)\)):/0 k(A)p(h) sec zdh

Dalej otrzymamy:

E o
In = = / K(A)p(h) sec zdh
B 0
E o
== exp(/ K(A)phsec zdh)
B 0

Zaniedbujemy refrakcje (dla < 80°), zatemz nie jest funkcjah; x()\) jest state na drodze
promieni, wiec:

log (%) =loge - (k(\)secz /000 p(h)dh)

Niech jasn& pozaatmosferyczna gwiazdy wynesj, a jasn& zmierzona na powierzchni
Ziemi —m. Wowczas:

mo —m = —2.5loge - (k(\) secz/ p(h)dh)
0

lub prcsciej:
m — mgy = ksec z,
gdziek jest wspotczynnikiem ekstyncji.
Oznaczajac jasrsd widoma gwiazdy w zenicie przez; mamy:

k:ml—mo

czyli wspotczynnik ekstynkcji mowi nam, o ile stabsza jestv-skali magnitud — gwiazda
obserwowana z powierzchni Ziemi w zenicie od swej pozaatenpsznej jasnsci.

Dla innychz jasnat gwiazdy bedzie jeszcze mniejsza; przyktad dla jgshw Swietlezottym:



z | secz X | m—-—my
0°| 1.00| 1.000 000
30° | 1.16] 1.154 003
60° | 2.00| 1.995 0»23
85° 1 11.47| 10.400 177

e Dlaz > 70° nalezy uwzgledni& efekt kulisté&ci atmosfery i zamiastc » stosowa tzw. funk-
cje masy powietrz&, ktéra wyraa sie wzorem:

X =secz — 0.0018167(sec z — 1) — 0.002875(sec z — 1)* — 0.0008083(sec z — 1)*

e Wowczas mamy:
m=mgy+ kX (3.7)

3.5.2 Wyznaczanie wspotczynnika
Metoda Bouguera

e Obserwujemy jasr&g instrumentalna gwiazdy (lub grupy gwiazd na jednej raif8&D) na
ré6znych X w ciagu nocy

e W idealnym przypadku naky zaczg&, gdy gwiazda wschodzac osiaga = 2, obserwowa
ja na wielu p&rednich odlegisciach zenitalnychzado chwili, w ktérej zachodzac ponownie
osiagnieX = 2

e W najprostszym przypadku potrzebne sa pomiary jasnastrumentalnycim, m, dla dwoch
réznych mas powietrz&';, X,, przy czymAX = X, — X, powinno spetnia warunekA X >
0.5

o \WbOwczas:
Am

b= Ax

¢ J&sli dysponujemy wigksza iBria pomiarow, wéwczas wspotczynnik ekstynkcji wyznawya
metoda regres;ji liniowe;j

Metoda Hardi’'ego

Zwana réwnig metodahigh star — low star

e Obserwujemy w podobnym czasie dwa standardy fotometryozgeh samych wskaznikach
barwy, na dwdch, znaczniezdiacych sie masach powietrza

mgs1 Mmn
mgo  My2
mentalna standardtll, ktérego jasngt katalogowa wynost.g;, zmierzona na masie powietrza
X, (analogicznie wartsci dla drugiej gwiazdy).

¢ Niech wyniki pomiaréw sa nastepujace;, gdziem, oznacza jasrid instru-
2



e Ze wzoru (7?) mamy:

0
mi — mll +kX1,

m[2 = m?Q + kXQ
gdziem?,, mY, to pozaatmosferyczne jasse instrumentalne obu gwiazd.

e Po odjeciu réwnia stronami dostajemy:

L (mp —mp) — (mY; —mj,)
X1 —Xo
o Ale:
0 0 _
My — Mg = Mg1 — Mg2
wiec

(mn - mIQ) - (ms1 - mSQ)

X1 — X

k=

3.5.3 Promieniowanie z szerszego zakresu diugy fal

(3.8)
(3.9)

e Powyzsze rozwaania sa prawdziwe dla promieniowania monochromatyazn®g fotometrii
szerokopasmowejaywa sig filtrow przepuszczajacych szeroki zakres ddagtal — w takim

przypadku naley uwzglednt zalenost x od A (rysunek)

e W takim przyp. wspotczynnik ekstynkcji atmosferycznejbgamy na 2 cztony:

k=K +k'(B-V)

3.5.4 Wyznaczanie wspotczynnikow k' i k”

3.6 Transformacja do systemu standardowego



Rozdziat 4

Spektroskopia

Spektroskopia jest najwaiejszym dziatem wspoétczesnej astrofizyki. Zajmuje sidamgem zmian
oSwietlenia w zalenadsci od dtugéci fali e-m.

4.1 Podstawowe zjawiska fizyczne

W spektroskopii wykorzystuje sie zjawiska interferer(sjiatki dyfrakcyjne) i dyfrakcji ranicowe;
(pryzmaty).

4.1.1 ZatamanieSwiatta w pryzmacie

e Wspoditczynnik zatamania dla danego szkta jest funkcja diugm fali Swietlne;j.

e Kat odchylenia promienid jest najmniejszy przy symetrycznym przejséiwiatta przez pry-
zmat; wowczas:

: . [
0 = 2 arcsin {n(A) sin <§) } -« (4.1)
e W takim przypadku dyspersja wynosi:
de 1
o~ 4.2
dx (A= C)? (4.2)

e Przyk.: pryzmat ze szkia flinty = 60°, dyspersja dla = 400 nm prawieb razy wieksza, r
dlax = 700 nm

4.1.2 Pryzmat obiektywowy
4.1.3 Spektrograf szczelinowy

4.2 Siatka dyfrakcyjna
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Rysunek 4.1: Zmiana wspotczynnika dyspersji szkta Crowraleznasci od diugéci fali Swiatta



Rozdziat 5

Rotacja gwiazd

5.0.1 Pomiar bezp&redni
Rotacja Stonca

e z ruchu plam stonecznych — rotacja rozniczkowa, na rownkee®25 dni, na biegunie ok. 35
dni

e z efektu Dopplera, obs. fragmentow powierzchni: na rowraikem/s

Gwiazdy zacmieniowe
e W czasie zamienia widoczne sa przez chwile lewy i prawy skraj targeyiazdy.

e Gwiazdy wciasnychuktadach podwadjnych rotuja synchronicznie., = P,,;).

5.0.2 Pomiar pcredni

e Jak?
Pomiar poszerzenia linii widmowych, spowodowany efekteopera.

e Problem
Odseparowanie poszerzenia linii spowodowanego rotatjarnych mechanizmow poszerzenia
(temperatura, turbulencja, cisnienie).

¢ Rozwiazanie
Poszerzenie zwiazane z rotacja daje inny profil linzi ppzostate

Wyznaczanie predkdci rotacji

¢ Wyznaczane w oparciu modele atmosfer gwiazdowych

e Istnieja rodziny profili liczonych dla @nych predkéci rotacji gwiazdy
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Obserwator

A

(©—0O)

Rysunek 5.1: Bez@redni pomiar predi&zi rotacji gwiazdy maliwy jest w uktadzie zamieniowym,
w czasie zakrycia jednego sktadnika przez drugi.

termiczne rotacyjne

N

Rodzaje poszerzen
linii widmowych

e Poréwnanie profili teoretycznych z obserwowanymi pozwajamwaczy skiadowa predi&ci
rotacji gwiazdy:v sin i

e i = (0 —brak poszerzenia rotacyjnego

Predkosci rotacji gwiazd
e Statystyczne metody wyznaczamid v sin
e Zakladamy jednorodny rozktad kierunkéw rotacji gwiazd egstrzeni
e Dla poszczegélnych typow widmowych liczymy wastwsrednie:
4

U= —wvsin?
T

e Czynnik4 /7 pochodzi z Grednianiain i w zakresie), =



-10A 5A OA 5A 10 A
1.0 \

09 [

0.8 |
400 km/s

0.7 |

06 |

0 km/s

0.5

Rysunek 5.2: Przyktady teoretycznych profili linii widmoely. Na osi poziomej oznaczono dhégo
fali w Angstremach, na pionowej — intensywstovzgledna

e Rezultaty obserwaciji ok. 3000 gwiazd:

— Dla gwiazd ciagu gtéwnego istnieje zatescsredniej predksci rotacji od typu widmow-
wego

Typ widmowy Predké&t rotacii

B 200 — 250 km/s

A 100 — 200 km/s

F 15-100 km/s
G,K,M < 15 km/s
Stonce 2 km/s

— Dla wczesnych typéw widmowych, karty rotuja szybciey milbrzymy; dla typéw péz-
niejszych jest odwrotnie

Ma to zwiazek z teoria ewolucji gwiazd — olbrzymy p6znyghow widmowych
pierwotnie byly na ciagu gtbwnym w rejonie wczesnych typdwtrakcie ewo-
lucji zachowaly szybka rotacje

— Nadolbrzymy nie rotuja wcale albo ich rotacja jest b. wolna



Wplyw rotacji na atmosfery gwiazd

5.1

Szybka rotacja powoduje sptaszczenie gwiazdy — sitzeciga na biegunie jest wigkiszazma
réowniku. Prowadzi to do nych warunkéw fizycznych w atmosferze i wptywa na profiléi lin
widmowych

Szybka rotacja wptywa na moc promieniowania, temperapawierzchni gwiazdy oraz jej
ewolucje

Zastanawia wolna rotacja gwiazd poznycvh typow widmowych

Gwiazdy powstaja z obtokéw gazu, ktére na skutek turbyigrasiadaja znaczny
moment pedu. W trakcie kurczenia, z powodu zachowania mangedu, predkst
katowa obtoku powinna znacznie wzrasta

Dwa mazliwe wyttumaczenia:

1. Transfer momentu pedu (gwiazdy podwdjne, gromady giiaz
2. Dyssypacja momentu pedu przez pola magnetyczne (wiadizgowy)

Pola magnetyczne gwiazd

5.1.1 EfektZeemana

Jesli zrodto widma z liniami emisyjnymi (badz absorbcymi) znajduje sie w polu magnetycz-
nym, linie rozszczepiaja sie na kilka sktadnikdw

W najprostszym przyp. linia rozszczepia sie na 3 skladdwyplet Lorentzd, Srodkowa skia-
dowa pozostaje w niezmienionym pakmiu, pozostate dwie przesuwaja sie symetrycznie na
boki o

AN ~ N\2H, (5.1)

gdzie\ — dtugdse fali, H — natgenie pola magnetycznego.

Wzgledna intensywrig 3 skladowych linii zmienia sie w miare zmieny kata nagdkier. ob-
serwacji i kierunkiem linii sit pola magnetycznego

Kier. prostopadty: 3 sktadowe, intensywstcsrodkowej 2 razy wieksza od dwéch pozosta-
tych sktadowychsrodkowa spolaryzowana liniowo w kier. réwnolegtym doilimbla, boczne
s[polaryzowane liniowo w kier. prostopadtym do linii pola

Kier. réwnolegly: intensywngt srodkowego sktadnika spada do zera, pozostaja dwie linie
boczne, spolaryzowane kotowo w przeciwnych kierunkach

Pomiar natgenia pola: wystarczy zmierzyprzesuniecié\\ 2 bocznych sktadowych



5.1.2 Metody pomiaru pol magnetycznych gwiazd

e Po raz pierwszy w 1908 r. Hale mierzy pola magnetyczne plamesiznych, wynik: 1000
Gausow

e Przykiad:

— Gwiazda z polenH{ = 1000 G, linia o dlugdci\, = 430 nm, boczne sktadowe rozsuniete
na odlegt&t ok. A\ = 0.001 nm

— Jesli gwiazda rotujep sin¢ = 100 km/s, wowczas poszerzenie linii 430 nm wyniesie ok.
AN = Avsini/c, czyli 0.14 nm

¢ Whniosek: pola magnetyczne gwiazd mierzalne tylko wtedy,gglone bardzo silne, a gwiazda
rotuje wyjatkowo wolno

e Wartdsci graniczne: pole 1000 Ggsini = 50 km/s

e Ponizej tych wart&ci wystepuje jedynie niewielkie poszerzenie linii, lkdénazna prébowa
zmierzyt jedynie w przypadku braksrodkowej linii trypletu

e Metoda: separujemy obie, kotowo spolaryzowane w przecohrierunkach sktadowe; w ten
spos6b mena zmierzg rozszczepienie mniejsze od szers&igpotdéwkowych samych linii

e W celu odr&nienia poszerzenia zwiazanego z polem magnetycznymsxkpoé np. rotacyj-
nych lub termicznych mierzymy szerddowielu linii. Dla réznych linii wielkost rozszczepie-
nia jest r&na, wynika ze struktury pozioméw energetycznych.

¢ Najnowsze metody wykorzystujazdice w kierunkach polaryzacji skrzydet profili linii wodor

5.1.3 Wyniki pomiarow p6l magnetycznych gwiazd

e Wiekszat gwiazd, dla ktérych zmierzono pola magnetyczne, wykazoj@ny natgenia tych
pol.

e Istnieje zalendsc natgenia pél od typu widmowego: najsilniejsze pola obserwige dda
gwiazd wczesnego typu A (natgnia kilky tysiecy Gausow)

e Pola magnetyczne chtodnych gwiazd sa bardzo stabe, di#dnyeh z nich zmierzono pola o
nateeniu rzedu 100 G



Rozdziat 6

Materia miedzygwiazdowa

e Skiad: 1% pytu, 99% gazu.
e Mozliwost obserwacji w zakresie optycznym:

» pyt ostabiaSwiatto gwiazd, powoduje poczerwienienie, polaryzacje

» gaz przezroczysty w zakresie optycznym, widoczny gdy — pgaity —Swieci oraz w
widmach, dajac linie absorbcyjne

6.1 Pyl miedzygwiazdowy

6.1.1 Wspoditczynnik ekstynkcji miedzygwiazdowej

e 1930 r.,Robert Trumplepublikuje wyniki obserwacji rozktadu przestrzennego gaohotwar-
tych

e Odlegtae » do gromad wyznacza z paralaks spektroskopowych$raggszych gwiazd w gro-
madzie

e Srednice gromad wyznacza z pomiaru ich rozmiaréw katowyé¢hD = d - r
e Wynik : rozmiar gromad rénie systematycznie z odlegltia

e Interpretacja: w przestrzeni miedzygwiazdowej znajduje sie pyt, poujady ekstynkcje (osta-
bienie)swiatta gwiazd

e Jesli gest&E pytu jest stata w przestrzeni, wéwczas ekstynktjaroporcjonalna do odleghi:
A=a-r

e Srednia wartét a: 1-2 mag/kpc
e Silna zalendst a od kierunku

e Przykiad
w kier. centrum Galaktykis = 3 mag/kpc
gwiazdy w zgrubieniu centralnym odlegte o 10 kpc
ekstynkcjaAd = a - r = 30 mag
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Przyczyna wystepowania ekstynkcji

2 mechanizmy: absorbcja i rozpraszanie

Absorbcja: energia promieniowania zamienia sig na cigqitire jest reemitowane w zakresie
podczerwonym na fali odpowiadajacej temperaturze pytu

Rozpraszanie: kierunek rozchodznia siestzgwiatta ulega zmianie, powodujac ostabienie
jego natgenia w pierwotnym kierunku

6.1.2 Ekstynkcja w chmurach pytu

Powyzsze rozwaania dotyczyly ekstynkcji powodowanej przez pyt réwnomie rozproszony
w przestrzeni miedzygwiazdowej

Pyt wystepuje rownie w postaci chmur o zwiekszonej gesto

Dane obserwacyjne: diagram Wolfa

Diagram Wolfa

Zalozenie 1 gest&C gwiazdp stata w przestrzeni (jest to prawdziwe w bliskim otoczeniu
Stohca)

Zliczamy gwiazdy na niedtym obszarze nieba (wycietym przez kat brytaw)y
Liczba gwiazdN wynosi:

4 w
N = Zmip. —
3Py

logN = 3logr+ C}
W badaniach statystycznych tatwiej postugersie jasnécia widoma gwiazadn niz ich odle-
gtoscia

Zatozenie 2 rozwazamy gwiazdy AOV (typu widmowego A), piatej klasy jagud), majace
jednakowa jasr&t absolutna

Wowczas odlegist » mozna wyrazt jako funkcje jasngci widomejm:

S5logr = m—M+5
logr = 0.2m+ Cy

A nasza statystyka obejmuje teraz zliczenia nie gwiazd egddici mniejszej od lecz jasn&ci
wiekszej odm:
log N =0.6m + C



e Diagram Wolfa dla chmury ciemnej materii:
A

log N(m)

ml m2

e Z m; mozna wyznacz§ odlegtdt do chmury
e Z my — rozmiary chmury wzdtz promienia widzenia
o Wyniki:
— rozmiary chmur do kilkuset parsekéw
— duze chmury czesto podzielone na mniejsze skupiska

— Srednio jedna chmura na 100 pc
— typowe masy 1-100

6.1.3 Poczerwienienie miedzygwiazdowe

¢ Niebieski kolor mgtawic refleksyjnych- pyt rozprasza selektywnie
e Swiatto gwiazd, przechodzace przez pyt, ulega pocze e

e Powoduje to wzrost wskaznika barwy gwiazdy = B — V/

\



e Do mierzenia poczerwienienia giyinadwyka barwyC E:

gdzie: C'I — obserwowanydbserved wskaznik barwy(C'I, — faktyczny (ntrinsic) wskaznik
barwy, uzyskiwany np. z widma

e Wskaznik barwy mena definiowa réwniez w oparciu o inne zestawy filtréw; taka ogélniejsza
jego posta oznacza sig litera E, N z_v, Ew—p)

Zaleznost ekstynkcji od diugosci fali

e Ustalono ja, mierzac jassow wielu barwach, gwiazd o jednakowych typie widmowym

o Wynik: ekstynkcjaa(\) ~ A1

e Doktadniej:

a(\) =6.5x 107\ —2.0 x 10"*nm - mag - pc™* (6.1)

Ekstynkcja a poczerwienienie

e Stosunek ogolnej ekstynkcji w filtrze \A{, ) do selektywnej ekstynkcjif{z_v):

Ay

R=
Ep_v

e W wielu obszarach Galaktyk® ~ 3.2 + 0.2

e R wykazuje lokalne wahania, w niektorych gestych obszaaphw mgtawicy Orion) wztarsta
do7

e Wplyw szerokéci filtréw B i V na R:

R=320+021-(B—V)

Linia poczerwienienia



