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Wstep

Bardzo ciekawe rozwazanie dotyczace zrédla naszej wiedzy o wszechswiecie
podaja astrofizycy Masiewicz i Tutukow we wstepie do ksiazki [22] opi-
sujacej ewolucje gwiazd. Zalézmy, ze calkowita powierzchnia zwierciadet
wszystkich teleskopéw dostepnych astrofizykom wynosi 100 m? oraz ze czas
wykorzystania tej powierzchni wynosi 50 lat. Mozna obliczy¢, ze catkowita
energia fotondéw zebranych w ciggu tego czasu obserwacji przez zwierciadta
teleskopéw wyniesie okoto 100 ergéw. Urzadzenia rejestrujace wychwyca
tylko okolo 1% tej wartosci. Cheac przedstawié¢ otrzymana wielko$¢ w spo-
sOb obrazowy, przeznaczmy te energie na ogrzanie szklanki wody. Okazuje
sie, ze jej temperatura wzro$nie o 0.1 °C. Dochodzimy do wniosku, ze 10 ka-
lorii lezy u podstaw wspdlczesnej astrofizyki. Wspomniana ksigzka pochodzi
z lat 80-tych. Obecnie powierzchnia zwierciadel teleskopow jest wieksza, po-
wiekszyla sie takze i liczba zarejestrowanych fotonéw. Tym niemniej sa to
zadziwiajaco mate iloSci energii w poréwnaniu z naszym zyciem codziennym.

Poniewaz astrofizyka moze badaé tylko takie informacje, jakie do nas
niezaleznie od naszej woli docieraja (nie mozemy przeprowadzaé¢ ekspery-
mentéw na gwiazdach czy galaktykach), a takze poniewaz energia fotonéw
niosacych informacje jest, jak oszacowalismy, niezwykle mala, trzeba stoso-
waé bardzo wyrafinowane metody badan. Jedna z nich jest spektroskopia.
Obecnie istniejace instrumenty dostarczaja wysokiej jakosci widm dla szero-
kiej gamy obiektéw astrofizycznych. Wspdlczesna interpretacja obserwacji
spektroskopowych polega na poréwnaniu ich z widmami obliczonymi przy
zastosowaniu jakiego§ modelu teoretycznego. W ten sposéb krok po kroku
poznajemy Wszechswiat.

Oczywiscie cel niniejszej publikacji jest znacznie skromniejszy. Zamie-
rzeniem autora pracy jest zapoznanie czytelnika (studenta) z podstawami
teoretycznymi niezbednymi do czytania publikacji naukowych z dziedziny
atmosfer i wiatréw gwiazdowych. Omoéwione zostang najwazniejsze procesy
oraz opisujace je rownania. Podane beda przyklady pomagajace uchwy-
ci¢ ukryta za wzorami nature. Metody rozwigzywania bedg zaledwie na-



szkicowane. Na podstawie wybranych najnowszych publikacji oméwione zo-
stana zastosowania teorii do badania rzeczywistych obiektéw. Bez wnikania
w szczegbdly, ktore, mam nadzieje, czytelnik sam zrozumie czytajac prace
oryginalne.

Tekst ten powstal na podstawie wyktadéow z Fizyki Atmosfer Gwiazdo-
wych od wielu lat prowadzone przez autora dla studentéw astronomii UMK.
W tej dziedzinie brakuje literatury w jezyku polskim, ostatnia ksiazka po-
Swiecona przeplywowi promieniowania jest skrypt K.Stepnia z 1983 roku
[32]. Opracowana przeze mnie ksigzka troche wypelnia te luke.

W tekscie konsekwentnie stosowany jest uklad cgs jednostek jako po-
wszechnie przyjety w astrofizyce.



Rozdziat 1

Przeplyw promieniowania

Zanim dojdziemy do opisu najnowszych rezultatéw badan wiatréw i oto-
czek wokélgwiazdowych zajmiemy sie podstawami teoretycznymi umozli-
wiajacymi zrozumienie zjawisk dotyczacych oddzialywania promieniowania
z materig i metod ich badania.

Jednym z podstawowych pojeé¢ astrofizyki teoretycznej jest przeplyw
promieniowania przez osrodek gazowy, np. przez wnetrze gwiazdy, atmosfere
gwiazdy, mglawice wokélgwiazdowa. Przeptyw oméwiony zostanie szczego-
lowo na przyktadzie atomu dwupoziomowego, czyli sytuacji prowadzacej do
powstawania linii widmowych. Ogdlniej oméwimy przeptyw w widmie cig-
glym (tzw. kontinuum) oraz w bardziej zlozonych przypadkach. Dla mate-
matycznego opisu tego zjawiska wprowadzane jest w podrecznikach réwna-
nie przeplywu promieniowania. Rozwiazywaé je trzeba jednoczesnie z réw-
naniami opisujacymi stan gazu (tzw. réwnaniami réwnowagi statystycznej).
Uwzglednienie wszystkich oddzialywan jest praktycznie niemozliwe, wiec
wprowadzane sa rozmaite przyblizenia. Jest to réwnanie rézniczkowe, choé
gdy przyjrzymy mu sie doktadniej, okaze sie¢ ono réwnaniem rézniczkowo-
-catkowym, do rozwiazania ktérego stosowacé trzeba metody numeryczne.

1.1 Natezenie promieniowania

Sprobujmy opisaé zjawiska dotyczace waskiej wiazki promieniowania, czyli
$wiatla o zadanej czestosci v i biegnacego w kierunku o w czasie t. Musimy
umieé¢ pogodzi¢ makroskopowy opis promieniowania z jego kwantowo-me-
chaniczna natura, co czasem prowadzi do trudnosci. Matematycznie okre-
$lona linia prosta ma grubo$é¢ zero i mozemy nie znalezé zadnego fotonu
poruszajacego si¢ w kierunku wyznaczonym przez prosta. Zatem powin-
nidémy przyjaé, ze ,kierunek” nie oznacza matematycznej linii prostej czy
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wektora, lecz pewien infinitezymalnie maty kat brytowy dw wokét kierunku
okredlonego wektorem . Podobnie chwila ¢ to wlasciwie maly przedzial
czasu 6t ,wokdl” wartosci ¢, a czesto$¢ promieniowania zawiera sie w prze-
dziale v ,wokél” v. Zupelnie analogiczne nie bedziemy okreélaé energii fo-
tonéw przechodzacych przez dany punkt s, tylko przez element powierzchni
0 A umieszczony w tym punkcie. W pracy bedziemy odnosi¢ sie czesto do
pojecia wiazki promieniowania (v,d), jej takze dotyczy powyzsza dyskusja
przedzialéw wokot konkretnych wartosci.
Pole promieniowania mozemy opisywaé przez

e natezenie promieniowania I,
e funkcje dystrybucji fotonoéw fr
e gestos¢ energii promieniowania u,

Najwazniejsza dla nas jest definicja pierwszej z tych wielkoéci, o drugiej
i trzeciej wspomnimy w dalszej czesci. Zdefiniujmy natezenie promienio-
wania

I, =1(s,t,v,d) (1.1)

w taki sposob, ze ilo$é energii dE przenoszonej przez wiazke (v, ), w czasie
dt, przez element powierzchni dA prostopadly do &, jest rowna

dE = I, dAdtdw dv (1.2)

Czyli energia jest proporcjonalna do powierzchni dA, przez ktéra promie-
niowanie przechodzi, przedzialu czasu dt, kata brytowego dw, w ktérym
rozchodzi sie promieniowanie i przedzialu czestosci dv. Natezenie I, jest po
prostu wspélczynnikiem proporcjonalnodci.

Mozna takze definiowaé natezenie promieniowania jako granice ilorazu,
czyli w postaci formuly dobrze znanej z rachunku rézniczkowego

AE dE

L= i _ 1.
A0 DAAAVAWAL  dAdydwdt (1.3)
Av — 0
Aw — 0
At — 0

W dalszej czesci bedziemy stosowali opis natezenia promieniowania w funkcji
czestodci v, ale rownie dobrze mozna okresla¢ natezenie w funkcji dtugosci
fali A

dE

=~
AT dAdN dw dt

(1.4)
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Rysunek 1.1: Stato$é natezenia promieniowania wzdluz promienia. Elementy
powierzchniowe dA; i dAy definiujg wigzke promieniowania. Za-
znaczone sg katy brytowe, w ktorych rozchodzi sie promieniowanie
opuszczajace element powierzchniowy.

Energie dF przy obu opisach musza by¢ réwne, bo dotycza tej samej wiazki
fotonéw, zatem

Ldv = Id\ (1.5)

Poniewaz dv = —(c/A\?)d\ wiec wielkosci I, i I nie beda jednakowe. Fakt
ten jest konsekwencjg przyjetej definicji natezenia, zgodnie z ktéra energie
dzielimy przez wielko$¢ przedziatu czestosci badz dhugosci fali. Na przyktad
dla Stonica maksimum rozkladu natezenia promieniowania przypada dla Iy
przy ~ 4500 A a dla I, przy ~ 8000 A.

Tak zdefiniowane natezenie I, charakteryzuje si¢ pewna, wcale nie oczy-
wista, cechg — mianowicie w pustej przestrzeni I, nie zalezy od odleglosci
obserwatora od zZrédla, czyli nie zalezy od miejsca na promieniu. Aby prze-
konaé sie o tym, rozpatrzmy nie pojedynczy promien (wektor, lini¢ prosta),
bo nie ma to sensu fizycznego, ale rozwazmy wiazke promieniowania prze-
chodzaca przez (i tylko przez) dwa elementy powierzchniowe (rysunek 1.1).
Jedli te elementy beda dostatecznie mate i wystarczajaco daleko od siebie,
to beda wyznaczaly co$, co wyobrazamy sobie jako promien $wiatta (rysu-
nek to tylko karykatura). Poniewaz te same fotony przechodza przez oba
elementy powierzchniowe, wiec energie przeniosa taka sama

dE1 = Il dA1 dw1 dvdt = dEQ = IQ dAQ ch)Q dv dt (1.6)

7 definicji kata brytowego wynika, ze

dA,
geN

dA
dwl == i de == Tl
r
wiec niezaleznie od odleglosci r

L =1 (1.8)
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z=0

=7

Rysunek 1.2: Warstwa ptasko-réwnolegta o grubosci z,. Osie X 1 Y uktadu
wspoélrzednych sa réwnolegle do warstwy, o§ Z, prostopadla do
warstwy, jest kierunkiem najwazniejszym, wzdtuz ktérego zmie-
niaja sie parametry warstwy. Warto$¢ z = 0 odpowiada po-
wierzchni warstwy. Kierunek & rozchodzenia si¢ promieniowania
tworzy z osia Z kat 6.

Wiasdciwosé ta wydaje sie w sprzecznoéci z faktem, ze $wiatlo stabnie ze
wzrostem odleglosci od Zrdédta. Sprzecznoéé jest pozorna, stato$é natezenia
wynika z jego definicji (energia w jednostkowym kacie brylowym), a wielko-
$cia zachowujaca sie ,,jak nalezy” jest okreslony w dalszej czesci strumien.

Atmosfera plasko-réwnolegla

W ogélnym przypadku przeptywu promieniowania przez gaz nalezy stoso-
wadé opis tréjwymiarowy. Otoczki wokdtgwiazdowe w dobrym przyblizeniu
mozemy traktowac jako sferyczne, co pozwala na uproszczenie opisu oraz
stosowanie biegunowego ukladu wspoélrzednych. Dalsze uproszczenie mo-
zemy wprowadzi¢ zakladajac, ze grubosé atmosfery jest mala w poréwna-
niu z jej promieniem. W takim przypadku, choé¢ atmosfera jest warstwa na
sferze, mozemy przybliza¢ ja pojeciem warstwy ptasko-réwnolegtej. Jej pa-
rametry, takie jak gesto$¢, temperatura, cisnienie itp. beda zmieniaty sie
tylko w kierunku osi Z, a w plaszczyznie XY beda stale.

Standardowa notacja (rysunek 1.2) jest nastepujaca: o§ Z uktadu wspél-
rzednych wyznacza kierunek pionowy w atmosferze, kat ¢ to ,azymut”
w plaszczyznie XY, a kat 6 to kat miedzy osia Z a danym kierunkiem &.
Calkowanie po kacie brylowym dw, po jego pelnym zakresie 4w, rozdziela
sie na dwie calki: po d¢ oraz po df. Ze wzgledu na symetrie wokot osi Z
catkowanie wzgledem d¢ mozna przeprowadzié¢ niezaleznie, wynosi ono 27.
Zmienng katowa 6 zwykle zastepuje si¢ przez p = cos#.
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83

) S+8S

Rysunek 1.3: Przeplyw promieniowania w wybranym kierunku. Wzdluz kie-
runku & umieszczony jest cylinder o dlugoséci ds i o podstawie
0 A umiejscowionej w punkcie s.

1.2 Roéwnanie przeplywu promieniowania

1.2.1 Przeplyw promieniowania i atom dwupoziomowy

Zajmijmy sie przypadkiem, gdy promieniowanie oddzialuje z atomami ma-
jacymi tylko dwa poziomy energetyczne — gérny U i dolny L. Jest to olbrzy-
mie uproszczenie, ale pozwala na latwiejsze zrozumienie najwazniejszych
procesow. Wspomniane oddziatywanie ograniczone jest do jednej tylko linii
widmowej. Choé¢ bedziemy formalnie przeprowadzali obliczenia dla pelnego
zakresu czestosci, to naprawde istotny jest waski przedzial czestosci wokot
srodka linii.

Aby opisaé przeplyw promieniowania oddzialujacego z materia, wyobraz-
my sobie umieszczony w tej materii maly cylinder. Zdefiniowane wcze-
$niej natezenie I,(s,t,v,d) opisuje energie wiazki fotonéw hr o kieunku
&, ktére w chwili ¢ przechodza przez 1cm? (jednostke powierzchni) pod-
stawy cylindra umieszczonej w miejscu s (rysunek 1.3). Energia wiazki fo-
tonéw wchodzacych do cylindra wyniesie I,,(s,t,v,d)0A, a wychodzacych
I,(s+ds,t+ dt,v,d) dA. Odnosi si¢ to do tej samej wiazki promieniowania
rozchodzacej sie w kacie brytlowym dw i w przedziale czestosci dv, ktéra po
wejéciu do cylindra z jednej strony i po oddzialywaniu z zawarta w nim
materia, opuszcza go z drugiej strony odleglej o ds. Mozemy zrobi¢ bilans

[I,(s + d0s,t + ot,v, &) — I, (s, t,v,&)] A={ZYSK} — {STRATA} (1.9)

W polu promieniowania bedacym w réwnowadze z materia, natezenie opisy-
wane jest tzw. funkcjg Plancka, zalezna tylko od temperatury, wiec w szcze-
gélnym przypadku izotermicznym bilans bedzie zerowy — nie bedzie prze-
plywu promieniowania. Nasz bilans tym sie rézni od réwnowagowego, ze
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dopuszczamy mozliwosé zmiany liczby fotondéw na drodze ds. Postuzmy sie
terminologia wprowadzona do fizyki przez Einsteina przy wyprowadzaniu
wzoru Plancka. Pojawiaja sie tzw. wspotczynniki ,Avr”, ,Bul” i ,BLu”
Einsteina okreélajace prawdopodobienstwa przej$¢ promienistych. Oblicze-
nie ich wartosci liczbowych wymaga zastosowania metod elektrodynamiki
kwantowej, wyznaczane moga by¢ takze eksperymentalnie.

Do ZYSKOW wymienionego wyzej bilansu wchodza

e cmisja spontaniczna, ktorej wkiad jest proporcjonalny do

1.
2.
3.

Ny — liczby atomoéw w gérnym stanie energetycznym
0sdA — objetosci cylindra

Ayr, — wsp6lczynnika Einsteina tempa emisji spontanicznej, czyli
ilodci emisji w jednostce czasu (sekundzie)

Jj(v,&J) — funkeji okreslajacej prawdopodobienstwo, ze wyemito-
wany foton bedzie mial czestosé v i kierunek &

Z—Z — energii fotonu podzielonej przez peten kat brytowy, gdyz po

lewej stronie bilansu wystepuje natezenie I,,, ktore, jak pamie-
tamy, jest iloScig energii przypadajaca na jednostke kata bryto-
wego

e emisja wymuszona, proporcjonalnie do

. Ny dsdA, jak poprzednio
. I, (s,t,v,d) — bo emisja jest wymuszana wiazka fotonéw

. Byr, — wspolezynnika Einsteina dla emisji wymuszonej (ilo$¢ emi-

sji w jednostce czasu to iloczyn Byrl,)

(v, @) funkcji okreslajacej dla emisji wymuszonej prawdopodo-
bienstwo, ze wyemitowany foton bedzie mial czestos¢ v i kierunek

—

w
. Z—Z — jak powyzej, zeby zgadzaly sie jednostki po obu stronach
bilansu

STRATY bilansu promieniowania

e pochodza z absorpcji, proporcjonalnie do

1.

N1, 6s0A — analogicznie, jak poprzednio, z tym ze w procesie
bierze udziat liczba Ny, atoméw bedacych w dolnym stanie ener-
getycznym
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2. I,(s,t,v,d) — bo absorbowane sa fotony z danej wiazki

3. Bru — wspolczynnika Einsteina absorpcji (liczba absorpcji w jed-
nostce czasu to Brul,)

4. ¢(v,dJ) — funkeji okreslajacej prawdopodobienstwo, ze zaabsor-
bowany zostanie foton o czestoéci v i kierunku &

5. Z—T”r — tez dla zgodnosci jednostek
Bilans energii po przejéciu promieniowania przez cylinder mozemy zapisac
I,(s+0s,t + 0t,v,d) — I,(s,t,v,d) =

= @NUAULj(SS + @BULNUL/wés - @BLUNLL,¢5S (110)
a7 4 47
Rozwijamy nastepnie I, (s+ds,t+dt) w szereg Taylora, korzystamy z zalez-
noéci ds = c¢dt, zostawiamy sktadniki z pierwszymi pochodnymi, pomijamy
wyrazy wyzszych rzedow, w granicy és — 0 otrzymujemy
or, 10I, hv

—_— 4 = = — [NyAuyr.7 + NyByt,l,Y — N7 Byl 1.11
6s+c€9t 47T[UULJ+ vBuLLLY LBrLul, 9] (1.11)

Pochodna 0/0s jest pochodna kierunkowa, co pozwala zapisa¢ powyzsze
réwnanie w postaci

101,

(@-9) I+ 250 = RS~ 1) (1.12)
gdzie wprowadzone nowe funkcje x i S okreslone sa wzorami
hv
NyAurj
S = ULULJ (1.14)

NpBru¢ — NuBurLy
Ostatnie trzy wzory definiuja réwnanie przeplywu promieniowania
w ogdlnej postaci. Wielkos¢ S nosi tradycyjnie nazwe funkcji zrédlowej,
gdyz opisuje ona zrédlo fotonéw, jakim jest proces emisji. Zauwazmy, ze S
jest stosunkiem liczby emisji spontanicznych do liczby absorpcji, a emisja
wymuszona nie jest dodawana do licznika, lecz wystepuje w mianowniku jako
ujemna absorpcja. Wielko$¢ k nazywamy wspotczynnikiem absorpcji,
w nim takze znajdziemy odjeta emisje wymuszong.
Roéwnanie przeptywu w postaci niezaleznej od czasu bedzie miato postaé

(@-V)I, = k(S —1,) (1.15)
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a w przypadku atmosfery (warstwy) plasko-réwnolegle;

a1,

W wigkszoéci astrofizycznych przypadkow emisje wymuszong mozemy
zaniedbaé przy okreslaniu k i otrzymamy prostszy wzor

k = koNpLo(v) (1.17)

Mozemy teraz zefiniowaé niezalezna od czestoéci gteboko$é optyczna 7
w formie catkowej

7(2) = —mo/ Ny, (2')d2' (1.18)
0
lub rézniczkowe;j
k(z,v)
dr = —koNpdz = — d 1.1
T koNLdz o0 z (1.19)

Tak okreslona wielkos$¢ 7 jest bardzo dogodna przy charakteryzowaniu gazu,
przez ktéry przeptywa promieniowanie. Opisuje ona glebokos$¢ w gazie w za-
leznosci od liczby absorbujacych atoméw na drodze promieniowania zamiast
od fizycznych rozmiaréw samej drogi. Warstwa cienka i gesta bedzie miala
podobna grubo$é¢ optyczna, co warstwa rozlegla i rozrzedzona. Réwnanie
przepltywu przeksztaltca sie do postaci

WL = 60 (1, - 5) (1.20)

1.2.2 Przeplyw promieniowania ogdélniej

W taki sam sposéb, jak dla atomu dwupoziomowego, réwnanie przeplywu
promieniowania mozna wyprowadzi¢ w ogdlnym przypadku, bez precyzo-
wania mechanizméw prowadzacych do absorpcji i emisji. Trzeba wczeéniej
zdefiniowaé odpowiednie zaleznosci.

Wspélczynnik absorpcji

W przypadku atomu dwupoziomowego absorpcje okreéliliSmy na podstawie
bilansu energetycznego i opisaliSmy przez wspélczynnik Bry Einsteina. Mo-
zemy jednak okredli¢ ja zupelnie ogdlnie, wprowadzajac tez odrebne ozna-
czenie. Definiujemy wspolczynnik x, absorpcji (nieprzezroczystosci) w taki
sposo6b, ze element materii o przekroju dA i dlugosci ds pobiera z wiazki dw
prostopadtej do dA ilo$¢ energii rowna

dE = x, I, dAds dw dv dt (1.21)
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Wymiar wspélezynnika: [x,] = em™!. W osrodku statycznym y, moze byé
izotropowe, w osrodku ruchomym wystepuje zaleznos¢ od kata spowodo-
wana zaleznoscig katowa efektu Dopplera. Warto rozrézniaé absorpcje k.,
i rozpraszanie o, jako sktadowe catkowitej nieprzezroczystosci

Xv = Ky + 0y (1.22)
W sktad absorpcji k,, moga wchodzié¢ przejécia

e Zwiazano-zwiazane, sa to przejscia miedzy poziomami energetycznymi
atomu, badZ jonu, prowadzace do absorpcji w liniach widmowych,
obecnos¢ wielu silnych linii moze mie¢ dominujacy wplyw na wspot-
czynnik k.

e Zwigzano-swobodne, to najczeéciej wymieniany sktadnik absorpcji cia-
glej, to przejscia, ktérych rezultatem jest jonizacja atomu (jonu), czyli
przejécie elektronu ze stanu zwigzanego o okreslonej energii do stanu
swobodnego, charakteryzowanego przez cate kontinuum energii. Oczy-
wiscie istnieje energia (czesto$¢) progowa, powyzej ktérej jonizacja
moze mieé¢ miejsce, odpowiada ona energii wigzania elektronu w da-
nym atomie. Zazwycza] przekrdj czynny na fotojonizacje jest najwiek-
szy dla czestosci progowej, dla atomu wodoru ze wzrostem czestosci
maleje jak v 73, ale dla bardziej zlozonych atoméw przebieg jest bar-
dziej ztozony.

e Swobodno-swobodne, to przejScia miedzy swobodnymi elektronami
w plazmie. Nie nalezy ich myli¢ z rozpraszaniem, nalezy je rozpa-
trywaé jako zmiane przez elektron jednej swobodnej orbity miedzy
jonami na inna swobodng orbite o innej energii i predkosci.

e Dwuelektronowe, dotyczace bardziej skomplikowanych atoméw, kiedy
to w rezultacie absorpcji fotonu dochodzi do jednoczesnego wzbudze-
nia dwéch elektronéw. Moze byé tak, ze energia podwdjnie wzbudzo-
nego atomu jest wieksza od energii jonizacji jednego z elektronéw.
Ostatecznie atom ulegnie autojonizacji i/lub wyemituje foton (fotony).
Nie jest to jednak rozpraszanie, bo wyemitowane zostang fotony w zu-
pelnie inny zakres widma, a na danej czestosdci foton zostanie znisz-
czony (zaabsorbowany).

W sklad rozpraszania o, wchodza procesy

e Zwiazano-zwiazane, czyli absorpcja w linii widmowej z nastepujaca po
niej emisja tego samego fotonu, moze z nieznacznie zmieniong energia,
ale w zupelnie innym kierunku.
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e Rozpraszanie na swobodnym elektronie. Przy malych energiach mo-
wimy o rozpraszaniu Thomsona, przy hv > mc?
Comptona.

mamy rozpraszanie

e Rozpraszanie na atomie, molekule, czyli tzw. rozpraszanie Rayleigha.
Wspodlezynnik tego rozpraszania silnie wzrasta w kierunku fal krot-
kich, jest to ten sam proces, ktéry sprawia, ze niebo jest niebieskie.

Najczesciej emisje wymuszong dolacza sie do x, jako ujemna absorpcje,
podobnie, jak w atomie dwupoziomowym.

Wspoétczynnik emisji

Okresla sie go poprzez ilos¢ energii dodanej do pola promieniowania z ele-
mentu objetosci dA ds

dE =n,dAdsdwdvdt (1.23)

Na 7, sktadaja sie: rozpraszanie 75 i emisja termiczna 7.

Rozpraszanie

Wklad do emisji pochodzacy od rozpraszania opisujemy tzw. funkcja redy-
strybucji R(V,w';v,w), tak zdefiniowana, ze wzdr

dw' dw
RV, W' v, w)dv dv—-— 1.24
( ) Jir. (1.24)
okresla prawdopodobienstwo tego, ze foton (v/,w’) bedzie rozproszony na
(v,w). Zatem jedli przekrdj czynny na rozpraszanie o, przedstawimy w po-
staci 0, = ogR(V,W';v,w), to caltkowita ilo$§¢ promieniowania wyemitowa-
nego w kat dw wyniesie

/
nsduj—w = Uoduj—w Cflﬁ /dl/,R(l/l,u)/;l/,w)L,/ (1.25)
T 7r 7r

Jesli rozpraszanie jest spéjne (v = v) 1 izotropowe, to

n®=outy (1.26)
Wielko$¢ J,, jest tzw. Srednim natezeniem promieniowania, czyli natezeniem
I, uérednionym po pelnym kacie brylowym. Z wielkoscia ta zapoznamy sie
blizej w rozdziale 1.6.2 i nastepnych.
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Emisja termiczna

Aby okresli¢ emisje termiczng, odwotamy sie do rozwazan termodynamicz-
nych. Jedli element materii jest w rownowadze termodynamicznej z otocze-
niem, to musi emitowac tyle energii, ile zaabsorbowal. Jest to tzw. prawo
Kirchhoffa, mozna je zapisac:

= fuly (1.27)

Aby méwié¢ o rownowadze termodynamicznej, natezenie promieniowania
musi by¢ réwne funkcji Plancka I, = B, (T'), a woéwczas

1y = i, Bu(T) (1.28)

ijest to tzw. prawo Kirchhoffa-Plancka (gérny indeks * oznacza warto-
$ci wynikajace z rownowagi termodynamicznej, czyli wynikajace z obsadzen
pozioméw wyliczonych przy zastosowaniu réwnowagowego rozkladu Bolt-
zmanna w zadanej temperaturze 7).

Gdy w réwnowadze termodynamicznej z otoczeniem znajduje sie ciato
doskonale czarne, to absorbuje ono wszystko (k, = 1), a emituje energie
1, = B, (T). Wystepuje tylko absorpcja, nie ma rozpraszania. Gdy element
materii (fragmencik atmosfery gwiazdy) nie jest cialem doskonale czarnym,
to emituje on o tyle mniej, o ile mniej w poréwnaniu z cialem doskonale
czarnym zaabsorbowal. Nasz element materii z atmosfery gwiazdowej moze
absorbowad i rozprasza¢ i powinien by¢ w rownowadze z otoczeniem. To,
co jest rozproszone — nie zmienia réwnowagowego pola promieniowania. To,
co zaabsorbowane, musi by¢ wyemitowane, aby pola promieniowania nie
zmienié¢. Jesli ,nasz” element materii ,wyjmiemy” z atmosfery gwiazdy, to
pomimo, ze nie bedzie otoczony goraca plazma i polem promieniowania (nie
bedzie rozpraszal), oczekujemy, ze bedzie $wiecil emitujac tyle samo promie-
niowania, co wezesniej. Mozemy przyjaé, ze jest to wladnie emisja termiczna
elementu materii o danej temperaturze 1" i nieprzezroczystosci k,. Ponie-
waz emisja termiczna powinna by¢ taka sama niezaleznie od tego, w jakim
polu promieniowania element materii jest zanurzony, wiec w szczegllnym
przypadku powinna by¢ taka, jak wynikajaca z prawa Kirchhoffa-Plancka

n, = r, By(T) (1.29)

Przy malych gradientach temperatury mozemy przyjacé, ze jest to tez emisja
termiczna przy lokalnej wartosci temperatury 7'. Promieniowanie termiczne
stanie sie ,blackbody” dla osrodka optycznie grubego, czyli dla k], = 1.
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Réwnanie przeplywu

Mozna teraz powtérzy¢ rozwazania z bilansowaniem energii promieniowania
wewnatrz cylindra z rysunku 1.3. Przy powyzszych definicjach réwnanie
przeplywu promieniowania bedzie miato postaé

18[1, n oI,
c Ot 0s

=1 — Xvly (1.30)

W przypadku stacjonarnym i jednowymiarowym

oI,
— v l/Il/ - AV v IV 1.31
Wo, ==X X (S ) (1.31)

gdzie wprowadziliSmy funkcje zr6dtowa

v
Sy, = — 1.32
= (1.32)
Rozdzielajac wspoétczynniki emisji 7, i absorpcji x, na oméwione powyzej
sktadowe, otrzymamy funkcje Zzrédtowa jako kombinacje liniows Sredniego
natezenia i funkcji Plancka

kB (T) + o, Jy
Ky + o0y

S, = (1.33)

Podobnie, jak poprzednio, mozemy wprowadzi¢ gltebokos$é optyczng
dr, = xvds (1.34)

W atmosferze ptasko-réwnoleglej pojawi sie znak ujemny

dr, = —xudz (1.35)
bo 7, i z rosna w przeciwnych kierunkach, a réwnanie przeptywu wyglada
nastepujaco

a1,

p—=1I1,-5, (1.36)
or

Warto pamietaé rozréznienie
e promieniowanie termiczne: S, = B, (T)

e cialo doskonale czarne: I, = B,(T).
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1.2.3 Rozwigzywanie w prostych przypadkach

Dla lepszego zrozumienia omawianych zalezmosci rozpatrzmy wnioski wy-
nikajace z réwnania przeptywu w kilku bardzo prostych przypadkach.

1. Nie ma materii: x, =0=mn,

o1,
M@z -

0, I, = const (1.37)

OtrzymaliSmy znany juz wczesniej wynik, ze dla promieniowania roz-
chodzacego si¢ w prézni natezenie I, nie zmienia si¢ z odlegtodcia.
2. Wystepuje tylko emisja: x, =0

oI, 1 [
=1, I,(z)=1, — vdz' 1.
nor=me LE) =L+ [nal (s

Przy przechodzeniu przez osrodek emitujacy natezenie poczatkowe
jest powiekszane o catke ze wspodlczynnika emisji.

3. Wystepuje tylko absorpcja: n, =0

22

oI,
WO ot L) = tengean (- |

1 _T
Xydz> =1, (z1)e »
i

(1.39)
Przy przechodzeniu przez osrodek absorbujacy natezenie poczatkowe
jest ostabiane wyktadnicza funkcja grubosci oérodka .

1

1.2.4 Rozwigzanie formalne

Przy zalozeniu, ze znamy funkcje zrédlowa, réwnanie przeplywu promie-
niowania staje sie réwnaniem rézniczkowym pierwszego rzedu, ktoérego roz-
wigzanie jest jednoznaczne przy zadaniu jednego warunku brzegowego dla
kazdego kata pu € [—1;1] i czestosci v € (0;00). W celu rozwiazania najpierw
policzmy pochodng ,pomocnicza’, inaczej méwiac wprowadzmy czynnik
catkujacy

d _z _z /dl, 1 1 =

— (e v)=¢e v |———-I,| =——¢ ®S 1.40

dr < g ) (dT m ”) [ Y (1.40)
W drugiej rownosci skorzystaliSmy z wprowadzonej przed chwila postaci
réwnania przeptywu (1.36). Teraz juz latwo pokazad, ze

_n=r2 1 (T2 _tzm
IV(T2) = Il/(Tl)e Ho = ,LL/ e # Sy(t)dt (141)
T1



22 Przeptyw promieniowania

W przypadku atomu dwupoziomowego rozwigzanie ma postaé

(v) T (v)
L(ry) = L(m)e ™% —/ 2e*qu“*”)S(t)Mdzt (1.42)
71 H

W szczegélnym przypadku tzw. warstwy péinieskonczonej, kiedy 72 = 0 (na
powierzchni gwiazdy) i 71 = oo (w Srodku gwiazdy), rozwiazanie I, (T, 1)
ma postaé

o0
LO.) = [ S(r) (1.43)
Jest to tak zwane rozwiazanie formalne réwnania przeplywu promieniowa-
nia. Nazywamy je tak dla odréznienia od rozwiazania wlasciwego, bo zalo-
zyliSmy, ze znamy funkcje zrédtowa S, ktéra tak naprawde zalezy od poszu-
kiwanego natezenia I,,. Przekonamy sie o tym w dalszej czesci, w rozdziale
1.5.

&
6_ET?dT
7

1.3 Obliczanie obsadzen poziomow

Chcemy rozwiaza¢ rownanie przeplywu promieniowania wzgledem I,. We
wzorach na funkcje Zrédlowa oraz na nieprzezroczystos¢ wystepuja jednak
nieznane (jak na razie) wartosci obsadzen pozioméw Np, i Ny. Poszuki-
wane sg zaleznoéci, z ktérych mozna je wyznaczy¢. Mozliwosci sa dwie: albo
rozwigzywaé bedziemy uktady rownan réwnowagi statystycznej, albo obsa-
dzenia pozioméw obliczymy na podstawie rozkladu Boltzmanna.

1.3.1 Roéwnania réwnowagi statystycznej
Atom dwupoziomowy

Rozpatrzmy prosty przypadek atomu dwupoziomowego, dla ktérego musi
zachodzi¢ réwnosé
N+ Ny=N (1.44)

o ile chcemy mieé stalg liczbe czastek w atmosferze. Poszukujemy dwoch
wielkosci Ny, i Ny, wiec potrzebujemy drugiego réwnania. Znajdziemy je za-
ktadajac stan rownowagi w rozpatrywanym gazie z przeplywajacym przezen
promieniowaniem. Wréémy do umieszczonego w gazie cylindra. Przy depo-
pulacji atom przechodzi ze stanu o wyzszej energii do stanu o energii nizszej,
réznice energii trzeba odprowadzi¢ na zewnatrz. Moze sie to odbyé przez
emisje kwantu $wiatta lub przez przekazanie energii w procesie zderzenia ze
swobodnym elektronem (zderza¢ sie moga rozne czastki, lecz w warunkach
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atmosfer gwiazdowych zderzenia z elektronami sa najistotniejsze). Podob-
nie wzbudzenia moga zachodzi¢ kosztem energii zaabsorbowanego fotonu
lub zderzajacego si¢ z atomem swobodnego elektronu. Omoéwimy procesy
prowadzace do depopulacji z poziomu U na L oraz wzbudzen z L na U.

e Emisja spontaniczna prowadzi do ilosci depopulacji w jednostce czasu,

w jednostce objetosci i w jednostce kata brylowego

1
ENUAULJ(% &) (1.45)

co po wycaltkowaniu po wszystkich kierunkach (calka wyniesie 4)
i po wszystkich czestosciach (catkujemy prawdopodobienstwo j, wiec
otrzymamy 1) daje wielkos¢

NyAuyi, (1.46)

e Calkowita ilo$¢ emisji wymuszonych w jednostce czasu i w jednostce
objetosci, czyli wycatkowana po kierunkach i czestosciach, wyniesie

NuB o0
—U2UL 7{ dw / dvI (v, &) (1.47)
4r 0

Tego catkowania nie mozemy wykonaé, gdyz pod catka znajduje sie
niewiadoma funkcja I,

e Depopulacje pochodzace od zderzen ze swobodnymi elektronami za-
piszmy w postaci
NyClur, (1.48)

gdzie opisujacy zderzenie wspotczynnik Cyr, jest funkcja gestosci i tem-
peratury swobodnych elektronéw oraz zalezy od rodzaju jonu i rozpa-
trywanych pozioméw. Wartosci Cyr, wyznacza si¢ eksperymentalnie
lub oblicza metodami mechaniki kwantowe;j.

e Iloé¢ absorpcji w jednostce czasu i objeto$ci wyglada podobnie, jak
iloé¢ emisji wymuszonych

N.B o0
SLPLY f dw / dvl,é(v,d) (1.49)
A7 0

e [los¢ wzbudzen zderzeniowych, podobnie, jak poprzednio

N.Cru (1.50)
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Zdefiniujmy tzw. Srednie natezenie promieniowania dla absorpcji i dla
emisji wymuszonej

_ 1 o0
JLu = —}I{dw/ dvl,¢(v, &) (1.51)
47 0

_ 1 o
Jor = — f dw / dv I, (v, &) (1.52)
47 0

Pamietajmy, ze wprowadzenie Srednich natezen nie oznacza, ze znamy te
wartosci; to tylko uproszczenie zapisu, by nie powtarza¢ w dalszych wzo-
rach podwdjnych catek. Jedli bilans wzbudzen i depopulacji ma by¢ zerowy,
a chcemy zeby byl, bo opisujemy (na razie) atmosfere stacjonarna, to

Ni(BruJru + CLu) = Nu(Aur, + BurJur + Cur) (1.53)

Jest to tzw. rOGwnanie ré6wnowagi statystycznej. Jest to drugie réwnanie
dotyczace obsadzen poziomdéw, pozwala ono wyznaczy¢ stosunek Ny /Np,.

Atom trdjpoziomowy

Zapoznajmy sie z nieco ogdélniejszym przypadkiem atomu tréjpoziomowego.
Rozszerzenie analizy na atom wielopoziomowy stanie si¢ pozniej czyms$ oczy-
wistym.

Poziomy oznaczamy teraz cyframi 1, 2, 3, jak zwykle 1 to poziom naj-
nizszy. Oznaczmy przez R;; calkowite tempo, z jakim atom ze stanu ¢ prze-
chodzi w j. Na przyktad

Ria = BiaJi2 + C1a (1.54)

gdzie Srednie natezenie dla przejécia 1-2 ma postaé

- 1 o0
=— dv ¢ d I, 1.
J12 yp /0 I/j{ W¢12 ( 55)
Analogicznie okreslamy
Ro1 = A9 + Ba1Jog + Coy (1.56)

oraz Ri3, R31, Ra3, R32. Odpowiednie wielkosci A;; i B;j (wsp6tczynniki Ein-
steina) zaleza od konkretnego atomu, ktory rozpatrujemy, a tzw. reguly
wyboru powodujg czesto znikanie niektérych ze wspoétezynnikéw A;;.

Réwnanie réwnowagi statystycznej dla poziomu 1, czyli bilans wzbu-
dzen (na poziomy 2 i 3) i depopulacji (z pozioméw 2 i 3) bedzie wygladal
nastepujaco
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Ni(BiaJia + Cia + BigJiz + Ci3) =
= Na(Ag1 + Ba1Jor + Ca1) + N3(Asy + By Js1 + Cs1)

czyli
Nl(ng + ng) = NoRo1 + N3R31 (1.57)

Podobnie wyglada bilans dla poziomu 2
No(Ra1 + Ro3) = N1Ri2 + N3Rao (1.58)

Mamy tacznie trzy niewiadome: Nj, No, N3. Réwnanie réwnowagi staty-
stycznej dla trzeciego poziomu jest tylko superpozycja dwéch réwnan po-
przednich, zatem z dwdoch réwnan mozemy wyznaczy¢ tylko stosunki trzech
niewiadomych. Ale wyznaczenie funkcji zrédtowej dla przejscia 1-2 wymaga
wlasnie znajomosci utamka No/Nj. Wyeliminujmy N3 z powyzszych réw-
nan, wéwczas to, co zostanie, da sie sprowadzi¢ do postaci

No  Rio+ Riz

—_ = " 1.59
N1 Roi + Raai (1.59)
gdzie wprowadziliSmy oznaczenia
Ri3R32 Rz R31
Rigp = —1332 = sl 1.60
27 Ry1 + R 1™ Ryi + R (1.60)

Przyjrzyjmy sie licznikowi bilansu Ny /N7 w réwnaniu 1.59. Ri2 opisuje bez-
poérednie wzbudzenia 1 — 2. Iloraz

R3o
R31 + R3o

jest prawdopodobienstwem, ze jesli elektron znajdzie sie na poziomie 3, to
po depopulacji przejdzie do stanu 2. Zatem R;39 jest skomponowany z tempa
wzbudzen Rj3 oraz tempa depopulacji 3 — 2, czyli caly licznik po prawej
stronie bilansu Ny/N; jest calkowitym tempem wzbudzen (bezposrednio
i poérednio) z poziomu 1 na 2. Analogicznie mianownik przedstawia procesy
odwrotne — depopulacje z poziomu 2 na 1.

Otrzymalismy, podobnie jak dla atomu dwupoziomowego, rownanie na
stosunek Na/Ni, pozwalajace na dalsza analize.
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Atom dwupoziomowy z kontinuum

Podobnie, jak trzeci poziom, mozemy dodaé¢ do réwnan obecno$é tzw. po-
ziomu kontinuum. Oznacza to nic innego, jak mozliwo$é przejsé joniza-
cyjnych i rekombinacyjnych (zwiazano-swobodnych) w atomie (dotychczas
dwupoziomowym). Przy oznaczeniu indeksem K wspo6lczynnikéw przejsé do
i z poziomu kontinuum réwnanie réwnowagi statystycznej dla poziomu 1 ma
postaé

Ni(Bi2J21+Cia+ Rik +Cik) = No(Ag1 + BarJo1 +C21) + Ni (Rk1+Ck1)
(1.61)
Analogicznie wyprowadzamy dla poziomu 2

Na(Az1 + Ba1Jao1 +Ca1 + Roge +Carc) = Ni(Bi2Jo1 +Cr2) + N (Ri2 + Cox)
(1.62)

Znowu trzecie rownanie byloby superpozycja dwoch powyzszych rownan,

ale potrzebujemy tylko stosunku No /Ny, ktéry wyliczamy eliminujac N

1.3.2 Lokalna réwnowaga termodynamiczna (LTE)

Innym podejsciem do problemu obsadzen pozioméw jest tzw. zatozenie LTE.
Skroét pochodzi z jezyka angielskiego od ,local thermodynamic equilibrium?”.

Dla izolowanego, idealnie zamknietego uktadu z gazem ustala sie réwno-
waga termodynamiczna. Z takiego uktadu nie wydostaje sie zadna energia.
Zwiazane z nim pole promieniowania opisywane jest funkcja Plancka B, (T"),
gdzie T jest jedng temperatura dla wszystkich czastek w naszym ukladzie.

W atmosferze gwiazdy energia wydostaje sie na zewnatrz w strumie-
niu czastek i promieniowania, wigc réwnowagi termodynamicznej nie mozna
bezposrednio zakladaé. Ale mozemy podzieli¢ gwiazde na infinitezymalnie
mate komérki i w kazdej takiej komorce mozemy przyblizaé stan gazu war-
tosciami réwnowagowymi. Nazwa LTE — bo dokonujemy tego przyblizenia
lokalnie. Réwnowagowy stan gazu opisywany jest tylko przez temperature
T i catkowity gesto$¢ czastek N. W modelu atmosfery wprowadzamy nie-
zerowy gradient temperatury, ktéry nie ma prawa istnie¢ w rownowadze
termodynamicznej.

Prawa opisujace LTE

e w atmosferach gwiazd materia zawsze zachowuje sie jak gaz doskonaty,
ktorego cisnienie opisywane jest wzorem

pg == N]{iT — (Natomy + N]'ony + Nelektrony)kT (163)
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e pole promieniowania opisywane jest funkcja Plancka

2n? 1
S A (1.64)
" erT — 1
W atmosferach gwiazd promieniowanie wyptywa, ma nature nielo-
kalng, prowadzi to do odstepstw od LTE.

e Rozklad predkosci elektronéw w warunkach réwnowagi termodyna-
micznej opisywany jest rozktadem Maxwella. Zderzenia niesprezyste
i rekombinacje zaburzaja ten rozklad, jednak w warunkach atmosfer
gwiazd zderzenia sprezyste dominuja, co usprawiedliwia jego stosowa-
nie. Wzér na rozkltad Maxwella mozna zapisaé¢ nastepujaco

. 1 w2 2 2
FL(V) = w——==exp <_v§ — % — vé) dvg dvy dv, (1.65)

gdzie v, vy, v, sa skladowymi wektora predkosci ¥, a srednia predkosé

ruchéw termicznych wynosi
[2kT
v = — (1.66)
m

e Réwnowaga wzbudzeniowa opisywana jest réwnaniem Boltzmanna

N* hv
L - 9L 3 (1.67)
NU gu

W atmosferach gwiazd nie jest spelniona ze wzgledu na znaczaca role
przej$é promienistych. Wprowadziliémy wczeéniej (wzér 1.28) gérny
indeks * dla oznaczania wartos$ci obsadzen pozioméw wynikajacych
z rownowagowego rozkiadu Boltzmanna. Taka konwencja jest ogdlnie
przyjeta w astrofizyce wlasnie dla LTE.

e Rownowaga jonizacyjna opisywana jest rozkladem Sahy

Ntne ut2(2mm)3/?

- ET)3/2 e~ (Xion/KT) 1.68
gdzie N jest catkowity liczba atoméw, N1 calkowita liczba jonéw, obie
wielkoSci wysumowane po wszystkich stanach wzbudzonych. Wielkosci
uiu’ to tzw. funkcje partycji

w=g1+ Y gne Xn/F) (1.69)

n=2
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[ee)
+
ut =gf + > gre O /F) (1.70)
n=2
W warunkach atmosfer gwiazdowych réwnanie Sahy jest na ogdt ztym
przyblizeniem.

Zalozenie LTE jest bardzo czesto wykorzystywane do obliczania obsadzen
poziomoéw atomow i jonéw w warunkach atmosfer gwiazdowych. Zastepuje
ono rozwigzywanie ukladu réwnan réwnowagi statystycznej, ktére bywa
dos¢ klopotliwe gdy uwzgledniamy duze iloSci pozioméw. Trzeba jednak
pamietaé, ze jest to tylko przyblizenie, tym gorsze, im wyzsze warstwy at-
mosfery opisuje.

W przeciwstawieniu do LTE obliczanie obsadzen pozioméw z réwnan
réwnowagi statystycznej nazywa sie zazwyczaj podejSciem non-LTE.

1.4 Profile linii oraz pelna redystrybucja

Omawiajac po kolei elementy réwnania przeplywu promieniowania docho-
dzimy do problemu profili absorpcyjnych i emisyjnych Zazwyczaj ten temat
traktowany jest w podrecznikach bardzo skrétowo — podawane jest zatoze-
nie, ze funkcje profili sg sobie réwne: ¢ = 1) = j, co upraszcza dalszg dys-
kusje atomu dwupoziomowego. Dla pelniejszego zrozumienia zagadnienia
zapoznajmy sie z fragmentem rozwazan z podrecznika Cannona [3] wprowa-
dzajacym wzory na profile absorpcyjny i emisyjny oraz dyskutujacym przy-
padek pelnej redystrybucji. Cannonowi dyskusja ponizsza potrzebna byta
dla przejécia do szczegdldéw tzw. czeSciowej redystrybucji, ale sama w sobie
warta jest lektury.

1.4.1 Profil absorpcyjny

Oddzialywanie pojedynczego atomu z jednym fotonem opisywane jest w ra-
mach elektrodynamiki kwantowej. Juz sam ten problem jest wystarczajaco
skomplikowany, by pisa¢ o nim ksiazki. Nie bedzie on omawiany w niniej-
szej pracy, nasz problem jest zupelnie inny. W atmosferach gwiazd mamy
do czynienia z gazem, czyli zespotem atoméw, oraz polem promieniowania,
czyli wiazka fotonéw. W gazie o zadanej temperaturze kazdy z atoméw po-
rusza sie z jaka$ predkoscia, srednio tym wieksza im wyzsza temperatura.
Kazdy foton z wigzki opisywanej natezeniem I, moze oddziatywaé z atomem
poruszajacym sie z rézng predkosciag i w réznym kierunku. Efekt Dopplera
powoduje, ze atom w swoim uktadzie spoczynkowym ,zobaczy” foton o in-
nej czestosci. Z wiazki fotonéw I, kazdy foton moze oddzialywaé z gazem
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inaczej, bo trafia na inaczej poruszajacy sie atom. Profil absorpcyjny ¢, do-
tyczacy calej wiazki i zespolu atoméw, powinien opisywaé oddzialywanie
$rednie. Poszukujemy zatem funkcji ¢ takiej, ze Ny,¢(v,d) jest prawdopo-
dobienstwem tego, ze foton (v, J) moze zostaé¢ zaabsorbowany przez zespél
Ny, atomoéw w stanie energetycznym L.

Pamietajmy, ze atom dwupoziomowy moze oddzialywaé tylko z foto-
nami o energiach bliskich réznicy energii jego pozioméw. Gdyby atom byt
w spoczynku, a poziomy nieskoniczenie waskie, to jedynym fotonem, ktory
moglby oddziatywaé, bylby ten o energii réwnej réznicy energii poziomow,
oznaczmy ja hivg, nazywamy ja zazwyczaj czestoscia srodka linii.

Niech ¢() oznacza prawdopodobienstwo tego, ze foton o czestosci vy mie-
rzonej w uktadzie spoczynkowym atomu, moze zostaé zaabsorbowany przez
atom w stanie L. Niech ¥/ oznacza predkos¢ atomu w ukladzie obserwatora,
v czestosé fotonu w uktadzie obserwatora. Atom ,widzi” foton o czestodci ~y
przesunietej dopplerowsko

,Y:”(l_ﬁf)%,,@_ﬁ'ﬁ) (1.71)

v C
-

Wprowadzmy nowa zmienna: Av = v — 1. Zachodzi oczywiscie vy = 7.

Mamy dalej
v

A’y:AV—fU-J}%AV——O_"
c c
Zatem prawdopodobienstwo tego, ze atom o predkosci ¢ zaabsorbuje foton
o czestosci Av wynosi

AN

@ (1.72)

q (AV - %17- u_}'> (1.73)

Musimy teraz uwzglednié¢ caly zespdél atoméw o réznych predkosciach v.
Postuzymy sie tzw. funkcja dystrybucji Fy,(¥), okre$lona w taki sposéb, ze

NLFL(9)67 (1.74)

jest catkowita liczba atoméw znajdujacych sie w stanie L, o predkosciach
z przedziatu (¥, ¥4 §7). Prawdopodobienstwo absorpcji przez zespdt atoméw
otrzymamy po wycatkowaniu po predkosciach

Nub(v, &) = /Ooo diiq (Ay -2y J)) NLFL(E) (1.75)

gdzie catkowanie obejmuje wszystkie wartosci oraz kierunki. Wzér na sam
profil bedzie mial postaé

$(v, @) = /Ooo diq (Au -2y @) Fu(9) (1.76)
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Posta¢ explicite funkcji profilu ¢ otrzymamy podstawiajac odpowiednie za-
leznosci q i Fy..

Z reguly za Fy,(¥) przyjmujemy rozklad predkosci Maxwella, na przyktad
w formie podanej w rozdziale 1.3.2. Druga sktadowa profilu, czyli funkcja
q, zalezy od rodzaju atomu i przejscia promienistego. W wyidealizowanym
przypadku nieskoniczenie waskich pozioméw energetycznych jako g podsta-
wiamy funkcje Delta Diraca q(Avy) = §(A~). Niech ¥ = v,W5 + vywy + 0,07,
ograniczmy sie do wybranego kierunku & = w,. Otrzymamy

W2 2
o) 1 Y Yy Yz
o(Av) = /0 //dvx dvy dv,6 <AV — va> We e Yoe Y

02

1 © -2 v
= o | Av — —vg | dug
i)
2
Av
— ¥67<AVDOPP)
AVpopp /T
gdzie
VU
Avpopp = 70 (1.77)

jest tzw. szerokoscia Dopplera, a vg jest srednia predkoscia termiczna. Takie
¢ nazywamy profilem absorpcyjnym Dopplerowskim, ma on ksztalt krzywej
Gaussa. Zapamietajmy, ze nawet przy nieskonczenie waskiej absorpcji poje-
dynczego atomu otrzymujemy calkiem szeroki profil absorpcyjny dla catego
zespolu atomoéw. A to dzieki ruchom termicznym atomow.

Bardziej realistyczny profil otrzymamy uwzgledniajac poszerzenie kwan-
towe pozioméw i korzystajac z zaleznosci ¢ dostarczonej przez mechanike
kwantowa. Otrzymujemy wzdr na tzw. profil Voigt’a

1
Av)= —— H(a,z 1.78
o) = g (1.78)
gdzie
YicuAu Av a [ e_yzdy
= S = H = — —_— 1.
@ Avpepp v Avpepp (a,) T /_oo (x —y)? + a? (1.79)

Poréwnanie profili Dopplera i Voigta przedstawia rysunek 1.4. Jest to
przyklad dla jednej z linii wodorowych, zaczerpniety z pracy Lemke [20].
Oba profile sg unormowane do jednosci. Zauwazmy, ze profil Voigta dla
czestosci w poblizu srodka linii ma ksztalt zblizony do gaussowskiego, zas
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profil ¢

Rysunek 1.4: Poréwnanie ksztaltu profili Dopplera (linia przerywana) i Voigta
(linia ciagla).

skrzydta linii sg wyraznie poszerzone. Za poszerzenie to niemal wylacznie
odpowiada liniowy efekt Starka.

Funkcje profilu Voigta mozemy znalezé w literaturze w postaci tabel
oraz procedur interpolacyjnych dla réznych wartosci parametréw plazmy.
Funkcje te wyznaczaé¢ mozna teoretycznie badz doswiadczalnie. Ale nawet
dla najprostszego atomu, jakim jest wodor, wystepuja w literaturze réznice
w podanych wartosciach.

Dla stabych, waskich linii widmowych dominujacym sktadnikiem profilu
jest gaussowskie jadro. Dopiero dla najsilniejszych linii, kiedy jadro staje
sie wysycone, zaczynaja odgrywaé role poszerzone skrzydta. Do takich sil-
nych linii naleza przede wszystkim linie wodorowe i dla dokladnej analizy
ich ksztaltu nalezy stosowaé profil Voigta. Istnieja takze opracowania wy-
kazujace koniecznosé stosowania profilu Voigta dla analizy linii metali, jego
nieuwzglednienie moze prowadzié¢ do bledéw od 10 do 45% w wyznaczeniach
szerokosci réwnowaznych.

1.4.2 Profil emisyjny

Mechanika kwantowa wykazuje rownosé profili j = . Wynika to choéby
z faktu, ze kwantowomechaniczne prawdopodobienstwo emisji fotonu jest
proporcjonalne do 1+ N (zob. w ksiazce W.Heitlera [14]), gdzie jedynka in-
terpretowana jest jako wyraz reprezentujacy emisje spontaniczng, a N jest
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iloscia fotonéw juz obecnych, czyli reprezentuje emisje wymuszong. Zalez-
nos¢ od kata i czestosci jest dla obu zjawisk taka sama. Zajmiemy sie zatem
tylko profilem j dla emisji spontanicznej. Przyjmijmy oznaczenia: v ozna-
cza czestosci w uktadzie zwigzanym z atomem, v — z obserwatorem, zmienne
ze znakiem prim (') — czestosci zaabsorbowane, bez prima — wyemitowane.
Chcac szczegdtowo opisaé proces emisji spontanicznej, w tym iloéé¢ zjawisk
emisji, musimy przesledzi¢ wczedniejszy los elektronu, zanim znalazl sie on
na gérnym poziomie. Mégt si¢ on tam znalezé na dwa sposoby: wskutek
absorpcji fotonu albo wzbudzenia zderzeniowego. Omoéwimy po kolei te dwa
sposoby.

Emisja po absorpcji

Niech p(v/,~) oznacza prawdopodobiefistwo na jednostke czestosci, ze jesli
czestosé zaabsorbowanego fotonu wyniosta 7/, to czestosé fotonu wyemito-
wanego bedzie réwna . Przez ﬁ 9(J',&J) oznaczymy odpowiednie prawdo-
podobienstwo dla kierunkow. Zauwazmy, ze p(v,v) wyklucza depopulacje
zderzeniowa. Podobnie, jak w dyskusji profilu absorpcyjnego, uwzgledniamy
ruchy wtasne atoméw o1, 1 ¥y, powodujace dopplerowskie przesuwanie cze-
stosci. Przy absorpcji atom zyskuje ped fotonu, wiec 41, # vy. Zaniedbujemy
relatywistyczne zmiany katéw oraz efekty zwiazane z polaryzacja fotonow.
Wprowadzmy tzw. funkcje redystrybucji Rry

1 . .
Riv(Y,v) = Eg(w’,w)q(v’)p(v’ﬁ)
BUNs v - v - v
= 9. %) ,w)q (y’ — —7 -w’)p (y' — —UL - W, v — =0y J)’)
47 c c c

2 o —
= Ryy(V,w';sv,d; 01, vy)
Zatem

ZRLU(I/, W' v, @ 0L, vy ) dY dw' dvdw
T

jest prawdopodobienstwem, ze pojedynczy atom zaabsorbowal foton (v, w’)
z przedzialu (Vv + dv), (W', + dw') 1 spontanicznie wyemitowal foton
(v,w) w przedzial (v,v + dv), (w,w + dw).

W dalszych obliczeniach trzeba uwzgledni¢ wszystkie mozliwe absorpcje,
czyli wycatkowaé po v/ i W , wprowadzajac jednoczeénie funkcje dystrybucji
Fy i F, dla atoméw. Zatem catkowita liczba [cm ™3] absorpcji fotonéw przez
atomy w stanie (L, 91,), po ktérych nastapi spontaniczna emisja fotonu (v, &J)
z atomu (U, vy) wyniesie

NLBLU/du//d’//fw(wl)FL(ﬁL)FU@U)RLU(V'765’;Vﬁ; oL, vy)  (1.80)
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Emisja po zderzeniu

Rozwazmy wktad do j od wzbudzen zderzeniowych. Tempo wzbudzen zde-
rzeniowych atoméw (L, 7,) z elektronami 9, zwykle opisuje sie przez

O—eLfL(gL)fe(ﬁe)ge

gdzie fr, = NpFL, a fe jest odpowiednim rozkladem dla elektronéw. To
tempo trzeba pomnozy¢ przez profil emisyjny g.(7) dla emisji spontanicznej
po wzbudzeniu zderzeniowym. Na ogoét zaktada sie, ze w wyniku zderze-
nia rozktad elektronéw po podpoziomach poziomu wzbudzonego jest taki
sam, jak po absorpcji, zatem profil ten jest taki sam, jak absorpcyjny:
q.(7) = q(v). Aby uwzgledni¢ wszystkie zderzenia z elektronami, trzeba
wycaltkowaé po predkoéciach elektronow. Zazwyczaj zaktada sie, ze U, jest
niezalezne od ¥y, co pozwala catkowanie po ¥, przeprowadzié¢ osobno: Cry =
J dUeoel, fe(Ue)Ue. Calkowita liczba zderzen, po ktérych nastepuje emisja
spontaniczna wyniesie

N1, Cru Fy, (0r) Fy (tu)q(v, &, vy) (1.81)

Emisja lacznie

Oba wktady do j trzeba dodaé. Po dlugich, choé¢ niezbyt trudnych oblicze-
niach, mozna rezultat sprowadzi¢ do postaci podobnej, jak przy absorpcji

i, @) = / diu Fy (50)e(v, @, ) (1.82)

gdzie prawdopodobienstwo emisji e wynosi

By [dV [ d& Ry (Vw5 v, & 0, Tu) L (&) + Cruq(v, @, ou)
% fdv’fdu?’q(y’,@”,UL)IV/(LD”) + CLu

Mianownik tego dtugiego utamka pochodzi z narzucenia na j warunku
normalizacji: funkcja j ma byé prawdopodobienstwem, czyli wycatkowana
po wszystkich czestosciach i katach musi dawaé¢ 1. Zawarte w czynniku nor-
mujacym obsadzenie Ny, skraca sie z tym wystepujacym w liczniku, dzieki
czemu z wzoru na e obsadzenie Ny, znika, czego nalezalo oczekiwac.

Kontynuowanie tej analizy wymaga znajomosci funkcji dystrybucji pred-
kosci Fy i wyrazu redystrybucyjnego Rpy. Funkcja Rpy zalezy od zwiag-
zanych z atomem wielkosci ¢(7') 1 p(7/,v) omawianych powyzej. Funkcja

(1.83)
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Fy(ty) moze byé wyznaczona z bilansu energetycznego w gazie, ktéry z ko-
lei zalezy od pola promieniowania. Wszystko to powoduje wysoce nieliniowa
zalezno$¢ prawdopodobienstw emisji j i ¢ od natezenia promieniowania I,
bedacego faktycznie naszg wyznaczana niewiadoma.

1.4.3 Pelna (calkowita) redystrybucja

Wyprowadziliémy dotychczas nastepujace zaleznosci

S/, ) = / 4o, Fu (), & ) (1.84)

i, @) = / diu Fy (50)e(v, @, ) (1.85)

Dalsza analize naszej atmosfery z atomem dwupoziomowym uproscito by
znacznie zalozenie ¢ = j. Kiedy tak moglto by by¢? Gdyby Fy, = Fy, to wa-
runkiem staje sie ¢ = e. Za funkcje dystrybucji predko$ci mozemy w przybli-
zeniu podstawi¢ rozktad Maxwella, skad otrzymamy F1, = Fy. Kiedy moze
zachodzié¢ ¢ = e? Wlasnie dla odpowiedzi na to pytanie zostal przytoczony
nieco wczeéniej wzor 1.83 na funkcje e. Funkcja g wystepuje w nim w dru-
gim skladniku licznika, a takze jest ukryta w pierwszym sktadniku w funkcji
Rry. Przyjrzenie si¢ skomplikowanemu utamkowi definiujacemu e prowadzi
do wniosku, ze ¢ = e w nastepujacych sytuacjach

1. jesli we wzorze na e dominuje sktadnik zderzeniowy Cry i skladniki
promieniste mozemy w poréwnaniu z nim zaniedbaé

2. gdyby I,(J) = I (niezalezne od kierunku i czestosci), to wzor na e
daje sie przeksztalcié

o = Buul [ dy'a(y)p(v',7) + Crua(v)
Brul +CLu

(1.86)

W przeksztalceniach uwzglednié trzeba podana nieco wczesniej defini-
cje funkcji redystrybucji Ry oraz pamietaé¢ o catkowaniu rozktadéw
prawdopodobienstw. MielibySmy ¢ = e dla [ dvy/q(v")p(+',v) = q(v),
co zachodzi w dwoch przypadkach

p(v', ) =6(y" =) (1.87)
czyli dla funkcji delta Diraca,

3. albo gdy:
(v, ) = a(v) (1.88)
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Mozliwo$¢ 1. to stan rownowagi termodynamicznej, gdy gleboko w atmosfe-
rze dominujg procesy zderzeniowe i to one decyduja o obsadzeniu poziomdw
atomu. Punkt 2. to pelna koherencja, czyli czestosci absorbowana i emito-
wana sa sobie réwne. Punkt 3. to tzw. pelna redystrybucja, gdy czesto$é
emitowanego fotonu zupelnie nie zalezy od czestosci zaabsorbowanego weze-
$niej kwantu.

Mozemy przyjmowac, ze poszerzony poziom energetyczny atomu sklada
sie z wielu, tym razem juz waskich, podpoziomoéw. Petna koherencja polegaé
bedzie na tym, ze emisja nastepuje z doktadnie tego samego podpoziomu,
na ktérym znalazt sie atom po absorpcji. Pelna redystrybucja z kolei po-
lega na tym, ze po absorpcji nastapi rozdzielenie (redystrybucja) energii
kwantu po wszystkich podpoziomach, a nastepujaca emisja zostanie zreali-
zowana zgodnie z prawdopodobienistwem przejs¢ z podpozioméw, zupelnie
niezaleznie od tego, ktéry podpoziom zostal wczeéniej obsadzony.

Skoro juz przyjeliSmy, ze profile emisyjne j i 1 sg sobie rowne, to obecnie
dochodzimy do sytuacji, w ktérej wszystkie trzy wprowadzone profile sa
sobie rowne. W podrecznikach nazwa ,pelnej redystrybucji” okresla si¢ na
ogo6l zalozenie, ze ¢p(Av) = Y(Av) = j(Av). My juz jednak wiemy, ze
literalnie termin ten odnosi sie tylko do wspomnianej powyzej mozliwosci 3.
Jak wida¢ istnieja fizyczne uzasadnienia dla zatozenia pelnej redystrybucji,
ale gléwny powdd to matematyczne uproszczenia.

Przyjrzyjmy sie wprowadzonym zalezno$ciom przy zatozeniu pelnej re-
dystrybucji

hv NUBUL
= —Ni1.B 1—-— 1.89
F= e NBrue |- e (1.89)
NyA NuyB -
g Nuduw [, NuBuL (1.90)
N.Bru N1.Bru

Otrzymalismy, ze wspdlczynnik absorpcji k zalezy tylko od profilu ¢, a funk-
cja zrédlowa S w ogdle nie zalezy od czestoéci Av. Srednie natezenia staja
sie sobie réwne

Jur =Ju=J (1.91)
Réwnanie rownowagi statystycznej atomu dwupoziomowego ma postaé
NL(BLUj + CLU) = NU(BULj + Ay, + CUL) (1.92)

1.5 Funkcja zré6dlowa dla linii widmowych

Przyjrzyjmy sie wzorom opisujacym funkcje zrédtowa, dyskusje przeprowa-
dzimy w kilku, znanych juz, szczegdlnych przypadkach. Przyjmujemy pelna
redystrybucje: ¢ = ¢ = 7, Joy = JuL = J.
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1.5.1 Atom dwupoziomowy w pelnej redystrybucji

Przy zatozeniu petnej redystrybucji funkcja zrédtowa jest zalezna od ilo-
razu Ny/Ny, ktérego warto$¢ mozemy wyznaczy¢ z réwnania réwnowagi
statystycznej. Znane sa zaleznosci wiazace wspolczynniki Einsteina

2h1/8’
Avn = —5"BuL,  guBru = guBuL (1.93)

ktore takze podstawiamy do wzoru na S, ostatecznie otrzymamy

J+ 2hv§ Cru g1,

— c? AULgU (1 94)
CuL (1 _ CLugrL ’
14 Qi (1- G )

By przedyskutowaé¢ doktadniej funkcje S, potrzebujemy znajomosci ilorazu
Cru/CuL. Skorzystamy w tym celu z zalozenia szczegblowej ré6wnowagi
procesow zderzeniowych, ktére méwi, ze przejscia zderzeniowe bilansuja sie
niezaleznie od przejs¢ promienistych. Skoro tak, to powinny one bilansowaé
sie takze i w rownowadze termodynamicznej, kiedy to obsadzenia poziomdéw
sg zgodne z rownaniem Boltzmanna

]\P'< hv,
L - L5 (1.95)
NU gu
Dla przejsé zderzeniowych zachodzi zatem
N;Cry = NjCur (1.96)

Podstawienie tak wyliczonego ilorazu CLy/Cyr, do wzoru na funkcje Zré-
dlowa prowadzi do jej postaci

_ J+€B,(T)

S
1+¢€

=(1—e)J+eB,(T) (1.97)
gdzie B, (T') jest funkcja Plancka, oraz

CuL _hvg ¢
/ = — 1 — kT > = 198
¢ AUL ( € ’ ¢ 1 + € ( )

Przypomnijmy, ze réwnanie przeplywu promieniowania w postaci niezalez-
nej od czasu ma postaé

(&- V) = —kl + kS (1.99)

Sprobujmy zrozumieé¢ znaczenie jego poszczegdlnych wyrazéw
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e —xl jest energia promieniowania odebrana wiazce promieniowania
przez absorpcje, kK jest wspdlczynnikiem proporcjonalnosci, do kté-
rego zostala wlaczona emisja wymuszona jako ujemna absorpcja.

e kS jest energia dodang do wigzki fotondéw przez emisje spontaniczng.
Skoro mamy ten sam wspotczynnik proporcjonalnosci, co powyzej, to
S bedzie natezeniem promieniowania spowodowanego wylacznie emi-
sja spontaniczng.

Przedyskutujmy sktadniki funkcji S

e J jest érednim polem promieniowania, reprezentuje te procesy, w kto-
rych atom pochtania foton i reemituje go. Jest to zrédto fotonow

e —¢J ujemny znak méwi o odplywie fotonéw. Mozna pokazaé, ze

_ CuL,
CuL + AuL + BunB,(T)

€

(1.100)

czyli jest stosunkiem depopulacji zderzeniowych do catkowitego tempa
depopulacji. Wiec € jest prawdopodobienistwem na depopulacje bez
produkcji fotonu, czyli —e.J odzwierciedla iloéé fotonéw pochlonietych
z pola promieniowania przez absorpcje z nastepujaca po niej depo-
pulacja zderzeniowa. Zauwazamy, ze w mianowniku wystepuje wyraz
BurB,(T), choé powinno tam byé Byy,J. Jest tak ze wzgledu na przy-
jete zaltozenie rownowagi termodynamicznej dla stosunku wspoétczyn-
nikéw przejsé zderzeniowych.

e B, (T) jest zrédlem fotonéw przeciwstawnym odpltywowi —eJ. Mozna
rowniez pokazadé, ze to samo € ma postac

Cru

€ =
Cru + BrLuB,(T)

(1.101)

czyli, ze jest stosunkiem tempa wzbudzen zderzeniowych do catkowi-
tego tempa wszystkich wzbudzen. Wzbudzenia zderzeniowe prowadza
do réwnowagowego promieniowania opisywanego funkcjg Plancka. Ale
nie wszystkie wzbudzenia w naszym atomie sa zderzeniowe, wiec tylko
odpowiednia cze$¢ funkcji Plancka dodaje sie do naszej funkcji Zzrodto-
wej.
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1.5.2 Atom dwupoziomowy w LTE

Zastapmy obsadzenia pozioméw N; ich warto$ciami réwnowagowymi N,
a pole promieniowania przez B,(T). Réwnanie réwnowagi statystycznej
przybiera postaé

Nf (BLuBu(T') + Cry) = ij (BurB,(T) + Aur, + Cur) (1.102)

W LTE obsadzenia pozioméw wyznacza réwnanie Boltzmanna, ktére mozna
przeksztalci¢ do postaci:

Nt hy BurLB,(T)+ A
L_ o e Bu v(T) + Auw (1.103)
NG gu BryB,(T)
Podstawienie tego do rownania rownowagi statystycznej daje
N{CrLy = N{;Cur, (1.104)

z czego juz korzystaliSmy przy obliczaniu funkcji Zzrodlowej (réwnanie 1.96).
Te dwa ostatnie réwnania okreslaja wspomniang juz wczesniej tzw. row-
nowage szczegbdtowa, bedaca szczegdlnym przypadkiem réwnowagi staty-
stycznej. Réwnowaga taka moze zachodzié¢ np. gleboko w atmosferze, gdzie
dominuja przejscia zderzeniowe. Wowczas, jesli zaniedbamy przejécia pro-
mieniste, jako nieistotne, to z bilansu réwnowagi statystycznej pozostanie

N,Cruy = NyCur (1.105)
Dla malej reszty opisujacej przejscia promieniste tez musi zachodzi¢
NpBryJ = Ny(BurJ + AuL) (1.106)
skad przy znanych zaleznosciach taczacych wspétczynniki Einsteina A i B
otrzymujemy, ze w rownowadze szczegdtowej sSrednie natezenie wynosi
J=B,(T) (1.107)
Patrzac na funkcje Zzrédltowa w pelnej redystrybucji
S=(1—-¢J+eB,(T) (1.108)
widzimy, ze warunkach LTE, kiedy zderzenia dominuja, czyli kiedy € — 1,

zachodzi
S — B,(T) (1.109)

dla dowolnego J.

W atmosferach gwiazd gestos¢ maleje z wysokoscig, zatem Cry i Cur, tez
malejg. State pozostaja wspotczynniki A i B. Zatem e maleje z wysokoscia.
Dla linii widmowych moze zachodzié¢ € ~ 10~% lub nawet ~ 10719, czyli linie
widmowe powstaja daleko od LTE.
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hv

32

hv,,

hv

Rysunek 1.5: Schemat atomu tréjpoziomowego.

1.5.3 Atom tréjpoziomowy

Dla ustalenia uwagi sporzadzmy schemat pozioméw energetycznych oraz
przejé¢ promienistych atomu tréjpoziomowego — rysunek 1.5. Zajmijmy sie
wyznaczeniem natezenia Io; odpowiadajacego przejéciu 2—1. W spos6b ana-
logiczny, jak dla atomu dwupoziomowego mozna wyprowadzi¢ réwnanie
przeptywu promieniowania

1 6121
L
c Ot 21

gdzie nieprzezroczysto$¢ x i funkcja zréodtowa S okreslone sg wzorami

(& - V)1 + (So1 — In) (1.110)

hVQl

K21 = F(Nle(ﬁu — N2Ba11)12) (1.111)

_ NaAs1j12

N1Bi1a¢g12 — N2Bo1912
Nadal zaktadamy pelng redystrybucje, do wyznaczenia S potrzebujemy
tylko stosunku obsadzen pozioméw No/Np. Podstawiajac otrzymany wcze-
$niej z réwnan rownowagi statystycznej (1.59) stosunek obsadzen pozioméw
do wzoru na funkcje Zrodltows mozna obliczy¢

S21 (1.112)

j21 + g1 C1a+Ry32
%2 Sx (1.113)

- Co (1 _91C12 Rz _ 91 Rizp
1+ A2 (1 g2 Cz1> + A2y (1 g2 R231)

Sa1

Gdyby nie byto poziomu 3, wspotczynniki Ry30 i Rog1 bylyby zerami i otrzy-
malibySmy taki sam wzoér, jak dla atomu dwupoziomowego. Mozemy dalej

zdefiniowaé
Ci2 =Ci2+ Riz2, Co1 = C1 + Rasi (1.114)



40 Przeptyw promieniowania

czyli potaczyé ze soba wspolczynniki przejéé zderzeniowych 1-2 ze wspot-
czynnikami przejé¢ 1-2 za posrednictwem poziomu 3. Wéwczas po niewiel-
kich przeksztatceniach otrzymamy

Jop + LGz
g2 Ban (1.115)

Cor (1 _ 91Ci2
L+ A2 (1 g2 C21)

So1 =

Postaé tego rownania jest taka sama, jak dla atomu dwupoziomowego. Da-
lej mozemy zaltozy¢ réwnowage szczegotows dla przejsé zderzeniowych oraz
LTE, z czego skorzystamy eliminujac w odpowiednich miejscach stosunek
Ci2/Cx

NiCha = N3O (1.116)
NiC13 = N3C3; (1.117)
Definiujemy
Co ( g1 012) Co1
oo g1 Gy 1.118
2L Ay g2 Co1 A1 + B21B,,, (T) ( )
Ras1 ( g1 R132>
. = 121 a 1.119
817 Ay 92 Ra31 ( )
g1 Ri32
eB, (T = = —= 1.120
[€B,(T)]231 2 Bal ( )
otrzymamy
J. r By, (T B, (T
521 _ J21 + €21 21( ) + [6 ( )]231 (1121)

/ /
1+ €51 + €331

Przypomnijmy sobie wzér 1.97 na funkcje zrédtowa dla atomu dwupozio-
mowego, w ktorym mieliémy zrédlo fotonéw pochodzacych ze wzbudzenia
zderzeniowego €B, (T, oraz wyraz opisujacy rozpraszanie (1 —¢).J. W ato-
mie tréjpoziomowym pierwszy wyraz zostal zastapiony przez ehy By, (T)
ale oznacza dokladnie to samo. Z kolei sktadnik [eB,(T)]231 reprezentuje
poprawke do wyrazu € B,(T), dodatkowe Zrédlo wynikajace z faktu, ze
elektron moze znalez¢ sie na poziomie 2 (skad moze emitowaé foton) réw-
niez dzigki zderzeniowej i promienistej depopulacji z poziomu 3. Podobnie
€hq; W mianowniku reprezentuje poprawke do €5, uwzgledniajaca przejscia
2 — 1 nie poprzez zderzenia, ale przez posrednie (zderzeniowe i promieniste)
procesy przy udziale poziomu 3.

Wzory na Ri3s i Ro31 lacza w sobie J3; i J3o. Obliczanie So; wymaga
rownolegtego obliczania S31 i S39, czyli rozwiazywania rownania przepltywu
wzgledem I3; i Is2. To z kolei wymaga znajomosci Sa;1. Potrzebny jest jakis
rodzaj iteracji.
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1.5.4 Atom dwupoziomowy z kontinuum

Jeszcze pobieznie przyjrzyjmy sie atomowi dwupoziomowemu z dodatko-
wym poziomem kontinuum. Przypomnijmy réwnanie 1.61 réwnowagi staty-
stycznej dla poziomu 1

Ni(B12J21+Ci2+ Rik +Cik) = Na(A21 + Ba1J21+Co1) + N (Rx1+ Ck1)

(1.122)

Przy zalozeniu LTE dla przejs¢ jonizacyjnych, czyli N = Ny, mozna po-
kazac, ze

NK(RKl—l-CKl) :Nl*(RKl‘f‘ClK) (1.123)

Analogicznie otrzymujemy dla poziomu 2

N3 (A1 + Ba1J21 +Co1 + Rag + Caoi) = Ni(BiaJa1 +Ci2) + N5 (Ri2 + Cox)

(1.124)
Podobnie, jak poprzednio (pominmy dlugie, choé¢ latwe rachunki) funkcje
zrodlowa mozna sprowadzié¢ do postaci

_ Ja1 + €Byo1(T) + nB*

S
21 l1+e+n

(1.125)

Interpretacja poszczegolnych sktadnikow funkeji zrédtowej jest podobna, jak
w przypadku atomu tréjpoziomowego

e J — to czeé¢ rozproszeniowa
e ¢B,(T) — to fotony wytworzone przez zderzenia C1o

e nB* — Zzrédto pochodzace od elektrondéw zjonizowanych ze stanu 1,
ktére rekombinujg na poziom 2 i emituja foton

€ — to fotony zniszczone przez zderzenia Cog

1 — przypadek jonizacji z poziomu 2 i nastepujacej po niej rekombinacji
na poziom 1

Jesli € > nijednoczesnie eB,(T) > nB*, wéwczas méwimy o linii zdomino-
wanej zderzeniowo. Jedli € < n oraz eB,(T) < nB*, to méwimy, ze linia
jest zdominowana fotojonizacyjnie. Linie zdominowane zderzeniowo sa
silnie powiazane z lokalng temperaturg elektronowa, w przeciwienstwie do
linii zdominowanych fotojonizacyjnie. Mozna w ten sposéb wyjasni¢ dla-
czego linie H i K zjonizowanego wapnia Call wykazuja emisje w obecnosci
chromosfery (bo sg zdominowane zderzeniowo), a jednoczesnie linie Balmera
nie wykazuja (bo sa zdominowane fotojonizacyjnie).
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1.6 Inne charakterystyki pola promieniowania

Przy omawianiu natezenia promieniowania zwykle wprowadza sie defini-
cje gestosci energii promieniowania, strumienia oraz ciSnienia. Wszystko to
w nawigzaniu do tzw. momentow pola promieniowania. W wielu podreczni-
kach zagadnienia te ograniczone sa do przypadku atmosfery ptasko-réwno-
leglej.

1.6.1 Funkcja dystrybucji fotonéw
Funkcja dystrybucji fotonéw fr definiowana jest w ten sposéb, ze

frdw dv (1.126)

oznacza iloéé fotonéw w jednostce objetosci (1cm?), w miejscu (5,t), o cze-
stosciach z przedziatu (v, v + dv), w kacie brylowym dw. Policzmy energie,
ktéra fotony przeniosa przez powierzchnie dA w czasie dt. Kiedy przechodzi
przez te powierzchnie ostatni z rozpatrywanych fotonéw, to pierwszy z nich
jest juz w odleglosci cdt. Fotony zajmuja objetosé dA cdt, wiec przeniosty
energie hv dA cdt - fr dw dv. Poréwnujac te energie z wzorem 1.2 definiuja-
cym I, otrzymamy zalezno$¢ wiazaca natezenie promieniowania z funkcja
dystrybucji

I, = chvfr (1.127)

1.6.2 Gestosé energii promieniowania

Okreslamy ja jako energie pola promieniowania zawartg w jednostce obje-
tosci (1em?3) w jednostkowym przedziale czestosci (1Hz), oznaczamy u,.
Dla wiazki promieniowania ilo$¢ energii przechodzacej przez element po-
wierzchni dA to

dE =1, dAdwdvdt (1.128)

Po czasie dt energia ta wypelni cylinder dA cdt. Z kolei energia zawarta w
takim cylindrze, zgodnie z definicja gestosci u,, to

E' =, dAcdtdv (1.129)

Jest to energia obejmujaca promieniowanie wszystkich kierunkéw &, wiec
E’:j{dwdE:dAdudt ffydw (1.130)

stad wynika, ze
1 4
u, = - ?{L,dw =1, (1.131)
& &
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gdzie wprowadziliémy tzw. Srednie natezenie promieniowania

1
-~ 14 1.132
- Lo (1.132)

Jest to natezenie I, usrednione po wszystkich kierunkach, ktére w atmosfe-
rze (warstwie) plasko-réwnoleglej ma postaé

1 1
_ 7/ Ldu (1.133)
2/

Zwroémy uwage na fakt, ze J, jest innym $rednim natezeniem, niz zdefinio-
wane wezesniej (wzér 1.51) dla przejsé w liniach widmowych érednie J.

1.6.3 Strumien

Strumien okreslamy jako ilosé energii przechodzacej przez element powierz-
chniowy dA w czasie dt, a oznaczamy przez F,. Zauwazmy, ze powyzsze
okreslenie pomija zaleznosé¢ od kata brylowego dw. Poniewaz chcemy wie-
dzie¢, w ktor@ strone przeplywa energia, strumien powinien by¢ WlelkOSCIQ
wektorowsa E, taka, ze dla zorientowanego elementu powierzchniowego dA

F,-dA (1.134)

okresla przeptyw promieniowania przez dA. Definiujemy zatem
ﬁyz%dwh-& (1.135)

Obrazowo wyglada to mniej wiecej tak, ze dla kazdego kierunku & rozcho-
dzenia si¢ promieniowania konstruujemy wektor o dtugosci odpowiadajacej
wartosci natezenia I, dla tego kierunku, a nastepnie z tych wektoréw two-
rzymy jeden wypadkowy odpowiadajacy strumieniowi. W polu izotropowym
taki wektor wypadkowy musi znikaé: F,, = 0.

W atmosferze ptasko-réwnoleglej catkowanie wykonujemy, jak poprzed-
nio, a iloczyn skalarny I, -& = ul, to sktadowa ,,2” natezenia. Otrzymujemy
tym razem wielko$¢ skalarna

1
F,(z) =27 /_1 I, pdp (1.136)

W odlegtosci r od izotropowego zrédla punktowego strumien zachowuje
sie jak
const
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Rysunek 1.6: Strumient w odlegtosci D od sfery o promieniu R i jednorodnej
jasnoéci B.

Mozemy sie o tym przekonaé¢ wyobrazajac sobie punktowe zrédto otoczone
dwiema sferami o promieniach r1 i ro. Energia F przeplywajaca przez obie
powierzchnie ma te sama wartosc

drriFy = E = 4Anrs By (1.138)

czyli 72F = const. Czy mozna to pogodzié¢ z wykazana wczeéniej statoscia
1,7 Przekonajmy sie o tym obliczajac strumien w odlegtoéci D od srodka
sfery o promieniu R i o jednorodnej jasnosci powierzchniowej I, (u) = B
(zob. rysunek 1.6). Ze wzgledu na symetrie osiowa wystarczy rozpatrywaé
przypadek jednowymiarowy. Zgodnie z definicja strumienn w danym punkcie,
to

1
F,(D) = 277/ I,pdp (1.139)
-1

Skoro natezenie I, nie zalezy od odleglosci, mozemy zastapié¢ je natezeniem
B z powierzchni sfery, ktére nie zalezy od kata (wystawiamy B przed calke)
i dochodzi nie z pelnego kata brytowego, lecz z tarczy gwiazdy o promieniu
katowym O (u; = cos©1)

1
F,(D) = 27B / iy (1.140)
M1
Dalej tatwo obliczamy
1 1
F,(D)=2rB {Q;ﬁ] =7B(1 — p?) = 7Bsin*(0;) (1.141)

H1
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czyli
2
D2
Na powierzchni gwiazdy strumien bylby F(R) = 7B a z odlegloécia D
malatby jak 1/D?
Nietrudno jest wykazaé, ze dla sfery o niejednorodnej jasnosci I, (u)
zaleznej od kata p zachodzi

F,(D)=rB (1.142)

R2
- D?

Podsumowujac: odlegte zrédta Swiatta sg stabsze od bliskich, to wia-
domo, ale wielkoscia, ktora maleje z kwadratem odlegtosci jest strumien,
a nie natezenie promieniowania. Wynika to z przyjetych definicji i sprzecz-
nosci tu nie ma. Ponadto warto pamietaé, ze

E,(D) F,(R) (1.143)

e jesli mozemy rozdzieli¢ katy (np. dla tarczy Stonecznej), to obserwu-
jemy I, (u) dla réznych katéw p

e jesli katéw rozdzielié nie mozemy, to mierzymy tylko

RQ

FI/(D):E

Fy(R)

1.6.4 Cisnienie promieniowania

Ciénienie jest to sila dzialajaca na 1cm? (jednostke powierzchni), a sita to
ped przekazywany w jednostce czasu (dp/dt). Dla fotonu p, = hv/c = E, /c,
czyli wktad do pedu pochodzacy od danego promienia &, to

dE,

dp, = (1.144)
Poniewaz element powierzchniowy dA jest nachylony do promienia &, wiec
ilos¢ energii przeptywajacej bedzie zredukowana o czynnik p wzgledem usta-
wienia prostopadlego

dE, = I,(J) dw i (1.145)

Poniewaz do cisnienia dzialajacego na dA wlicza sie tylko sktadowa pedu
prostopadia do dA, wiec dojdzie nastepna redukcja o czynnik p i ostatecznie

1
dP, = - 2 dw (1.146)

1
P, = - flyﬁdw (1.147)
&



46 Przeptyw promieniowania

1.6.5 Momenty Eddingtona

W poprzednich rozdziatach zobaczylismy, ze gestosé energii promieniowania,
strumien oraz ci$nienie, opisywane sg przez calki z natezenia promieniowania
mnozonego przez kolejne potegi zmiennej katowej p (zerowa, 1 i 2). Sa to
tzw. momenty promieniowania. Ich prostsza postaé, dotyczaca atmosfery
plasko-réwnolegtej, wprowadzil Eddington [§]

1 1

J, == / Ldu (1.148)
2/
1 1

H, = 5/ Ipdp (1.149)
-1

K, = 5/ Ip“dp (1.150)
—1

Zdefiniujmy jeszcze w tym miejscu tzw. zmienny czynnik Eddingtona

K,
v = — 1.151
fo= 3 (1151)



Rozdziat 2

Dyskusja jakosciowa widma
liniowego

Wprowadzajac szereg uproszczen, postaramy sie zrozumieé zachowanie sie
rozwigzania réwnania przeplywu promieniowania w linii widmowej. Dys-
kusje przeprowadzimy dla atomu dwupoziomowego, wspomnimy takze o
konsekwencjach wprowadzenia dodatkowych pozioméw. Rozwazania poniz-
sze oparte sa na fragmentach z podrecznika Cannona [3]. Wspomniany juz
wczesniej podrecznik jest stosunkowo malto znany, wprowadza do analizy li-
nii widmowych dos¢ skomplikowany formalizm matematyczny, ale niektére
w nim zawarte wyjasnienia i przyklady warte sa poznania.

2.1 Przebieg funkcji zré6dtowej w atmosferze

Dla matej komérki, gleboko w atmosferze, mozemy przyjaé, ze efektyw-
nie zero promieniowania przechodzi przez jej powierzchnie. Oznacza to,
ze tyle samo promieniowania wpada do komorki, co ja opuszcza. Méwimy
o rownowadze promienistej, stosujemy przyblizenie LTE, z ktérego wynika
S = B,(T). Blizej powierzchni gwiazdy fotony moga przez te powierzch-
nie uciekaé. Narusza to réwnowage i spodziewamy sie, ze funkcja zrodtowa
bedzie réznita sie od funkcji Plancka. Oszacujmy, w ktéra strone.

Kazda ucieczka fotonu sprawia, ze w atmosferze ubywa o jeden sposrod
fotonow, ktore mogtyby zostaé zaabsorbowane. Absorpcja, to proces, ktory
pozostawia atom w stanie U. Zatem wzrost liczby fotonéw, ktore uciekly,
powoduje spadek Ny. Jesli mamy zachowana mase, czyli

N1, + Ny = N = const = N{; + Ny (2.1)
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Rysunek 2.1: Réznica miedzy funkcja Plancka a funkcja zrédlowa. Na gleboko-
Sciach w atmosferze wigkszych niz A, funkcja zréodtowa S réwna
jest funkcji Plancka, na glebokosciach mniejszych wartos¢ S ma-
leje ponizej B, (T).

wtedy zmniejszenie Ny pocigga za soba wzrost Ni,. Ale wartosci réwno-
wagowe [Ny 1 N{; pozostaja niezmienione, bo w LTE fotony nie uciekaja.
Zatem
Ny Ng§
N SN

(2.2)

Niech
Nu _ NG gu - (2.3)
Ny, Ny gL
gdzie v < 1. Wychodzac z postaci funkcji Zzrédtowej przedstawionej wzorem
(1.94) mozna dalej pokazad, ze

B, (T
5= 150 (2.4)
]' + huo’y
e kT —1
Poniewaz hivy/kT > 0, wiec e%) > 1, zatem
S < B,(T) (2.5)

DowiedzieliSmy sie zatem, ze ucieczka fotonéw powoduje zmniejszenie
funkcji zrédtowej ponizej jej wartoéci rownowagowej. Im blizej powierzchni,
tym wiecej fotonow ucieka, tym bardziej S rézni sie¢ od funkcji Plancka.
Jakosciowo przedstawia to rysunek 2.1. Przyktad ten pokazuje, ze nie tylko
stan atoméw wplywa na pole promieniowania, ale i pole promieniowania,
jego ucieczka z atmosfery gwiazdowej, wywiera wplyw na stan atoméw.
Moéwimy o oddzialywaniu materii i promieniowania.
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2.2 Droga termalizacji fotonu

Oszacujmy glebokosé A, przy ktoérej funkcja zrédlowa zaczyna odchylaé sie
od funkcji Plancka.

Raz wytworzony wzbudzeniem zderzeniowym foton (skladnik eB,(T)
funkeji zrodlowej) dozna szeregu nastepujacych po sobie absorpcji i emi-
sji (sktadnik J) zanim dojdzie do depopulacji zderzeniowej (sktadnik —e.J)
niszczacej foton. Oznaczmy przez = odleglo$é miedzy wytworzeniem a znisz-
czeniem fotonu. Nastepujace po sobie absorpcje i emisje to oczywiscie roz-
praszanie, ktére nie niszczy fotonu. Wielko$é¢ = nazywamy dlugodcia drogi
termalizacji fotonu. Nazwa pochodzi od proceséw bioracych udzial w two-
rzeniu i destrukcji fotonu: foton powstaje kosztem energii termicznej i po
przebyciu drogi = znika, a jego energia powicksza energie termiczna gazu.
Wartoéé liczbowa = zalezy od wartosci parametru € i zwykle przewyzsza
o rzedy wielkoSci dlugo$¢ sredniej drogi swobodnej miedzy kolejnymi roz-
proszeniami.

Jesli rozwazymy taki punkt w atmosferze, ktory lezy gtebiej niz = pod
powierzchnia, to kazdemu fotonowi utworzonemu w nim, a zniszczonemu
w odlegltosci 2, odpowiada zniszczenie innego fotonu wytworzonego w jakims
innym miejscu, $rednio o wielko$¢ = dalej. W danym punkcie atmosfery be-
dzie mialta miejsce rownowaga miedzy kreacja a destrukcja fotonéw. Wyraz
zrédtowy eB,(T') bedzie dokladnie réwnowazony przez wyraz odplywowy
—eJ. Prowadzi to do LTE, ale zauwazmy, ze mamy do czynienia z efektami
nielokalnymi, gdyz foton utworzony w jednym miejscu jest absorbowany
W innym.

Jedli zas rozwazany punkt lezy w zasiggu = od powierzchni, wowczas
emitowany zen foton moze po pewnej liczbie rozproszen osiggnaé powierzch-
nie gwiazdy i uciec zanim zostanie zniszczony. Zabraknie zatem fotonu,
ktory miatby by¢ zaabsorbowany w sasiedztwie. Réwnowaga miedzy kreacja
a destrukcja bedzie naruszona. Odbywa si¢ to wszystko kosztem energii we-
wnetrznej atoméw, czyli Ny maleje. Jednocze$nie musi wzrasta¢ N, czyli
zachodzi S < B,(T). Zatem gleboko$é¢ A, przy ktérej S zaczyna réznié sie
od B,(T) musi by¢ poréwnywalna z dlugoscia drogi termalizacji E fotonu.

2.3 Natezenie na powierzchni atmosfery

Zakladamy w dalszym ciggu atom dwupoziomowy, pelna redystrybucje,
stan réwnowagi statystycznej bez wyplywu masy. Profil ¢(Av) wystepuje
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tylko we wzorze na nieprzezroczystosé k. Pamietamy, ze

Ny N
2y 2.6
N SNy (2:6)
stad
NuyBuyr, v
— e M K1 2.7
N1.Bry 27)

Ta ostatnia nieréwnosé spetniona jest w wiekszosci przypadkéw astrofizycz-
nych, wiec emisje wymuszona (traktowana jak ujemna absorpcje) mozemy
zaniedba¢ przy okreslaniu x

k = koNLoO(Av) (2.8)

Przypomnijmy rozwiazanie formalne (wzér 1.43) dla warstwy polnieskon-
czZonej

1,(0) = /0 T i) Lar (2.9)

Profil ¢p(Av) zalezy od glebokosci przez zalezno$é od temperatury, co kom-
plikuje analize. Zakladamy wiec, ze ¢(Av) nie zalezy od glebokosci w at-
mosferze, pamietajac, ze jest to niefizyczne. Dla potrzeb niniejszej analizy
zdefiniujmy zalezna od czestosci gteboko$¢ optyczna n

n(r, Av) = ¢(Av)T (2.10)

dn(t, Av) = ¢(Av)dr (2.11)

Stad natezenie I, na powierzchni atmosfery mozna zapisaé

1,(0, Av, j1) = /Ooo S <¢(Zu)> e‘Z‘fj (2.12)

Rozpatrzmy przypadek, kiedy promieniowanie opuszcza atmosfere gwia-
zdy prostopadle do jej powierzchni. Podstawienie u = 1 uprosci wzory i ula-
twi analize. Natezenie promieniowania opisywane jest teraz zaleznoscia

1,00, A, 1) = /Ooo s <¢(ZV)) e~Mdn (2.13)

Widzimy, ze jest to calkowanie (sumowanie) funkcji S wazone czynnikiem
e~ . Rysunek 2.2 ilustruje sytuacje. lloczyn Se™" osiaga maksimum przy
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Rysunek 2.2: Graficzne przedstawienie iloczynu dwéch funkeji: rosnagcej w glab
atmosfery funkcji zrédtowej S oraz szybko malejacej funkcji e=".
Tloczyn, pokazany linia przerywana, ma maksimum w punkcie n*.

pewnej wartosci 1 = n*. Ksztalt przebiegu tego iloczynu, pokazany na ry-
sunku 2.2, wynika z faktu, ze funkcja Zrédtowa S maleje na zewnatrz at-
mosfery dla n < 1, a szybko malejacy czynnik e~" gwaltownie odcina wktad
do I, pochodzacy od S przy n > 1. Zatem musi by¢:

n* a1 (2.14)

Oczywiste jest, ze gléwny wklad do calki, czyli do I,(0,Avr, 1) pochodzi
z glebokodci w sasiedztwie n*. Prowadzi to do wniosku, ze sama catke mo-
zemy przybliza¢ przez warto$é¢ funkcji S w punkcie maksimum n*

*

1,00, Av, 1) ~ S(— ) (2.15)

$(Av)
Dla wielko$ci n* mozna obliczy¢ odpowiadajaca jej gleboko$é optyczna 7*
i gleboko$é fizyczna z*
" —"
T = , z* = 2.16
H(5v) Ko NLo(B) (210

przy czym trzeba bylto zalozy¢, ze Ni, nie zalezy od glebokoséci. Wiekszosé
promieniowania, jak juz stwierdziliSmy, pochodzi z glebokosci n* =~ 1, a od-
powiadajaca jej fizyczna glebokos$é¢ z* zalezy od czestosci

1

2* roNLO(AY) (2.17)

Poniewaz ¢(Av) maleje przy wzroscie |Av|, wiec odpowiednie z* wzrasta.
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|
Avy Avp Avy Avp

Rysunek 2.3: Powstawanie profilu absorpcyjnego.

Dla ilustracji powstawania profilu linii widmowej na powierzchni atmos-
fery (zobacz rysunek 2.3) wybierzmy dwie czestoéci Avy i Avy takie, ze

]Ayl\ < ’AVQ‘ (2.18)

czyli
d(Avy) > p(Avs) 1 27 <25 (2.19)

Funkcja Zréodtowa S rosnie ze wzrostem fizycznej gtebokosci w atmosferze
gwiazdy, zatem

S(27) < S(#3) (2.20)

a stad
I,(0,Avq, 1) = S(27) < S(25) =~ 1,(0, Avg, 1) (2.21)

Oczywiscie skoro ¢(Av) jest symetryczne wzgledem $rodka linii Av = 0,
to i natezenie I, jest symetryczne. W koncowym rezultacie powstaje profil
absorpcyjny linii widmowe;.

Otrzymalismy dla promieniowania w linii widmowej, ze przebieg nateze-
nia na powierzchni w funkcji czestosci (profill linii) jest odzwierciedleniem
przebiegu funkcji zrédlowej w funkcji glebokosci w atmosferze. Transfor-
mata miedzy funkcjami S(z*) a I,(Av) nie jest jednak prosta, jest zalezna
od nieliniowej funkcji ¢(Av) profilu absorpcyjnego. Trzeba takze pamietad,
ze natezenie I, w skrzydtach profilu nie bedzie bez przeszkdd rosto dla co-
raz wiekszych Av, gdyz w pewnym miejscu nieprzezroczysto$¢ w linii stanie
sie mniejsza od nieprzezroczystoéci w kontinuum, co oznacza, ze obserwo-
waé bedziemy promieniowanie z gtebokosci formowania kontinuum, juz nie
glebiej.
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Pomiety przypadek p < 1 to taki, kiedy obserwujemy promieniowa-
nie opuszczajace atmosfere odchylone o kat § w stosunku do kierunku pio-
nowego. W atmosferze plaskordéwnoleglej, o stalej gestosci i temperaturze,
mamy tak jak poprzednio sytuacje, ze z powierzchni uciekaja fotony po
przebyciu drogi krotszej od drogi termalizacji =. Tym razem jednak odci-
nek = ustawiony jest pod katem 6 do pionu. Gtéwny wktad do natezenia I,
daja teraz obszary plytsze z* = —Z cos 6. Poniewaz funkcja zrédtowa maleje
z wysokoscia, wiec odpowiednie natezenie maleje ze wzrostem 6. Méwimy
0 pociemnieniu brzegowym.

Takie same wnioski dotyczace profili linii widmowych mozemy otrzymacé
dzieki prostemu przyktadowi rachunkowemu. Rozpatrzmy rosnaca liniowo
z glebokoscia atmosfery funkcje zrodlowa S(7) = a+ br, przy a,b > 0. Jesli
¢(Av) nie zalezy od glebokosci, to mozna wykonaé¢ odpowiednie catkowanie
i otrzymaé

!
L0, Av,u) =a+b 2.22
(0. 8vp) =0+ by (2.22)
a stad mozemy otrzymaé znane nam juz zaleznosci
Al/l < AVQ = IV(Ayl) < L,(AI/Q) (2.23)
p>pe = L() > L(p2) (2.24)

2.4 Ciekawe proste przypadki

2.4.1 Chromosfera gwiazdowa

Chromosfera to z definicji obszar atmosfery gwiazdowej, w ktérym ma miej-
sce wzrost temperatury (elektronowej) z wysokoscia. To zjawisko jest spowo-
dowane innymi procesami, niz promieniste. Przyktadowy przebieg tempera-
tury dla gwiazdy z chromosfera pokazuje rysunek 2.4. Podobny do przebiegu
temperatury bedzie przebieg funkcji B, (T"), czyli funkcji zrédtowej w LTE.
Potozenie punktu A, od ktérego funkcja zrédlowa zaczyna sie réznié od
B,(T) zalezy od mozliwosci ucieczki fotonéw, ktéra z kolei zalezy od nie-
przezroczystosci. Popatrzmy na rysunek 2.5. Jedli dla jakiej$ linii ,,17 Aq
wypada glebiej, niz z(Tmin ), odpowiednia funkcja zrédlowa wyglada podob-
nie, jak poprzednio. Jesli jednak w linii ,,2” nieprzezroczysto$¢ jest odpo-
wiednio duza, to Ae wypadnie powyzej z(Timin) 1 funkcja Zrédlowa bedzie
ygarbata”, jak na rysunku 2.6. Przy odpowiednich z* natezenie promienio-
wania I ~ S(n*/¢(Avr)) moze mie¢ przebieg, jak na tym rysunku (pokazana
jest tylko polowa profilu, druga jest symetryczna). Narysowany profil jest
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chromosfera

fotosfera

z(Tmin) -z

Rysunek 2.4: Chromosfera — schematyczny przebieg temperatury.

Rysunek 2.5: Funkcja zrédlowa w obecnosci chromosfery. Funkcja Plancka B,
odpowiadajaca LTE, ma przebieg zgodny z rozkladem tempera-
tury. Liniag przerywana zaznaczone sa dwa przypadki, kiedy to
funkcja zrédlowa S zaczyna odchylaé sie od B, na réznych glebo-
kosciach.

jakosciowo bardzo podobny do obserwowanych linii chromosferycznych Hi K
zjonizowanego wapnia Call.

2.4.2 Warstwa plasko-réwnolegla optycznie cienka

To taka warstwa, w ktorej fotony, nawet te wyemitowane w centrum linii,
doznaja nie wiecej, niz 1-2 rozproszenia. Gdyby nie byto absorpcji fotonéw
7 reemisja, to promieniowanie powstawato by przez wzbudzenia zderzeniowe
z nastepujaca po nich depopulacja promienista i bylo by

S~ eB,(T) (2.25)

Ze wzrostem grubosci warstwy dochodzi do znaczenia wyraz (1 — €).J, ale
gdy zalozymy, ze mamy tylko jedno rozproszenie, to

S ~ 2B, (T) (2.26)
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Rysunek 2.6: Profil linii chromosferycznej. Przedstawione sa rézne glebokosci
ucieczki promieniowania oraz odpowiadajace im czestosci w pro-
filu linii widmowej. Sam ksztalt profilu jest odwzorowaniem prze-
biegu funkcji zrédlowe;.

Wazne jest, ze promieniowanie moze tatwo opuszczaé¢ warstwe z dowolnego
jej miejsca, a funkcja Zrédlowa powinna byé w przyblizeniu stata S = S.
Po wycalkowaniu wzoru na obserwowane natezenie (jest to tatwe, bo S jest
stala) otrzymamy

_ _¢(Av)mw
1,00, Av, j) = § <1 _ e > (2.27)

co przy gruboéci optycznej warstwy 7, — 0 daje

08 - 28

(2.28)
Takie natezenie, to linia emisyjna, majaca ksztalt funkcji ¢ profilu absorp-
cyjnego.

2.4.3 Warstwa plasko-réwnoleglta optycznie gruba

Jesli optycznie gruba warstwa bedzie miala parametry (T, p, itp) syme-
tryczne wzgledem plaszczyzny srodkowej, to i funkcja zrédtowa S powinna
by¢ symetryczna i powinna rosnaé¢ w glab atmosfery niezaleznie od tego,
z ktorej strony na warstwe patrzymy. Spodziewaé sie jej mozna w postaci
takiej, jak na rysunku 2.7. Wybierzmy trzy czestosci

IAv?| < |AvS] < | A (2.29)

w taki sposob, ze
27| < |z5] < |z3| (2.30)
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Rysunek 2.7: Funkcja zrédlowa w grubej warstwie plasko-réwnoleglej, syme-
tryczna wzgledem srodka warstwy. Punkty 1, 2, 3, przedstawiaja
miejsca ucieczki promieniowania na réznych czestosciach.

Rysunek 2.8: Linia widmowa powstajaca w warstwie plasko-réwnoleglej z ry-
sunku 2.7.

Poniewaz

~S( g,

100, Ay;, 1) = S(qb(AVi)) =5; (2.31)
otrzymamy profil, jak na rysunku 2.8, istotnie rézny od przypadku poprzed-
niego. Gdyby jednak grubosé warstwy z,, byla na tyle matla, ze z,, < 2z (2§
to glebokos$¢ odpowiadajaca centrum linii widmowej Av = 0), czyli 2§ wypa-
dalo by glebiej, niz polowa warstwy, wéwczas zachodzito by S1 > Sy > Ss,
jak w przypadku optycznie cienkim i nie bylo by centralnej absorpcji w
profilu emisyjnym.

2.5 Atom tréjpoziomowy

Dla uproszczenia zatézmy, ze dozwolone sa tylko dwa przejscia promieniste:
miedzy poziomami 1-2 i 1-3. Zderzeniowe — dozwolone sa wszystkie trzy.
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m;o\’rony (31) uciekaja

powierzchnia
B 31 ‘

Rysunek 2.9: Ucieczka z powierzchni gwiazdy fotonéw powstajacych w atomie
trojpoziomowym.

Uktad poziomoéw pozostaje taki, jak na rysunku 1.5. Dla przeprowadze-
nia dalszej dyskusji powréémy do takiego przedstawienia funkcji zrédtowej,
w ktorym zalezy ona od stosunku obsadzen pozioméw gérnego i dolnego
(wzor 1.90). Jesli zaniedbamy emisje wymuszona, jak to czyniliSmy wcze-
$niej (wzér 2.7), uproszczajac wspdtcezynnik nieprzezroczystosci, to dla funk-
cji zrodtowych najistotniejsze pozostaja zaleznosci

Ny N3

Sy~ =2 (2.32)

So1 ~ —
21 va N1

a odpowiednie nieprzezroczystosci beda proporcjonalne do
ka1 ~ V91 N1 B12¢12 (2.33)

k31 ~ v31 N1 B13¢p13 (2.34)

Stosunek obu nieprzezroczystosci przedstawmy stosujac zamiast B wspot-
czynniki A emisji spontanicznej

ro1 Va1 dua g2 Ani vy (2.35)
K31 V31 @13 g3 Asi 3,

Przy zalozonym ukladzie pozioméw zazwyczaj ma miejsce Ag; > Aszjioile

zachodzi v31 > 191, to
K21 > K31 (2.36)

Ze wzgledu na stosunek nieprzezroczystosci bedziemy mieli dla drég terma-
lizacji zalezno$é
=31 > Z91 (237)
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Funkcje profilu ¢ moga wprowadza¢ pewne komplikacje, ale je pomijamy.
Gleboko w atmosferze obowiazuje LTE, zatem

Jo1 & So1 & By, (T) (2.38)

j31 ~ 531 ~ BV31 (T) (239)

W miare przechodzenia z wnetrza ku powierzchni atmosfery pierwsze za-
czng uciekaé fotony przejscia 3—1 (rysunek 2.9). Bedzie to prowadzilo do
depopulacji poziomu 3 (N3 ) i z koniecznosci (N = N + N2 + N3 = const)
do zwigkszenia obsadzenia poziomu 1 (N;"). Odpowiednia funkcja zrédtowa
zmaleje ponizej wartosci réwnowagowej

Ns Ny N

S ~ — — < ~
YN TN SNt

By, (T) (2.40)

Obnizenie obsadzenia N3 ponizej N3 powoduje zwigkszenie czestodci zderzen
2-3, probujacych przywrédcié naruszong LTE. Strata elektronu N3 bedzie
kompensowana przez przejscia zderzeniowe z poziomu 2

Ny — Ny < Nj (2.41)

Braki na poziomie 2 beda z kolei rekompensowane przez przejscia promie-
niste i zderzeniowe z poziomu 1, ktére starajg sie zachowaé¢ LTE, bo ,nie
widza” powierzchni. W pelni jednak zréwnowazone nie zostang

N, Ny N;

S ~ — — ~
2N NS SN

B,,, (T) (2.42)

W konsekwencji obie funkcje zrédtowe S3; i S21 maleja ponizej odpowied-
nich funkcji Plancka na gtebokosciach, dla ktorych spodziewaliby$my sie, ze
zmaleje tylko jedna z nich.

Interpretujemy to zjawisko jako znajdowanie dodatkowych kanatéw, albo
ujéé, fotondow 2—-1 w przejscie 3—1, skad juz moga uciekaé¢. Konwersja foto-
néow 2-1 na 3-1 odbywa si¢ przez przejscia zderzeniowe 2-3. Okazuje sig,
ze obliczona ucieczka energii dla takiego atomu tréjpoziomowego jest wiek-
sza, niz gdybyémy obliczali utrate energii dla dwoch niezaleznych atoméw
dwupoziomowych. Zjawisko to zwigksza efekty non-LTE.

Inny ciekawy przypadek ilustruje rysunek 2.10. Zalézmy, ze dozwolone
sg tylko przejScia promieniste 1-2 i 2-3, niech przy tym k3o < ko1 oraz
H3o > Ho1. W miare przechodzenia ku powierzchni atmosfery pierwsze,
z glebokodci z392, beda uciekaly fotony 3-2 prowadzac do

N3 — N3y < Nj, Ny— N >Nj (2.43)
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Rysunek 2.10: Profil linii tworzacej si¢ w atomie tréjpoziomowym.

Rezultatem zmiany obsadzen pozioméw bedzie zmiana funkcji Zrodlowych
Sgg < Bl,32 (T), 521 > Bl,21 (T) (2.44)

czyli wzrost Sa1 powyzej funkcji Plancka. Ta druga zaleznosé bedzie stuszna
dopéty, dopdki fotony 2—1 nie zaczng opuszczaé powierzchni, powodujac na
mniejszej juz glebokosci 291, ze

So1 < BVQI (T) (2.45)

O ile dla przejécia 3-2 funkcja Zréodtowa, bez zadnych niespodzianek, stop-
niowo maleje ponizej wartoséi rownowagowej, to funkcja zrédtowa i odpo-
wiedni profil linii widmowej 2—1 moga zachowywac sie bardzo podobnie, jak
w przypadku obecnosci chromosfery.



Rozdziat 3

Rozwigzywanie réwnania
przeplywu

Zapoznamy sie obecnie z réznymi przyblizonymi podejéciami do rozwia-
zywania réwnania przeplywu oraz klasycznymi metodami rozwigzywania
numerycznego.

3.1 Promieniowanie kontinuum

3.1.1 Warunek réwnowagi promienistej

Gleboko w jadrze gwiazdy energia jest wyzwalana z materii i nastepnie dy-
funduje na zewnatrz. W normalnych gwiazdach nie ma wytwarzania energii
w atmosferze, atmosfera tylko transportuje energic. W stanie stacjonarnym
rozklad po czesto$ciach energii promieniowania moze si¢ zmienia¢, moze
by¢ rézny podzial miedzy promienistym a niepromienistym transportem,
ale calkowity strumien energii jest $cisle zachowany. Znane sa dwa gléwne
sposoby transportu energii w atmosferach gwiazdowych

1. promieniowanie

2. konwekcja — to bardzo wydajny sposOb transportu energii, trudny
do opisu matematycznego, istotny przy konstruowaniu modeli wnetrz
i atmosfer gwiazdowych

Pominmy konwekcje i przyjrzyjmy sie blizej transportowi promienistemu.
Warunek réwnowagi promienistej w atmosferze stacjonarnej stwierdza, ze
calkowita energia zaabsorbowana w danym miejscu musi by¢ rowna catko-
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witej energii wyemitowanej. Zrébmy wiec bilans

absorpcja : / du%dwx,,[u = 47r/ XvJpdv (3.1)
0 0
emisja : / du%dwny = 47r/ XS, dy (3.2)
0 0
bilans : 47r/ Xv (S, — Jy)dv =0 (3.3)
0

Przypomnijmy sobie rownanie przeptywu w postaci

(7 - V)L, = xu(Sy — 1) (3.4)
catkujac je po kacie brylowym dw otrzymamy

V- F, = 4mx,(S, — J,) (3.5)

a nastepnie catkujac po czestodciach dv otrzymamy
o4 o)
V-F= 477/ Xv(Sy — Jy)dv (3.6)
0

Zatem warunek réwnowagi promienistej (wyzej sporzadzony bilans) sprawia,
ze dywergencja strumienia znika

V-F=0 (3.7)
co w jednym wymiarze przepisuje sie na zaleznosé

or

5 0 czyli F = const (3.8)

a w sferycznej symetrii otrzymujemy znany juz wynik

r?F = const (3.9)

3.1.2 Roéwnanie dyfuzyjne

Zakladamy atmosfere ptasko-rownolegla, w ktorej parametry zaleza tylko
od kierunku pionowego z, ale natezenie promieniowania zalezy réwniez od
kata p = cos 6. Réwnanie przeptywu ma wtedy postaé

ol,
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Przepiszmy je inaczej

5 ()~ 1O
I(z, 1) = Su(2) 0z (3.11)

W pierwszym (albo lepiej — zerowym) przyblizeniu zalézmy, ze I, nie zmie-
nia si¢ wzgledem z, czyli 01,/0z = 0. Wtedy otrzymamy

10 (2, p) = SPU(T) (3.12)
Poniewaz takie [, l(/o) jest niezalezne od kata p, wiec mozna to réwnanie tatwo
wycatkowaé po katach, by otrzymac

JO ~ 5O (1) (3.13)

v
Skad, pamietajac (wzor 1.33), ze
kB (T) + o, Jy

= 14
S Ky + 0y (3 )
otrzymujemy

SO = B,(T) (3.15)
oraz

19 = B,(T) (3.16)

Tak obliczone L(,O) podstawmy do przeksztalconego réwnania przeptywu,
aby otrzymaé kolejne przyblizenie

1 aBV(T)
Xy 0z

I (2, 1) ~ B,(T) — (3.17)
Przyblizenie to bedzie o tyle stuszne, o ile pochodna bedzie mata. To, z kolei,
bedzie uzasadnione gleboko w atmosferze, gdzie sytuacja zmienia sie powoli
w skali éredniej drogi optycznej fotonu. Zauwazmy, ze otrzymaliSmy liniowa
zaleznosé natezenia od kierunku p. Mimo uproszczenia ten liniowy wyraz
pozwala na uwzglednienie niezerowego strumienia. Obliczmy go

1 27 9B, (T) [! dw 1 OB,(T) 9T

_ W, __270B o, _ 47 1 9B,(T) 0T

F(2) 2”/_IIV ndp ==, /_1“ W==3""3T o
(3.18)

W przeksztalceniach skorzystaliémy z faktu, ze skladnik B, (T) nate¢zenia
nie zalezy od u, wiec daje zerowy wkiad do strumienia. Obliczmy teraz
strumien catkowity, czyli wysumowany po czestosciach

_ ™ __A4Am 9T [~ 1 0B,(T)
F(z)—/o F(2)dv = 382/0 e

dv (3.19)
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Zauwazmy, ze temperatura i czesto$¢ sa zmienymi niezaleznymi, wiec mo-
zemy zamieni¢ kolejnosé operacji, by otrzymacé

0B, ( 0 0,4 4o, s
/0 aT aT/ dv=orGT) =T (3.20)

Jedli zdefiniujemy teraz sredni wspdlczynnik absorpcji jako

1 fo 18BU Ldy

_ Xv
W, (3:21)
to ot a
rzymaimy F(z) B i 8£ (3 22)
N SXR 0z ’

Powyzszy wzor na strumien F' nazywany jest czesto rownaniem dyfuzji pro-
mieniowania, dlatego, ze réwnanie to ma postac

[strumien] = [wspdlczynnik dyfuzji] x [gradient wielkosci fizycznej]

Réwnanie dyfuzyjne wskazuje, ze skoro z powierzchni gwiazdy uchodzi ener-
gia, to temperatura w jej wnetrzu musi wzrasta¢ ku srodkowi. Podstawiajac
odpowiednie stale fizyczne oraz zakladajac, ze xgr ~ 1, mozna oszacowacd
temperature w centrum Stonica T, ~ 6 106 K.

3.1.3 Przyblizenie Eddingtona

W przyblizeniu dyfuzyjnym zalozeniem byto, ze I}, na duzych gtebokosciach
zbliza sie do B, (T). Rozpatrzmy sytuacje, kiedy na duzych glebokosciach
I, zbliza sie do rozkladu izotropowego, niekoniecznie do wartosci réwno-
wagi termodynamicznej. Zatem zastosowanie tego drugiego przyblizenia jest
szersze, niz poprzedniego. Wspomniane ,zblizanie do izotropowosci” wpro-
wadzamy rozwijajac I, w szereg wzgledem p i zostawiajac tylko wyrazy
liniowe

L(7, ) = ay(7) + by (T) (3.23)

stad obliczamy momenty Eddingtona pola promieniowania

J=ua (3.24)
H= g (3.25)
- % (3.26)
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Rezultat znamy jako przyblizenie Eddingtona
K=-J (3.27)

Ogodlnie przyblizenie Eddingtona polega na zalozeniu, ze K = %J nie tylko
na duzych glebokosciach ale wszedzie w atmosferze (Eddington [8]). Po-
zwala to uprosci¢ rozwiazywanie réwnania przepltywu, skorzystamy z tego
w nastepnych rozdziatach.

3.1.4 Sredni wspélczynnik nieprzezroczystosci

Mimo znacznego postepu technik komputerowych, w wielu zagadnieniach
astrofizycznych nie uwzgledniamy pelnego zakresu czestoSci promieniowa-
nia, lecz zadowalamy sie przyblizeniem szarej atmosfery (rozdz. 3.1.5). Z tego
powodu wspélczesnie nadal potrzebny jest éredni wspotczynnik absorpcji.

Wprowadzony powyzej Sredni wspotczynnik absorpcji xyr nosi nazwe
$redniej Rosselanda, wprowadzony zostal do astrofizyki na poczatku XX
wieku (Rosseland [29]). Dzigki Rosselandowi catkujemy ($redniujemy) nie
sam wspOlczynnik y,, ale jego odwrotno$é 1/x,. W rezultacie najwiekszy
wktad do catki pochodzi od najmniejszych nieprzezroczystosci. Jest to ko-
rzystne, bo przy najmniejszej nieprzezroczystosci ma miejsce najwieckszy
przeplyw promieniowania, a na najdokladniejszym opisie przepltywu wla-
$nie nam zalezy. Przebieg wystepujacej pod caltka funkcji 0B, (T')/0T jest
podobny do przebiegu B, (T), wiec dodatkowo z wigksza waga uwzgledniane
sg nieprzezroczystosci o czestosciach w poblizu maksimum funkcji Plancka,
czyli z zakresu, w ktérym przeplywa najwiecej promieniowania. Z powyz-
szych wzgledéw $rednia Rosselanda jest nadal stosowana dla u$redniania
bardzo doktadnie obliczonych tablic nieprzezroczystosci.

Pierwsze tablice nieprzezroczystosci postawaly w latach 40-tych XX w.
Uwzglednialy przejscia zwiazano-swobodne, swobodno-swobodne, rozpra-
szanie na swobodnych elektronach, z czasem dolaczono absorpcje ujemnego
jonu wodoru H™ i rozpraszanie Rayleigha. Caly czas jednak zaktadano, ze
linie widmowe nie dodaja niczego do $redniego wspodlczynnika Rosselanda
absorpcji.

W latach 1960-1970 pojawily sie pierwsze prace uwzgledniajace przejécia
zwiazano-zwigzane, wartosci $redniej nieprzezroczystosci Rosselanda z tych
obliczen znane sa jako tablice z Los Alamos (Cox i Stewart [5]; Cox, Stewart,
Eilers [7]). Uwzglednione zostaly przejscia w liniach widmowych, obliczano
metodami mechaniki kwantowej energie pozioméw, choé¢ stopien jonizacji
wynikal z réwnania Sahy. W latach nastepnych stopniowo poprawiano ta-
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blice, miedzy innymi skorygowano obfitosé¢ zelaza, lepiej uwzgledniono ob-
nizenie poziomu kontinuum jonéw. Nowsza wersja tablic Los Alamos znana
jest z pracy Cox i Tabor [6].

Na poczatku lat 80-tych okazalo sie, ze wiele rozbieznosci miedzy mo-
delami a obserwacjami gwiazd mozna wyjasni¢ wprowadzajac arbitralnie
zmiany w tablicach nieprzezroczystosci. Zainicjowalo to nowe obliczenia
wspolczynnika nieprzezroczystosci, podjete niezaleznie przez dwie grupy ba-
daczy. Rezultaty sa znane pod nazwami OP i OPAL.

Oba projekty powstaly ok. 20 lat temu. Nazwa OP odnosi sie do na-
wiazanej w 1984 roku miedzynarodowej wspdipracy pod hastem Opacity
Project. Wlaczone do niej zostaly zespoty z Francji, Niemiec, Wielkiej Bry-
tanii, Stanéw Zjednoczonych i Wenezueli. Z kolei program OPAL zostal
opracowany w Lawrence Livermore National Laboratory. Opisy projektow
i wyniki bardzo tatwo znajdziemy w sieci WWW.

Niedawno opublikowane zostato ciekawe poréwnanie wynikow projektéw
OP i OPAL (Seaton i Badnell [31]), warto si¢ z nim zapoznaé.

W projekcie OP prawdopodobiefistwa obsadzen pozioméw obliczane sa
niezbyt rygorystycznymi metodami, dzieki czemu stajg sie male dla od-
powiednio wzbudzonych pozioméw (méwi sie o tzw. ,rozcieficzaniu pozio-
méw”) i funkcje partycji dobrze sie zbiegaja. Dane atomowe obliczane sa
wyrafinowana metoda ,,R-matrix”, uwzgledniane sg oddzialywania konfigu-
racji, ale ceng za to jest wydluzony czas obliczen. Okazuje sie, ze linie wid-
mowe w OP maja szersze skrzydla, co powieksza srednig nieprzezroczystosé
Rosselanda. Obecnie projekt OP zostal uzupelniony, obejmuje nastepujace
pierwiastki: He, C, N, O, Ne, Na, Mg, Al, Si, S, Ar, Ca, Cr, Mn, Fe, Ni.
Y.acznie: 11 523 624 linie widmowe i 815 989 przejsé¢ fotojonizacyjnych. Sa to
liczby naprawde imponujace.

Projekt OPAL stosuje jednokonfiguracyjne funkcje falowe, dla ktorych
parametry dopasowywane sa empirycznie. Nie ,rozcienicza” pozioméw wzbu-
dzonych tak bardzo, jak OP, zatem wzbudzone stany zwiazane sa znacznie
bardziej obsadzone, niz w OP. To OPAL po raz pierwszy wykazal, ze przej-
$cia w jonach Fe z N=14 do 19 elektronéw, prowadza do istotnej cechy we
wspolezynniku Rosselanda przy log(7T') =~ 5.2, ktéra pozniej stala sie znana
jako ,,Z-bump”.

Pierwsze dane obu projektow roznily sie znacznie przy duzych tempera-
turach. Obecnie nadal wystepuja pewne rozbieznoéci w przebiegu pochod-
nej kg po temperaturze dla gazu czysto wodorowego, nie maja jednak one
istotnego wplywu na Srednie wspdétczynniki. Niewykluczone, ze zastosowane
procedury interpolacyjne moga wyjasni¢ obserwowane nieregularnosci. Tym
niemniej podkresla sie bardzo dobra zgodnos¢ obu projektow.
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Jednak mimo tak znacznego postepu w obliczniu nieprzezroczystosci nie
wszystko zostalo wyjasnione. Problemem okazuje sie budowa Stonca. He-
liosejsmologia dostarcza danych dotyczacych glebokosci Ry strefy konwek-
cji: powinna ona wystepowaé przy temperaturze logT =~ 6.34 i promieniu
r 2~ 0.715 R . Tymczasem modele teoretyczne nie odtwarzaja tych wartosci.
Podobnie, jak przed laty, sprawdzano, czy przyczyna rozbieznosci moga by¢
bledy w tablicach nieprzezroczystosci. Najnowsze dane wskazuja, ze chcac
otrzymac prawidtowe modele, trzeba by zwiekszy¢ nieprzezroczystosé w po-
blizu R o okolo 19%, co wymagalo by zwiekszenia wspoélezynnika nieprze-
zroczystosci o ok. 10%. W wymaganym rejonie temperatur wspétezynniki
OP i OPAL nie réznia sie wiecej niz o 2.5%, wieksza réznica nie wydaje sie
mozliwa. Podejrzane byly procedury interpolacyjne, jednak po sprawdzeniu
przez zageszczenie siatek, otrzymano znikome réznice. Wobec takiej zgod-
nosci wydaje sie, ze problem nie lezy we wspolczynniku nieprzezroczystosci.
Zagadnienie oczekuje wyjasnienia.

3.1.5 Atmosfera szara

To przyblizenie polega na zalozeniu, ze wspolczynnik nieprzezroczystosci
nie zalezy od czestosci promieniowania: x,, = x. Jesli teraz oznaczymy

I= / I,dv (3.28)
0

to rownanie przeplywu bedzie miato postaé

dl

po=1-5 (3.29)

Jedli narzucimy rownowage promienista, to otrzymamy, ze S = J oraz

dal
—=1—-J 3.30
o (3.30)
Obliczmy momenty Eddingtona powyzej wypisanego réwnania przeptywu
e catkowanie po du : % =J—J =0, czyli H= const

e catkowanie po pdy : %{ =H

To ostatnie réwnanie mozna calkowa¢, bo H = const, a poniewaz H = ﬁF,
wiec

1
K(T):HT—FC:EFT—%C (3.31)
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Gleboko w atmosferze powinno obowiazywaé przyblizenie Eddingtona, czyli
K= %J , zatem
3F
J(1) — 17T dla 7>1 (3.32)
™

Zalozenie za Eddingtonem, ze K = %J wszedzie, nie tylko gteboko, pozwala

na dalsza analize

F
Ja(r) = %T b (3.33)

Aby obliczy¢ stala ¢ obliczmy strumien na powierzchni. Z rozwigzania for-
malnego (wzér 1.43) dla tzw. atmosfery péinieskoniczonej, czyli przy grani-
cach catkowania 7 = 0,77 = 0o, otrzymamy

1(0) = i /0 T e hS(t)dt (3.34)

W réwnowadze promienistej zachodzi S = J, z czego znowu skorzystamy.
Obliczmy nastepnie strumien

F
F(0) = fdwuf =5+ e (3.35)

Poniewaz w atmosferze plasko-réwnoleglej F' = const, wigc F(0) = F oraz

d=F/2m
3F 2
Je(r) =1 — (T + 3) (3.36)
Zalozenie LTE prowadzi do tego, ze S, = B, (T'), czyli w przypadku atmos-
fery szarej

S =B(T) = %T‘* (3.37)

W LTE zachodzi zaleznos¢ S = B = J. Ponadto staly strumien F' jest
réwny strumieniowi z powierzchni emitujacej jak cialo doskonale czarne,
ktory z definicji temperatury efektywnej wynosi F' = oT'%. Z réwnania 3.36

otrzymamy
oT* 30T 2
—_— = = 3.38
s 4 7 (T + 3) ( )
3 2
T =T <7 + 3> (3.39)

Zatem otrzymali$my, ze T = Tog przy 7 = 2/3. Czyli znalezlidmy glebokosé
optyczng warstwy, ktérej temperatura jest rowna temperaturze efektywnej
gwiazdy. Mozemy te warstwe identyfikowaé z fotosfera. Zauwazmy, ze praw-
dopodobienstwo, ze foton wystany z 7 = 2/3 dotrze do powierzchni, jest
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réwne e 2/3 ~ 1 /2. Czyli tak okreslona fotosfera jest miejscem w atmosferze
gwiazdy rozdzielajacym uwiezienie fotonéw od ich swobodnego wyplywu.

Podstawiajac S(7) = Jg(7) do rozwiazania formalnego mozemy otrzy-
maé¢ wzér na pociemnienie brzegowe, czyli na zalezno$¢ katowa natezenia
opuszczajacego powierzchnie atmosfery

Ip(0) = %% (M + §> (3.40)
Ig(0,1) 5 (”+ 3) (41

Obserwacje dla Stonca potwierdzajg ten wzér, tym samym sugerujac row-
nowage promienista w zewnetrznych warstwach atmosfery Stonica.

Pominiecie zaleznosci pola promieniowania od czestosci wydaje sie by¢
niezmiernie duzym uproszczeniem problemu. Ale okazalo sie bardzo prak-
tycznym i z powodzeniem stosowanym do dzisiaj. Dla obliczania widma
gwiazdowego postugujemy sie oczywiscie jak najwieksza iloscia wybranych
czestosci promieniowania. Ale gdy chcemy przeplyw promieniowania pota-
czy¢ z rownaniami hydrodynamiki, czy budowy i ewolucji gwiazd, przybli-
zenie ,szare” spelnia swoja role znakomicie.

3.2 Rozwigzywanie numeryczne

Numeryczne rozwiazywanie ztozonego réwnania rézniczkowo-catkowego, ja-
kim jest réwnanie przeplywu promieniowania w atmosferze gwiazdowej, wy-
maga innego podejscia, niz to, ktére znamy z klasycznej analizy matema-
tycznej. Rozwiazania nie bedziemy poszukiwali w postaci funkcji ciaglej, da-
jacej sie opisaé¢ wzorem, cho¢by i skomplikowanym. Bedziemy poszukiwali
wartoéci naszych niewiadomych (np. I,) tylko i wylacznie w wybranych
dyskretnych punktach, czyli dla wybranych glebokosci, katéw i czestosci.
Pochodne zastapimy odpowiednimi ilorazami réznic a catki sumami z wia-
Sciwie dobranymi wagami. W ten sposob rozwigzanie réwnania rézniczkowo-
-catkowego sprowadzi si¢ do rozwiazania ukladu réwnan liniowych wzgledem
wartosci niewiadomych w wybranych punktach. Jesli punktéw wybierzemy
duzo, a powinnismy, skoro chcemy doktadnie odtworzy¢ przebieg zmiennych,
to do rozwigzania bedziemy mieli ogromny uktad réwnan. Ale bedzie to na-
dal uktad réwnan liniowych, ktory stosunkowo prosto daje sie rozwigzaé
przy zastosowaniu komputera.

Takie numeryczne rozwigzywanie pozwala na stosunkowo tatwe rozbu-
dowywanie modeli komputerowych przez stopniowe dolaczanie kolejnych



3.2 Rozwigzywanie numeryczne 69

zjawisk fizycznych zblizajacych model do rzeczywistosci, jak na przyktad
zwigkszenie liczby pozioméw energetycznych i przejsé pomiedzy nimi. W na-
turalny sposéb daja sie uwzglednié¢ zjawiska dynamiczne, jak na przyktad
pola predkosci, mozna tatwo taczy¢ przeptyw promieniowania z programami
hydrodynamicznymi. W praktyce odbywa si¢ to przez modyfikacje procedur
obliczjacych warunki fizyczne w dyskretnych punktach siatki zmiennych.

Takie metody oczywiscie maja i wady. Siatka zmiennych staje sie bezna-
dziejnie duza w ogdélnych przypadkach tréjwymiarowych, co nawet wspodl-
czesnym komputerom sprawia klopot. Ale problem jednowymiarowy, badz
sferyczny, daje sie opanowaé bez wiekszych trudnosci. Ilosé zagadnien astro-
fizycznych, ktére mozna w ten sposdb modelowaé, pozostaje ogromna.

W ostatnich latach dla przeplywu promieniowania opisywanego w geo-
metrii tré6jwymiarowej opracowywane sa metody probabilistyczne. Ciesza
sie coraz wieksza popularnoécia i wydaje sie, ze jest to witasciwe podejécie
dla modelowania obiektéw o skomplikowanych geometriach. W dalszej cze-
sci ksiazki (rozdzial 5.1.3) wspomnimy o przybllizonej metodzie Soboleva,
majacej zastosowanie dla wiatréw gwiazdowych. Ponizej omoéwione sa dwa
przyklady metod numerycznych pozwalajace na zorientowanie sie w skali
problemu. Znakomity przeglad metod numerycznych opartych na algorytmie
Feautrier, stosowanych w geometriach ptaskich badz sferycznych, w atmos-
ferach statycznych lub ekspandujacych, zainteresowany czytelnik znajdzie
w pracach Mihalas [23] oraz Mihalas i Kunasz [25].

3.2.1 Metoda Feautrier

Metoda ta oparta jest na pomysle utworzenia z promieniowania rozchodza-
cego sie wzdluz danej linii patrzenia dwdch wielkoéci Srednich: symetrycznej
i antysymetrycznej. Dzigki temu réwnanie przeptywu przeksztalcone jest
w réwnanie rézniczkowe drugiego rzedu. Dlatego do rozwiazania konieczne
sa dwa warunki brzegowe, ale w ten sposob lepiej kontrolujemy przebieg
rozwigzania na obu brzegach atmosfery.

Uwzglednijmy tylko p > 0 i wielkosci odnoszace sie do promieniowania
biegnacego w glab atmosfery (1 < 0) ozmnaczmy indeksem ,—”. Zapiszmy

I = I(z, +p,v) (3.42)
Roéwnanie przeptywu przyjmie postaé

oI+
iMW =X(Sy — ") (3.43)
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Definiujemy nowe zmienne

u=u(z,p,v)= %(IJr—i—I_) (3.44)
v=u(z,uv)= %(IJF—I_) (3.45)

Dodajac stronami rownania przeptywu dla +p otrzymujemy

ov
N& - XV(SV - u) (346)
a z odejmowania
ou
— =y, 4
g, = XY (3.47)

Z obu tych réwnan, po eliminacji zmiennej v

20,1 0u

H az(ga) = XV(SV - u) (348)

a przechodzac do catkowania po 07

5 0%u

Wag=u- Sy (3.49)

Otrzymalismy réwnanie rézniczkowe drugiego rzedu wzgledem u. Dla jego
rozwigzania potrzebne sa dwa warunki brzegowe

e warunek powierzchniowy: dla 7 = 0 przyjmiemy I~ = 0 (atmosfera

nie jest oSwietlana od zewnatrz), skad wynika, ze
u(t=0)=v(r=0) (3.50)

stad otrzymujemy réwnanie na samo

i (g:)TO =u(r =0) (3.51)

e warunek wewnetrzny: dla Tyax trzeba w jakis sposéb okreslié I (Tmax)

(promieniowanie, ktére wchodzi do atmosfery od érodka gwiazdy), by
otrzymac

u (gﬁ)m — I () — (i) (3.52)
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Mozna w tym miejscu zastosowaé przyblizenie dyfuzyjne (réwnanie

3.17)
p 8By)
I max :Bu max) — T 3.53
(o 1) = Bulrun) = 2 () @)
z ktérego wynika, ze
1% 8By>
max :BV max /s max) — — 3.54
W) = Butmw), vlmm) = 2 (52) @)

a stad warunek brzegowy na u

ou _p (0B,
#(5).. = (). 559

Rozwiazanie numeryczne polega na przejiciu od rézniczek do ilorazéw roz-
nic. W tym celu wybieramy siatki dyskretnych wartosci

e glebokosci optyczne 74, d = 1,...D, tak wybrane, ze 71 < 72 < ...
o katy pum, m=1,..M
e czestosci v, n=1,..N

Oznaczymy w skrécie: w(7g, fom, Vn) = Udmn, podobnie w bedziemy in-
deksowadé pozostate funkcje zalezne od 74, fim, Vn.-

Calki zastapimy odpowiednimi kwadraturami. Kwadratura, to nazwa
w zargonie metod numerycznych algorytmu przyblizajacego wartosé catki.
Najczesciej jest to kombinacja liniowa wartosci funkeji podcatkowej w wy-
branych punktach, ze wspdélczynnikami zalezacymi od wybranej metody.
Bez wnikania w szczegoly metody wypiszmy wzory na catki. Pamietamy, ze
funkcja zZrédlowa jest kombinacja liniowa sktadnika rozproszeniowego i ter-
micznego, mozemy ja ogollnie zapisaé

Sy =ay, / RV, v)J,dv + B, (3.56)
Gdy calki rozpiszemy na kwadratury, otrzymamy
N M
Sdn = Qan Z Ry, Z bmUdmn + 6dn (357)
n/=1 m=1

Sumowanie po n’ ze wspoélczynnkami a,, to calkowanie po czestosciach,
sumowanie po m ze wspélczynnikami by, to caltkowanie po kierunkach (ka-
tach). Przy rézniczkowaniu po zmiennej z czy 7 istotny jest indeks d, wiec
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pozostala pare indekséw (m,n) mozemy zastapi¢ jednym indeksem ,i”,

1=1,...1, gdzie I = NM. Wowczas powyzszy wzor zapiszemy

I
Sgi = aai Y, Ravivtay + Bai (3.58)

=1

Zwr6émy uwage na fakt, ze na warto$é Sy w jednym punkcie (d, i) sktadaja
sie wartosci niewiadomej ug; we wszystkich punktach 3.
Rozpisujemy pochodne na odpowiednie ilorazy réznic, na przyktad

0

Ud+1 — Uqg
or

= afl— d (3.59)
Td Td+l - Td

Nie jest to zbyt doktadne, gdyz tak okreslona pochodna, zamiast dotyczy¢
punktu d na brzegu przedziatu (d,d + 1), dotyczy srodka tegoz przedziatu.
Réwnie dobrze mozemy wybraé¢ przedzial (d —1,d) i otrzymaé inna wartosé
pochodnej. Znane sg rézne sposoby poprawiania tej sytuacji i w podreczni-
kach metod numerycznych mozna znalezé ich opisy. Z druga pochodng jest
juz lepiej, bo okreslona jest w punkcie d

1

5 | Ou
= H { —_ - } T — —
d—Td—1 d+1—Td Td—Td—1
T4 or AT 3 7 T~ 3

Uge1 — Ug  Ug — Ud—1 2
= ,ﬁ{ a - } (3.60)
Td+1 — Td Td — Td—1 ) Td+1 — Td—1

ou

T, —T,
Tt T4tLTd or

. or?

Odpowiednio grupujac wyrazy mozna drugg pochodna schematycznie zapi-
sac
5 0%u

2 92| = MQ(adUd—l + bqug + cqudi1) (3.61)

Td

a réwnanie przeplywu promieniowania przybierze postaé
2
i (agitd—1; + baivgi + Caitta+1,:) = Udi — Sai (3.62)

gdzie indeksy zmieniaja sie w zakresach: i =1,...,1, d =2,...,D — 1. Réw-
nania dla d =1 oraz d = D to warunki brzegowe. Na powierzchni mamy

U2 — Ul

(0% (3.63)

T — Tl

)

Podobne rownanie mozemy wypisaé dla wewnetrznego warunku brzegowego.
Jesli przyjrzymy sie strukturze rownania przeplywu promieniowania, zauwa-
zymy, ze dla danego indeksu ¢ wystepuja w nim wektory u dla glebokosci
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optycznych d — 1,d,d + 1. Sytuacje komplikuje wyraz Sg;, w ktorym uwi-
klane sg wartosci ug;, wprawdzie tylko dla jednego zadanego d ale za to dla
wszystkich 1.

Dla kazdej glebokosci d zdefiniujmy jednowymiarowa macierz (wektor)
uy o rozmiarze I, zlozony z elementéw ug;. Wéwcezas rownanie przepltywu
promieniowania z uwzglednieniem rozpisania Sy mozna zapisac

—Aguy 1+ Bguy — Cyug =Ly (364)

gdzie A i C sa macierzami diagonalnymi rozmiaru I x I, B jest macierza
pelna I x I, zawierajaca jako elementy pozadiagonalne wyrazy pochodzace z
catkowania Sy, L jest wektorem zawierajacym wyrazy pochodzenia termicz-
nego. Do skompletowania ukladu potrzeba warunkéw brzegowych, czyli

B1U1 - Clu2 = L1 (3.65)

Apup_1+Bpup =Lp (366)

Ostatecznie otrzymamy réwnanie macierzowe w postaci podanej ponizej.
Rozwiazujemy to réwnanie metodg eliminacji Gaussa.

B1 —C1 0 e up L1
_A.Q BQ —CQ uz L2
X =
—Ap_1 Bp_1 —-Cp_: up—_1 Lp_1
—AD BD up LD

3.2.2 Metoda zmiennego czynnika Eddingtona

W rozdziale 1.6.5 wprowadziliSmy tzw. zmienny czynnik Eddingtona
fo=— (3.67)

Zalozenie, ze f, = 1/3 w calej atmosferze ulatwia rozwiazywanie, ale w ze-
wnetrznych warstwach jest zbyt grubym przyblizeniem. GdybySmy umieli
obliczy¢ przebieg f, z glebokoscia, otrzymalibyémy rozwigzanie doktadne.
Fakt ten jest wykorzystany w bardzo popularnej metodzie rozwigzywania
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rownania przepltywu, takze bazujacej na usrednionych zmiennych Feautrier.
7 réwnania 3.49 z poprzedniego rozdziatu

0%u
”QW =u—25, (3.68)
po wycatkowaniu po dp otrzymujemy
O*K.
aﬂy =J,-8, (3.69)
po skorzystaniu z wzoru 3.67 definiujacego f,
0*(f,J
59];”2”) =J,- 8, (3.70)

Funkcja zrédlowa S, jest kombinacja liniows niewiadomej .J, oraz funk-
cji Plancka B, (T), wiec otrzymaliémy jedno réwnanie na J,. Jeszcze tylko
trzeba okresli¢ warunki brzegowe i powyzsze réwnanie mozna dyskretyzowacé
tak samo, jak poprzednio. Niewiadoma tego rownania jest Srednie natezenie,
czyli wielko$é niezalezna od zmiennej katowej. Zatem w stosunku do réw-
nania na v mamy o jeden wymiar mniejsze macierze, co ulatwia obliczenia
numeryczne. Rozwigzanie catego problemu polega na iteracji

1. przy zadanym S, (np. na poczatek iteracji S, = B,(T) ) rozwiazu-
jemy réwnanie drugiego rzedu wzgledem u(u,v), osobno dla kazdej
czestodci v i kata p, mamy w tym przypadku do rozwiazania réwnanie
macierzowe, z macierza tréjdiagonalng T, odpowiadajaca rozpisaniu
drugiej pochodnej na sktadowe

Tiui = Si (3.71)
2. majac obliczone gy, Wyznaczamy zmienny czynnik Eddingtona

_ Lo Ot Udmn

fan = S by (3.72)

3. znajac f, rozwigzujemy rownanie drugiego rzedu wzgledem J,,
4. na podstawie J, wyznaczamy nowe S, i powtarzamy iteracje.

Zyskujemy znacznie na czasie obliczen, gdyz nie musimy postugiwac sie pet-
nymi macierzami, jak w metodzie Feautrier, a tylko macierzami diagonal-
nymi. Ponadto na etapach 1. i 3. powyzszego schematu mozna wykorzystac
te same procedury numeryczne, gdyz struktura réwnan na u i na J jest taka
sama. Praktyka pokazuje, ze iteracje szybko sie zbiegaja, zysk jest realny,
na iteracjach nie tracimy czasu zyskanego dzieki zmniejszeniu rozmiaréw
macierzy.
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3.3 Widmo liniowe

3.3.1 Roéwnanie Milne-Eddingtona

Do tej pory rozpatrywaliSmy linie widmowe oraz promieniowanie kontinuum
oddzielnie. W atmosferach gwiazdowych oba te zjawiska wystepuja tacznie.
Zapoznajmy sie z bardzo uproszczonym podejsciem do tego problemu, pa-
mietajac, ze dokladne jego potraktowanie jest mozliwe dopiero przy zasto-
sowaniu metod numerycznych. Przypomnijmy dla linii widmowej réwnanie
przeplywu promieniowania

dl,

5 — hv V_L/ .
p - = k(S ) (3.73)

gdzie B
Ky = Xi%v, Sy = (1 - G)J + EBZ/(T) (3'74)
Dla promieniowania w kontinuum réwnanie miato postac

dl,

5 = Xv\Pv — IV .
por = xw(S ) (3.75)
gdzie
v
S, = — 3.76
% (3.76)
przy czym dla promieniowania termicznego
Xv = Key, Su = By(T) (3.77)
a dla rozpraszania
Xv =0, S,=1J, (378)
Potaczmy te dwa réwnania w jedno
dl, =
P = (X1Pv + ke +0) I+ x100eBL(T) + X100 (1 — €) J+ kB, (T)+0J,

(3.79)
Zalézmy teraz, ze rozpraszanie w liniach widmowych jest koherentne, czyli
mozemy podstawié¢ ¢, = d(v). Wtedy

J = / Jyoudv = J, (3.80)

i zamiast dwoch réznych srednich natezen mamy jedno. Wprowadzmy jedna,
potaczong z linii i kontinuum, gleboko$¢ optyczna

dry, = —(x1¢y + ke + 0)dz (3.81)



76 Rozwiazywanie réwnania przepltywu

Otrzymamy réwnanie przepltywu

al, —7 EX1Pv + Ke (1 - €)Xl¢u +o

— =1, —-—————B,(T) + J; 3.82
Mde/ Y X1y + e+ 0 V( ) Xi1Qy + e + 0 Y ( )
a po zastgpieniu symbolem A, utamka
P — m (3.83)
Y X190y + e+ 0
otrzymamy réwnanie
dl,
po = I, —\B,(T)—(1—-X\,)J, (3.84)
Ty

Jest to tzw. rownanie Milne-Eddingtona. Pamietajmy o jego wadach: rozpra-
szanie w rzeczywistoéci nie jest koherentne, do obliczenia wspotczynnikdéw
nieprzezroczystosci trzeba skads$ znaé¢ obsadzenia pozioméw (np. z zalozenia
LTE), a atomy maja wiecej, niz dwa poziomy.

Zakladamy dalej, ze €, 0, k¢, A, nie zalezg od glebokosci optycznej kon-
tinuum 7 = k. + o. Zakladamy ponadto, ze B, (T) jest liniowa wzgledem
zmiennej T

B,(T)=a+br (3.85)
Przez [ oznaczamy stosunek nieprzezroczystosci w linii do tej w kontinuum
Xl¢y
= 3.86
p Ke +0 ( )
Woéwcezas otrzymamy
T 1
—_=— 3.87
T 140 ( )
b
B,(T)=a+br=a+ mﬂ, =a+p,7 (3.88)
Obliczmy momenty Eddingtona réwnania przeplywu promieniowania
dH
y =\ (J, — B,(T)) (3.89)
Tv
dK,
= H 3.90
dry v ( )
Stosujac przyblizenie Eddingtona (K = %J ) otrzymamy
1d*J d*K dH
= = =N\ (Ju - BV(T)) (3'91)

SdrZ T dr " dn,
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a poniewaz funkcja B, (T) jest liniowa, wiec jej druga pochodna jest zerem
i mozna ja doda¢ do réwnania, otrzymujac

1 d2

W (J, — B,(T)) = J, — B,(T) (3.92)

Problem jest znany, réwnanie ma postaé¢ réwnania oscylatora harmonicz-
nego, ktérego rozwiazania szukamy w postaci

J, — B,(T) = a,e V3V 4 g, eV30Tv (3.93)

Do rozwigzania potrzebujemy znajomoéci wspotczynnikéw a i 3. Gleboko
w atmosferze zakladamy oczywiscie LTE. Aby w 7, — oo mialo miejsce
Jy, = B,(T), musi zachodzi¢ 3, = 0. Wspdlezynnik «,, trzeba wyznaczyé
z warunku brzegowego na powierzchni. Zaktadamy tam prosta sytuacje: dla
@ < 0 przyjmujemy I, = 0, a dla p > 0 zakladamy, ze I, = I, czyli nie
zalezy od p. Wéwcezas

1
J(0) = 5[ (3.94)
1
H(0) = ZI (3.95)
czyli
J(0) =2H(0) (3.96)
a stad, po niezbyt skomplikowanych obliczeniach
2p, — 3a
oy = ———— 3.97
Y 342v3 (3.97)
Czyli mamy juz wzor na $rednie natezenie
Jy = a+pyr+ 5L —VBn (3.98)
Y Y3428, '
Dalej obliczamy strumien opuszczajacy powierzchnie atmosfery
3\
H,(0) v P (3.99)

— +
34230, 3+ 203N,

Obliczmy teraz strumien bez linii, w samym kontinuum, czyli zamiast A,

podstawiamy A, = Hfjrg oraz p, = b

3¢ b

H.(0) =
O =3 AT 372030

(3.100)
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Rysunek 3.1: Definicje strunienia resztkowego R oraz absorpcji A w linii wid-
mowe;j.

Dla linii widmowej, o strumieniu opisywanym zaleznoécia F, widocznej na
tle kontinuum F; (zobacz rysunek 3.1), definiujemy tzw. strumien resztkowy
F,
R=— 3.101
= (3.101)

w naszym przyblizonym modelu otrzymamy

H,(0) _ av3\, +p, 3+2V3X
H.(0)  3+42V3\, av3ic+b

Strumien resztkowy R jest to wielko$¢, ktéra poréwnujemy z obserwacjami,
potwierdzajacymi (lub nie) stusznos$é naszego modelu.

Dla przedyskutowania dwéch skrajnych przypadkéw linii widmowych
uproscimy zagadnienie zaktadajac ¢ = 0, czyli bez rozpraszania w konti-
nuum. Mamy do rozpatrzenia dwa przypadki

R= (3.102)

1. € = 0 — linia rozproszeniowa

Ke bk
= —F7— Dv=_—"F"—"—
qusl/ + Ke v Xl¢u + Ke

Jesdli linia jest silna, tzn. x;¢, > k¢, to otrzymamy, ze A, — 0ip, — 0,
czyli R, — 0. Inaczej méwiac fotony sa rozpraszane ze srodka linii ,az
do skutku”.

A (3.103)

2. € = 1 — linia absorpcyjna. Dla niej A, = 1, a jesli linia ma by¢ silna,
to p, — 0 i w rezultacie

av/3
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W centrum silnej lini absorpcyjnej natezenie nie spada do zera, wi-
doczne sa warstwy zewnetrzne i odpowiadajacy im strumien Plancka.

Czyli juz na podstawie pobieznej analizy obserwowanych silnych linii wid-
mowych, patrzac tylko, czy dana linia jest wysycona do zera, czy nie, wiemy
jakie procesy sg dominujace w jej powstawaniu.

Eddington [8] prowadzil rozwazania powstawania linii widmowej na tle
kontinuum w oparciu o nieco inne sformulowania réwnan. Te podane po-
wyzej sa przytoczone we wspolczesnej wersji wedhug podrecznika Mihalasa
[24]. Ciekawie czyta sie o tym, jak Eddington nie potrafil poradzié¢ sobie
z problemem atomu wielopoziomowego z wieloma dozwolonymi przejsciami.
We wspomnianej pracy przyznawal, ze jest bezradny. To, co dzi§ w oparciu
o metody numeryczne wydaje sie tatwe, wtedy, przed niemal stu laty, byto
nieosiggalne.

3.3.2 Krzywa wzrostu
Definiujemy kolejna wielko$¢é — absorpcje w linii (zobacz rysunek 3.1)

F.— F
A, ==Y 3.105
v FC ( )

Oczywiscie bedzie zachodzito

H.(0) - H,(0)

Av = H(0)

(3.106)
Kontynuujemy rozwazania w oparciu o rownanie Milne-Eddingtona. Uprasz-
czamy analize zakladajac LTE (wtedy nie ma rozpraszania o = 0) oraz, ze
linia widmowa formuje si¢ w warstwie o jednorodnej temperaturze i gestosci
elektronowej. Stad wynika

b

A=1, =1 p,=—+— 3.107
P =15 ( )

a3 b 1 B
H,(0) = + . A+ —— 3.108
(0) 342v3 342V3 140 1+ ( )
H.(0)=A+B (3.109)

B 1 8
Ayj=——(1—-— ) =4 3.110
A+B( 1+ﬂ> °1+3 ( )

Zdefiniujmy tzw. szeroko$é ré6wnowazna linii

W,,:/ Aydv (3.111)
0
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Jedli strumien promieniowania, taki, jak na rysunku 3.1, unormujemy do
jednosci, to szeroko$é¢ réwnowazna odpowiada szerokosci prostokata o jed-
nostkowej wysokosci i o polu takim, jak to zawarte miedzy linig widmowa
a poziomem kontinuum. Stad wywodzi sie nazwa tej wielkosci. Skoro wy-
soko$é¢ prostokata wynosi 1, to jego pole wyrazamy w jednostkach dtugosci
fali, najczesciej w mA. Jest to wielkoéé charakteryzujaca calkowita absorp-
cje w linii, taka sama szeroko$¢ réwnowazna moze odpowiadaé¢ zaréwno linii
gtebokiej i waskiej, jak i szerokiej a ptytkiej.

Jesli zmienimy zmienng catkowania z v na Av = v—uy, to przy zatozeniu,
ze linia jest symetryczna wzgledem 1y

W, = 24, /0 - %d(@) (3.112)

Wréémy do definicji 8, podstawiajac funkcje profilu absorpcyjnego Voigta
(wzér 1.78)

B= X:b” - %H(a,x} = BoH (a, ) (3.113)
gdzie
R AL (3.114)
AVDopp AVDopp

Profil Voigta jest bardziej realistyczny od profilu Dopplera, przypomnijmy
(rysunek 1.4), ze charakterystyczne dla niego sa szerokie skrzydta linii roz-
wijajace sie stopniowo, gdy linia staje si¢ coraz silniejsza. Zastapmy zmienng
calkowania d(Av) na dx taka, ze d(Av) = Avpepp dx i wprowadZmy nowa
wielko$é, tzw. zredukowana szeroko$é¢ réwnowazng

w
T A1
W 240 Avpopp (3.115)
Wowcezas otrzymujemy
* * * /BOH(av .CL')
Ws=Ww = —_— 3.116
(e fo) /0 U+ foH(a,2) " (3:116)

W podanym wyzej wzorze na (3 wystepuje nieprzezroczystos¢ w linii yj,
ktora w przypadku LTE wyraza sie formulg

hv 2

xi = NiBuy (1~ e i) = %fLUNﬁ (1-e ) (3.117)

W drugiej réwnosci zamiast wspoétczynnika Einsteina By wprowadzona zo-
stata tzw. moc oscylatora fLy, z czym powigzana jest zamiana niektorych
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wspolezynnikéw. Jest to zaleznosé czesto stosowana. Jesli teraz nieprzezro-
hv

czysto$¢ w kontinuum zapiszemy jako: k. = k¢(1 — e *T) (zabieg formalny

dla uproszczenia notacji, cho¢ mozna to interpretowaé jako korekte na emi-

sj¢ wymuszona), to

me? 1 1 B vre? fuNy ¢

N _hy
= — LUN (1 — e kT | — =
me f L Ke AVDopp /T me ke wvov

Bo (3.118)

Zaleznos¢ W* od [y nazywamy krzywa wzrostu.
Calke w wyrazeniu W* mozna w przyblizeniu oszacowad

1. dla stabych linii By < 1 oraz zachodzi W* ~ [y, czyli jest proporcjo-
nalne do ilosci absorbujacych atoméw

2. gdy linia widmowa siega maksymalnej gtebokosci, ale ma ciagle stabe
skrzydla, to W* ~ /Infy

3. gdy w profilu linii dominuja skrzydta, to W* ~ 1/

Jakie procesy fizyczne kryja sie za powyzszymi zaleznos$ciami? Rozwazmy,
jak moze zachowywac sie linia widmowa, gdy bedzie stopniowo przybywato
absorbujacych atomoéw

1. Na poczatku, gdy mamy mato atoméw, kazdy atom dodany bedzie
zdolny absorbowaé. Na site linii bedzie wplywac¢ tylko jadro dopple-
rowskie, skrzydta beda przezroczyste. Jest to liniowa cze$¢ krzywej
wzrostu.

2. W pewnym momencie jadro linii stanie sie catkiem nieprzezroczyste,
czyli wszystkie fotony, ktére moga zosta¢ zaabsorbowane, zostang za-
absorbowane. Dopdki nie rozwing sie skrzydta, dodatkowe atomy nie-
wiele zmienig w profilu. Jest to cze$é nasycona (plaska) krzywej wzro-
stu.

3. Kiedy uzbiera si¢ wystarczajaco duzo absorbera, by skrzydtla staty sie
znaczace, szeroko$¢ réwnowazna linii znéw wzrasta. Mowimy o czesci
ttumieniowej lub pierwiastkowej krzywej wzrostu.

Rysunek 3.2 przedstawia przykladowe krzywe wzrostu, ilustrujac omawiane
powyzej czesci skladowe krzywych. Pochodzi z pracy Masai i Ishida [21],
w ktoérej obliczane sa krzywe wzrostu dla linii zakresu rentgenowskiego
widma dla helo- i wodoropodobnych jonéw kilku réznych pierwiastkow.
Dobér jednostek na osiach wspotrzednych wynika ze specyfiki przyjetego
modelu.
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Rysunek 3.2: Przykladowe krzywe wzrostu. Rysunek dotyczy wodoropodobnej
linii rezonansowej tlenu z zakresu rentgenowskiego widma. Krzywe
wzrostu sg obliczone dla réznych wartoéci temperatury kinetycz-
nej i gestosci elektronowej.

3.3.3 Wyznaczanie obfitosci metoda krzywej wzrostu

Najprostsze ideowo jest obliczenie krzywej wzrostu dla kazdej mierzonej
linii, przy zastosowaniu modelu fotosfery, ktéry uwzglednia rownowage jo-
nizacyjna, wzbudzeniowa, zmiany wspoélczynnikéw nieprzezroczystosci, nu-
meryczne catkowanie rownania przeptywu promieniowania. Krzywa wzrostu
przedstawia wéwczas zalezno$é zredukowanej szerokosci rownowaznej W* od
Bo. Mierzac w widmie W odczytujemy z krzywej wartos¢ fy, a stad wyli-
czamy obfitoé¢ Ny, danego pierwiastka.

W podanym wczesniej wzorze na By wystepuje srednia predkosé ruchéw
termicznych vy, ktérej wartosci nie znamy. Zgadujemy zatem jej wartosc.
Po obliczeniu obfitosci danego pierwiastka z wielu jego réznych linii moze
okazac sig, ze obfitoé¢ jest funkcja szerokosci rownowaznej W, a nie powinna.
Interpretuje sie to jako zty wybér vg. Trzeba te warto$¢ poprawié i obliczac
obfitosci jeszcze raz.

Teoretycznie dla kazdej linii widmowej krzywa wzrostu jest inna. Ale
niedoktadnosci pomiaréw szerokosci rownowaznych oraz staba znajomo$é
mocy oscylatorow fruy powoduja wiekszy rozrzut punktow obserwacyjnych,
niz wynosza réznice miedzy indywidualnymi krzywymi wzrostu. Zatem za-
miast liczy¢ wiele krzywych wzrostu, przyjmujemy, ze dla badanej gwiazdy
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o danej temperaturze efektywnej Tog istnieje jedna standardowa krzywa
wzrostu.

Wielkoéé¢ 3y jest funkcja obfitoéci N1, danego pierwiastka oraz statych fi-
zycznych charakteryzujacych dana linie widmowa. Konstruujac teoretyczna
krzywa wzrostu nie zmienialiémy wartosci tych statych, lecz tylko obfitosé
pierwiastka. Dla poréwnan z obserwacjami mozemy zmieni¢ sytuacje i na
wykres nanosi¢ punkty odpowiadajace réznym liniom danego pierwiastka.
Bedziemy mieli wéwczas ustalong obfitosé N1, a zmieniaé sie beda wartosci
stalych atomowych, czyli tez zmienia¢ si¢ bedzie parametr (y. Otrzymamy
zaleznos¢ W od [y, czyli tez krzywa wzrostu.

Najlepsze dopasowanie do siebie krzywych obserwacyjnej i teoretycznej
pozwala wyznaczy¢ obfitosé Ny, pierwiastka oraz poszerzenie termiczne vg.
Szczegbdly techniczne wyznaczania obfitosci pierwiastkow metoda krzywej
wzrostu, rézne wersje tej metody, referencje do prac zrédtowych, opisane sg
wyczerpujaco np. w podreczniku D.F.Gray’a [12].

Cho¢ wyznaczanie obfitosci metoda krzywej wzrostu zostalo przez lata
dopracowane w szczegbdtach, to w ostatnim czasie do analizy widm optycz-
nych stosowane jest dopasowywanie widm syntetycznych, omawiane w roz-
dziale 3.4.3. Tym niemniej wspomniana metoda nie odeszta w zapomnienie,
nadal jest stosowana w przypadkach, kiedy trudno o dokladne widma wy-
sokiej zdolnoéci rozdzielczej, a dostepne sa pomiary szeroko$ci réwnowaz-
nych. Pokazany na rysunku 3.2 przyklad zostal specjalnie wybrany z pracy
bardzo aktualnej, dotyczacej analizy widm rentgenowskich. Ponadto me-
tode krzywej wzrostu stosuje si¢ do analiz sktadu chemicznego obiektéw
pozagalaktycznych, zaréwno dla linii jonéw zakresu optycznego, jak i linii
molekularnych zakresu podczerwonego widma.

3.4 Modele atmosfer gwiazdowych

3.4.1 Zagadnienie ogdlne

Problem sporzadzenia modelu atmosfery gwiazdowej polega na znalezieniu
takiej struktury warstwy gazowej, zeby spetnione byly jednocze$nie réwna-
nia réwnowagi hydrostatycznej oraz zachowania energii. Przez ,strukture”
nalezy rozumie¢ zaleznos¢ od promienia takich wielkoéci, jak temperatura,
gestodd, cisnienie, glebokosé optyczna. Oczywiscie chcemy takze zna¢ widmo
promieniowania opuszczjacego powierzchnie gwiazdy.

W najprostszej wersji atmosfere gwiazdy przyblizamy warstwa ptasko-
rownolegta, czyli zaktadamy, ze grubo$¢ samej atmosfery jest bardzo mala
w poréwnaniu z promieniem gwiazdy. Wéwczas mozemy przyjaé, ze pole
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grawitacyjne w atmosferze jest stale i opisywane przez przyspieszenie gra-
witacyjne g.

Roéwnanie rownowagi hydrostatycznej jest szczegdlng postacia rownania
pedu (wzoér 4.19) dyskutowanego w dalszej czesci pracy. W najprostszej
wersji, w geometrii ptasko-réwnoleglej i przy stalym g, jest ono dobrze znane
jako

dp

e
Zmienna p oznacza ci$nienie catkowite, a wigc sume ciSnienia gazu p, oraz
ci$nienia promieniowania p, (réwnanie 1.147).

Roéwnanie zachowania energii to znane juz nam réwnanie réwnowagi pro-
mienistej (wzor 3.7). W atmosferze plasko-réwnoleglej obowiazuje oczywi-
$cie w postaci okreslonej réwnaniem 3.8, czyli

—go (3.119)

F = const

Jedli zachodzi potrzeba uwzglednienia transportu konwektywnego ener-
gii, wowczas sytuacja juz nie jest taka prosta. Przed laty zostata opracowana
nteoria éredniej drogi mieszania”, ktéra dostarcza wzoréw na strumien kon-
wektywny, dajacych si¢ potaczyé z réwnaniami budowy atmosfery. Chod¢ teo-
ria ta bywa powszechnie krytykowana, to jednak ze wzgledu na latwosé jej
implementacji, bywa czesto stosowana i mozna ja znalez¢ nawet w najnow-
szych modelach. W naszych rozwazaniach konwekcje pomijamy, omawiamy
atmosfery w rownowadze promienistej.

Konstruowanie modelu atmosfery gwiazdowej z reguty przeprowadzane
jest w dwoch etapach, z ktorych kazdy zalezny jest od tego drugiego. Je-
den z tych etapéw, to rozwigzywanie réwnania przeplywu promieniowania
w atmosferze o zadanej strukturze, drugi, to obliczanie parametrow gazu
bedacego w réwnowadze hydrostatycznej przy zadanym polu promieniowa-
nia. Procedura polega na alternatywnym rozwiazywaniu obu czesci dopoki
iteracje nie zbiegng si¢. Pole promieniowania, od ktorego zaczynamy ite-
racje, najprawdopodobniej nie jest tym wlasciwym i nie spelnia warunku
rownowagi promienistej. Wyznaczone odchytki od réwnowagi promienistej
sg wykorzystywane do korekty struktury atmosfery.

W klasycznym” modelu atmosfery gwiazdowej parametrami definiu-
jacymi model sa: temperatura efektywna, Tug, okreslajaca réwnowagowy
strumien energii promieniowania; przyspieszenie grawitacyjne, g, okresla-
jace réwnowage hydrostatyczng oraz sktad chemiczny. Zmienna, ktérej war-
tos¢ poprawiamy w kolejnych iteracjach, jest przebieg temperatury w funkcji
glebokosci z. W podrecznikach (np. Mihalas [24]) omawiane sa szczegélowo
iteracyjne procedury korekty temperatury.



3.4 Modele atmosfer gwiazdowych 85

3.4.2 Modele atmosfery szarej

W przypadku atmosfery szarej, ptasko-réwnoleglej, w rownowadze promie-
nistej, w LTE i z przyblizeniem Eddingtona problem jest tatwiejszy do roz-
wigzania. Staly strumien przechodzacy przez szara atmosfere, to oczywiscie

F =0Tk

Wzor 3.39 okresla przebieg temperatury z glebokoscia optyczna

3 2
T4 — ZTéﬂ' <7— + 3>

Latwo wyprowadzié¢ z niego wzoér na gradient temperatury. Jesli tylko zmien-
na biezaca modelu bedzie glebokosé optyczna 7, to rownanie powyzsze wy-
znacza nam przebieg temperatury, a wiec nie trzeba go iterowac.

Dogodnie jest sformutowaé¢ rownania opisujace atmosfere w postaci roz-
niczkowej. Woéwcezas mozemy je catkowaé startujac z odpowiednich warun-
kéw brzegowych. Wymienmy te réwnania:

1. réwnanie energii, czyli réwnanie réwnowagi promienistej, pozwalajace
wyznaczy¢ gradient temperatury

2. réwnanie rownowagi hydrostatycznej wyznaczajace gradient ciSnienia

3. rownanie ciagtosci, kontrolujace zachowanie masy, okreélajace prze-
bieg gestosci z gltebokoscia

4. réwnanie nieprzezroczystosci pozwalajace obliczy¢ gleboko$é optyczna

Szczegdtowa ich postaé zalezy od wielu zalozen modelu, przyjetych uprosz-
czen oraz okre$lonych celow, dla ktérych model konstruujemy. Wygladaja
one inaczej w kazdej z publikacji. Zainteresowanemu czytelnikowi polecam
wersje opisana w klasycznej juz pracy B.Paczynskiego [27], w ktérej rowna-
nia sg sformutowane w sferycznej symetrii oraz uzupeklione o konwekcje.

Oczywiscie wspdlczesne komputery pozwalaja na obliczanie znacznie
bardziej skomplikowanych modeli, niz ten szary. W kolejnych rozdziatach
oméwimy to zagadnienie. Ale warto pamietaé, ze jesli zachodzi potrzeba
szybkiego policzenia tysiecy modeli, jak choéby przy modelowaniu ewolucji
gwiazd, kiedy atmosfera jest tylko dodatkiem, a gléwnym tematem badan
sa przemiany zachodzace w jadrze gwiazdy, to model szary nadal znajduje
zastosowanie.
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3.4.3 Modele Kurucza

Piszac o widmie liniowym atmosfer gwiazdowych, nie sposéb nie wspomnieé
o dorobku Roberta L. Kurucza. Swoja aktywno$é¢ naukows poswiecil opra-
cowaniu i rozwijaniu programow komputerowych odtwarzajacych widma
gwiazd. Tzw. ,modele Kurucza” sg ogdlnie dostepne w sieci WWW?!. Tam
tez mozna znalezé¢ opisy oprogramowania oraz publikacje autora komentu-
jace wyniki.

Modele Kurucza to jednowymiarowe, ptasko-rownolegte modele atmosfer
gwiazdowych, zakladajace LTE, réwnowage hydrostatyczna, uwzgledniajace
tylko promienisty i konwektywny transport energii, bez ruchéw falowych,
pél magnetycznych, gdzie wszystkie parametry sa uérednione w kierunku
horyzontalnym. Wiekszo$¢ omawianych przez nas wczedniej uproszczen zo-
stala zastosowana, ale z najwazniejszym wyjatkiem: atmosfera nie jest szara,
wspolczynnik nieprzezroczystosci zmienia si¢ z dlugoscia fali. Parametry
opisujace atmosfere wyznaczane sa iteracyjnie. Odgadniety rozklad tempe-
ratury na siatce punktéw glebokosci w atmosferze prowadzi do obliczania
ci$nienia, gestosci i nieprzezroczystosci w kazdym z punktéow. Na podsta-
wie tych danych obliczane jest pole promieniowania i strumien konwektywny
w kazdym z punktow. Dopoki catkowity strumien nie zgadza sie z zalozonym
stalym strumieniem, zmieniany jest rozklad temperatury wedlug schematu
ykorekty temperatury”. Caly proces jest powtarzany do uzyskania statego
strumienia w granicach matego bledu.

Warto$¢ modeli Kurucza wynika z uwzglednienia ogromnej liczby linii
widmowych. Dla obliczania wspdlczynnika absorpcji Kurucz wprowadzit
tzw. ODF (opacity distribution function) pozwalajace na znaczne zredu-
kowanie siatki czestosci promieniowania w kontinuum w stosunku do siatki
potrzebnej dla modelowania linii widmowych. Takie uwzglednienie nieprze-
zroczystosci linii w sposéb statystyczny okazuje sie do dzisiaj bardzo prak-
tyczne, choé, jak pisze sam autor, obecnie w zasadzie byto by mozliwe wla-
czenie wszystkich linii widmowych do programu liczacego model atmosfery.

Dla potrzeb swoich modeli Kurucz obliczyt dane dotyczace 42 milionéw
linii pierwiastkéw grupy zelaza, pozbieral z literatury dane dla wszystkich
pierwiastkéw, obliczyt dane liniowe dla 16 milionéw linii molekut dwuatomo-
wych. Opracowal tabele nieprzezroczystosci dla ponad 30 zestawéw obfitosci
dla temperatur od 2000 do 200 000 K wykorzystujac wszystkie 58 milionéw
linii przy 3.5 milionach dtugoéci fali od 10 nm do 10 000 nm. Dodat linie TiO
i HoO, co powiekszyto liste linii do 154 milionéw.

Obliczyt 9000 modeli dla szerokiego zakresu obfitoéci dla temperatur

'pod adresem http://kurucz.harvard.edu/
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Rysunek 3.3: Widmo stoneczne w niskiej zdolnosci rozdzielczej R=100, otrzy-
mane z modelu Kurucza.
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Rysunek 3.4: Fragment widma stonecznego w bardzo wysokiej zdolnosci roz-
dzielczej R=100 000, otrzymanego z modelu Kurucza. Gruba linig
natozony jest fragment z poprzedniego rysunku w niskiej zdolnosci
rozdzielczej.

efektywnych od 3500 do 50000 K. Udostepnione oprogramowanie pozwala
na synteze widma liniowego dla obliczonych modeli dla wybranego zakresu
dhugosci fali oraz zdolnodci rozdzielczej az do 500 000. Jest to bardzo potezne
narzedzie astrofizyczne, szeroko wykorzystywane i zastuzenie cenione.

Dla choéby pobieznego zorientowania sie w mozliwo$ciach modeli Kuru-
cza pokazane sg na rysunkach 3.3 i 3.4 przyktady dotyczace widma Stonca.
Rysunek 3.3 pokazuje przebieg widma w bardzo malej zdolnosci rozdziel-
czej, R = A\/AX = 100. Jest to wlasciwie tzw. spektrofotometria zwana
czasem SED (z angielskiego: spectral energy distribution). Na rysunku 3.4
pokazany jest niewielki fragment tego samego widma, ale w bardzo duzej
zdolnosci rozdzielczej R = 100 000. Widoczna jest szeroka linia absorpcyjna
H jonu Cair oraz gaszcz linii nakladajacych sie na siebie i powodujacych
obnizenie kontinuum widoczne na rysunku 3.3. Takie obliczenia sa bardzo
przydatne przy identyfikacji struktur obserwowanych w widmach gwiazd.
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Rysunek 3.5: Przyklad dopasowania do obserwacji widma otrzymanego z mo-
delu Kurucza. Linia ciagta przedstawia model, punkty — obserwa-
cje gwiazdy ¢ Eridani.

Powszechne jest stosowanie widm syntetycznych modeli Kurucza do wy-
znaczania parametrow gwiazd. Zadanie polega na znalezieniu parametréw
(temperatura efektywna, grawitacja powierzchniowa, turbulencja, metalicz-
nosé¢) modelu, ktérego widmo najlepiej pasuje do widma obserwowanego.
Rysunek 3.5 pokazuje przykiad takiej analizy. Wykres pochodzi z pracy
Affer i in. [1], w ktérej do wyznaczania parametréw wybranych gwiazd sto-
sowano zaréwno krzywe wzrostu, jak i dopasowywanie profili linii. Poka-
zany przyktad dotyczy wyznaczania przyspieszenia grawitacyjnego na po-
wierzchni gwiazdy poprzez dopasowanie skrzydet linii CaTl.

3.4.4 Modele non-LTE

Trzeba od razu wyjasni¢, ze o ile pojecie lokalnej réwnowagi termodynamicz-
nej (LTE) jest dobrze okreslone, to nie ma jednoznacznej definicji modelu
non-LTE. W rozdziale 1.3.2 wymienione zostaly zalozenia prowadzace do
LTE. Liczne obliczenia publikowane jako ,non-LTE” prowadzone sa przy
odejsciu od jednego, lub kilku z tych zalozen, ale z pewno$cia nie wszyst-
kich. Trzeba dokladnie wczytaé sie w tekst publikacji, zeby poznaé, o ktére
konkretnie zatozenia chodzi.

Jak pamietamy z rozdzialu 2.1 zastanawianie si¢ nad odstepstwami od
LTE ma sens w najbardziej zewnetrznych warstwach atmosfery, w szczegol-
nosci w chromosferach i wiatrach gwiazdowych. Dlatego tez modele non-LTE
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stosowane sg do szczegdlowej analizy linii widmowych, o ktérych wiemy, ze
tam wladnie powstaja.

Bardzo czesto stosowanym podejsciem jest dopasowanie najpierw mo-
delu atmosfery w przyblizeniu LTE (nierzadko jest to po prostu jeden z mo-
deli Kurucza), a dopiero péiniej zastosowanie réwnan rownowagi szczegé-
towej do obliczen obsadzen pozioméw i profili linii widmowych dla konkret-
nego jonu. Mowa jest wtedy o tak zwanym ,,ograniczonym non-LTE”, co ma
znaczy¢, ze struktura atmosfery LTE pozostaje bez zmian, czyli obliczany
stan danego jonu nie ma na nig wplywu.

Czytelnik moze tatwo znalezé prace zrodtowe dotyczace wspomnianych
powyzej zagadnien. Publikowane sg analizy non-LTE atmosfer i poréwny-
wane z modelami LTE, dyskutowane sa rozbieznosci. Jeden z przyktadow
omawiany jest dalej w rozdziale 5.2.3. Z kolei w rozdziale 3.4.6 przedsta-
wiona jest krytyczna dyskusja aktualnego stanu modelowania widma Stonca.

3.4.5 Czesciowa redystrybucja

Interesujace sa prace uwzgledniajace odstepstwa od zalozenia pelnej redy-
strybucji (rozdzial 1.4.3). Za pelna redystrybucje odpowiedzialne sa zde-
rzenia wzbudzonego atomu ze swobodnymi elektronami. Przypomnijmy, ze
poziomy energetyczne atomu skladajag sie z wielu podpozioméw o bardzo
bliskich energiach. Gdyby zderzenia nie odgrywaty roli w trakcie obsadza-
nia poziomdw, wowczas wzbudzony po absorpcji fotonu atom emitowalby
foton z tego samego podpoziomu, na ktéry zaszlta absorpcja i mieliby$my
catkowita koherencje. Jesli jednak pomiedzy absorpcja a emisjg dojdzie do
elastycznego zderzenia ze swobodnym elektronem, wowczas w sposob przy-
padkowy zmieniana jest energia miedzy wzbudzonymi podpoziomami i ko-
herencja jest niszczona. Przy takim podejsciu oczywistym jest, ze gteboko
w atmosferze, gdzie gaz jest gesty i zderzenia czeste, pelna redystrybucja
jest dobrym przyblizeniem. Ale dla silnych linii rezonansowych formujacych
sie w rozrzedzonych wysokich warstwach chromosferycznych (np. wodorowa
linia Lyman «) jest to zte przyblizenie. Wprowadza sie wéwczas pojecie ,,cze-
$ciowej redystrybucji” oraz stopien niekoherencji okredlany parametrem A
o wartosci pomiedzy 0 a 1. Stopien niekoherencji jest to prawdopodobien-
stwo, ze wzbudzony atom dozna zderzenia elastycznego zanim wyemituje
foton. Zatem cze$é A rozproszen zajdzie przy wspéludziale zderzen, a wiec
przy pelnej redystrybucji, a cze$¢ 1 — A przy pelnej koherencji. Obliczenia
kwantowo-mechaniczne pozwalaja na oszacowanie wielkosci A. Odpowied-
nie modele, ktére uwzgledniaja owa ,czeSciowa” redystrybucje, znakomicie
poprawiaja dopasowanie profili silnych linii rezonansowych.
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3.4.6 Czego nadal nie wiemy o Stoncu

Robert Kurucz na podstawie wieloletniego doswiadczenia w modelowaniu
atmosfer gwiazdowych opracowatl krotki tekst podsumowujacy nasza niewie-
dze w tej dziedzinie. R6zne wersje artykutu prezentowane byly ostatnio na
roznych konferencjach, wszystkie mozna znalezé¢ na stronie WWW Kurucza.
Zapoznajmy sie, na przykltadzie Stonca, gwiazdy zdawalo by sie najlepiej
znanej, z podstawowymi jego konkluzjami.

Nie rozumiemy konwekcji

W gwiazdach wystepuje konwekcja komoérkowa, o dwéch podstawowych
sktadnikach

1. powoli unoszacy sie, goracy, szeroki, rozbiezny przepltyw, ktéry za-
wraca 1 zlewa sie z otoczeniem, by utworzy¢

2. chtodny, gwaltownie opadajacy, kolumnowy przepltyw, rozmywajacy
sie na dnie

Kazdy jednowymiarowy model konwektywny, oparty na teorii éredniej drogi
mieszania, zaklada, ze struktury konwektywne mozna uéredniaé tak, ze
emitowane promieniowanie zalezy tylko od jednowymiarowego przebiegu
temperatury. Jednowymiarowy model atmosfery jest Zrédtem bledéw sys-
tematycznych. Funkcja Plancka, czynnik Boltzmanna i rownanie Sahy nie
uéredniaja sie pomiedzy goracymi i chtodnymi komérkami konwektywnymi.
Kazdy parametr majacy silng wykladniczg zalezno$é¢ od temperatury bedzie
zle odwzorowany. Na przyklad silna zalezno$¢ od temperatury obsadzenia
drugiego poziomu wodoru sprawia, ze skrzydla linii serii Balmera formuja
sie gtéwnie w goracych komoérkach konwektywnych. Jednowymiarowy model
odwzorowujacy skrzydla linii Balmera bedzie mial zawyzona temperature
efektywna w stosunku do prawdziwej gwiazdy. Z kolei molekuty CO sg bar-
dziej obfite w chlodnych komoérkach.

Pomijamy zmienno$¢ mikroturbulencji

W Stonicu mozna empirycznie wyznaczy¢ predkoséci mikroturbulencji. Otrzy-
mujemy zakres wartosci od 0.5km/s przy minimum temperaturowym do
1.8km/s w najglebszych obserwowanych warstwach. Predko$¢ mikroturbu-
lencji powieksza szerokos$é linii widmowych i powoduje efekty podobne do
zmian sktadu chemicznego. Jak narazie wszystkie modele, wynikajace z nich
strumienie, linie widmowe, itp. sa obliczane ze stala mikroturbulencja, co
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prowadzi do btedow systematycznych miedzy réznymi obszarami formowa-
nia linii.

Nie rozumiemy linii widmowych

Wiele cech widmowych nazywanych ,liniami” jest blendami wielu linii réz-
nych atoméw i molekul. Prawie wszystkie linie atomowe maja skladniki
struktury nadsubtelnej i czesto izotopowej i sa asymetryczne. Dopiero, gdy
zrozumiemy szczegdlowo wysokiej jakosci widmo stoneczne, mozna bedzie
przejs¢ do badania innych gwiazd, dla ktorych istnieja widma znacznie gor-
sze.

Nie znamy rozkladu energetycznego promieniowania stonecznego

Pomiary prowadzone z powierzchni Ziemi sg znieksztalcone widmem tellu-
rycznym. Przydaly by sie dane sateliterne, ale NASA i ESA nie sa zaintere-
sowane az tak szczegdélowymi pomiarami. W widmie stonecznym, znanym co
prawda nienajgorzej, pewne obszary pozostaja nieznane. Istnieje zapotrze-
bowanie na pelne widmo stoneczne, choéby ze strony fizykéw badajacych
komety, czy meteory. Na ich potrzeby brakujace fragmenty obserwowanego
widma trzeba uzupekiaé obliczeniami.

Nie wiemy, jak wyznacza¢ obfitosci

Jednym z parametrow gwiazd, galaktyk, czy jaki$ innych obiektéw, jest
wielkosé [Fe]. Jest to logarytm stosunku obfitosci zelaza w obiekcie do ob-
fitosci Fe w Stonicu. Osobliwym jest fakt, ze nie znamy stonecznej obfitosci
Fe, a nasze jej oszacowania zmieniajg sie z roku na rok. Kurucz zauwazyt,
ze od czasu, kiedy byl studentem, ta obfito$¢ zmienita si¢ o czynnik 10.
W znanej i czesto cytowanej pracy Grevesse i Sauval [13] zalozyli a priori,
ze obfitos¢ Fe w Stoficu powinna by¢ taka, jak w meteorytach i w ten sposéb
kalibrowali metode wyznaczania sktadu chemicznego. Bez tego zalozenia nie
wyznaczyli by obfitosci stonecznych. Pozostaje watpliwos$é, czy Stonce ma
na pewno taka obfitos¢ Fe jak meteoryty?

Uwzglednienie wielu linii danego pierwiastka zamiast poprawia¢ ana-
lize prowadzi do bledéw systematycznych. W idealnym przypadku pojedyn-
cza staba linia widmowa powinna okresla¢ dokladnie obfito$¢ pierwiastka.
Silne linie sa bardzo czute na wielko$¢ mikroturbulencji i szczegdty modelu.
Stabe i nierozpoznane blendy moga zawyzac obfito$¢. Istnieja systematyczne
i przypadkowe bledy w wartosciach mocy oscylatora ¢f.
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Powszechnie obserwowane zelazo ma 4 izotopy, a niestety rozszczepienie
izotopowe nie jest wyznaczone dla linii stosowanych do analizy obfitosci.
Jedli przyjrzeé¢ sie dokladnie dostepnym liniom zelaza, okazuje sie, ze dla
badan astrofizycznych pozostaja w miare bezpieczne tylko 3 linie Fel oraz
1 linia Fe1r.

Polowa linii widma Stonca pozostaje niezidentyfikowana

Taka jest prawda, a przy tym niektére z danych atomowych stosowanych do
dzisiaj pochodza z lat 1930-tych. Tak wiec kazde nowe dane, jak np. wiecej
poziomoéw energetycznych, czy lepsze dlugosci fali, mogg dotyczyé tysiecy
struktur w widmie i zmienia¢ ich dotychczasowa identyfikacje.



Rozdziat 4

Hydrodynamika otoczek

Realistyczne modele otoczek wokdtgwiazdowych otrzymamy jedynie w opar-
ciu o réwnania hydrodynamiki. W wigkszosci przypadkéw stosowane sg row-
nania niezalezne od czasu i sformutowane w sferycznej symetrii. Podrecz-
niki czesto ograniczaja sie do takiej postaci (np. Lamers i Cassinelli [17]).
Zapoznajmy sie jednak z bardziej ogdlnymi zalezno$ciami sformutowanymi
w podreczniku Mihalasa [24], gdyz bywa to takze przydatne.

4.1 Podstawowe pojecia hydrodynamiczne

Rozpatrzmy najprostsze rownania hydrodynamiki dla gazu doskonatego, bez
lepkoéci, Scisliwego, calkowicie zjonizowanego. Zajmijmy sie tylko jednym
rodzajem czastek o masie m. Wprowadzmy funkcje rozktadu predkosci taka,
ze

f didv (4.1)

jest liczba czastek w elemencie objetosci (7, 7+ dr), z predkosciami z prze-
dziatu (¥, 0 + dv). Niech wektor predkosci v ma skladowe (v, ve,v3). Na
pole predkosci kazdej czastki sktadaja sie

e predkosé przeptywu makroskopowego
e izotropowy mikroskalowy rozktad termiczny predkosci

Wyrazona przez funkcje f liczba czastek w 1cm? (gestoéé liczbowa) wynosi
n(F,t) = / dTf(7,7,1) (4.2)
3

Gestosé (masowa) gazu [gem™°] wynosi

o(f,t) = m - n(7,t) (4.3)
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Srednia predko$é (v;), czyli faktyczna predkosé przepltywu gazu w kierunku
», Wyraza sie wzorem

Mw%:/ﬂﬁﬁﬁij (4.4)

Pelna predkosé¢ w danej chwili jest suma predkosci przeptywu (v;) i predkosci
ruchéw termicznych v}
vi = (v;) + v} (4.5)

Strumien masy przenoszonej w danej chwili wynosi
m - n(7,t) - (0(7, 1)) = o(0) (4.6)

Mozna wprowadzi¢ tensor przenoszenia pedu, czyli tempo przenoszenia
sktadowej ¢ pedu przez powierzchnie ustawiong prostopadle do kierunku j

L(7,6) = m [ dif (5, o, @)

Wielko$¢ ta jest przydatna przy formulowaniu rownan hydrodynamiki. Roz-
piszmy v; oraz v; na skladowe przepltywu (v;) i ruchéw termicznych v]. Sko-
rzystajmy z faktu, ze ruchy termiczne sa izotropowe, czyli po usrednieniu
zeruja sie (v]) = 0, a ich skladowe w réznych kierunkach sa nieskorelowane,

czyli (vjv;) = ((v))?)6;5 = EL5;;. Otrzymamy

IL;; = mn(v;)(vj) + nkTd;; = o(vi)(vj) + pdij (4.8)

4.2 Roéwnania hydrodynamiki

Réwnania hydrodynamiki mozna formutowaé i rozwiazywaé¢ w dwoch pod-
stawowych uktadach wspoétrzednych

e opis Eulera — w ukltadzie stacjonarnym, z pochodnymi czgstkowymi

/0t

e opis Lagrange’a — w uktadzie wspolporuszajacym sie, z pochodnymi
catkowitymi D/Dt

W przypadku przeptywéw nierelatywistycznych wybor jednego z dwdch opi-
sow jest tylko kwestia wygody przy spisywaniu rownan. Znany jest zwiazek
miedzy obiema pochodnymi, ktéry umozliwia przechodzenie z jednego z opi-

séw do drugiego
D 0
= 2 4. 4.
Dt~ ot +7-V (4.9)
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Obecnie dr oznaczaé bedzie element objetosci w gazie, a dS element po-
wierzchni i odpowiednie calkowania beda prowadzone po objetosci lub po-
wierzchni. Wektor predkosci ¢ opisuje przeplyw gazu w rozumieniu wartosci
redniej (v) z opisu powyzej, jego skladowe oznaczamy przez v;.

4.2.1 Roéwnanie cigglosci

Jest to po prostu réwnanie zachowania masy, sformutowane w opisie Eulera
w ten sposéb, ze zmiana masy zawartej w d7 zachodzi przez przeplyw masy
przez powierzchnie S zamykajaca objetos¢ dr

o [ edr = § ovas =~ [Vienar (4.10)

Powyzej, w drugiej réwnoéci, wykorzystane zostato twierdzenie o dywergen-
¢ji, co prowadzi ostatecznie do réwnosci dwoch calek objetosciowych, wiec
ich funkcje podcatkowe musza by¢ rowne

do
o) = 4.11
5tV (et) =0 (4.11)

To samo w opisie Lagrange’a
P grang

Do
— U= 4.12
Dt+gV =0 ( )

Dla przeptywu sferycznie symetrycznego réwnanie cigglosci ma postaé

Jdo 10 /4 B
EJFEE (r Qv) =0 (4.13)

W przypadku stacjonarnym otrzymujemy

4mr?ov = const = M (4.14)

4.2.2 Roéwnanie pedu

Podobnie, jak poprzednio, zrownujemy zmiane pedu w elemencie dr z wy-
plywem pedu przez powierzchnie, ale dodajac mozliwo$¢ zmiany pedu przez
dziatanie sity f (przypadajacej na jednostke objetosci). Takze stosujemy
twierdzenie o dywergencji

i(/@ﬁdf):—fﬂ-dSJr/de:/(f—V'H)dT (4.15)
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Z rownosci funkeji podcatkowych otrzymujemy

0

— (o) = -V T+ f (4.16)
ot
Podstawiajac znang wartos¢ tensora pedu otrzymamy
ov o 7
0 E‘F(UV)’U :—Vp+f (417)
A w ukladzie Lagrange’a
Dv -
— =-V 4.18
0% p+f (4.18)

Najczesciej stosowang postaé otrzymamy w sferycznej symetrii, z sila gra-
witacji f = —GM or—2

v v dp GDMop

4.2.3 Przyklady zastosowan

Dla ilustracji powyzszych zaleznosci przedyskutujmy zastosowanie rownan
ciagtosci i pedu w dwdch prostych przypadkach.

Wiatr izotermiczny

Rozpatrzmy izotermiczny, sferyczny wyplyw materii z gwiazdy. W przy-
padku stacjonarnym, gdy predko$é¢ wiatru gwiazdowego w danym miejscu
nie zmienia sie z czasem, rownanie pedu przeksztalcamy

ov 10p GM

Dla gazu doskonatego zachodzi
p=RoT/p (4.21)
Przy stalej temperaturze mozemy gradient ci$nienia zastgpi¢ gradientem

gestosci

10p (RT\ 100

odr (u) o0dr
Korzystajac z réwnania ciagloéci w przypadku stacjonarnym, mozna gra-
dient gestosci zastgpi¢ gradientem predkosci

100  10v 2

0dr~ wor - (423)

(4.22)
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Wstawiamy powyzsze do rownania pedu i otrzymujemy réwnanie na pred-
kosé

ov RT 10v 2 GM
—t — - — = =0 4.24
Yor i < v Or 1") + r2 ( )
Przeksztatcamy je do postaci
222 _ GM
1 20 _
O _ (72) (4.25)

vor (v —a?)
gdzie wprowadziliSmy tzw. izotermiczna predkosé¢ dzwieku a
2 _ BT
I

Przyjrzyjmy sie blizej temu réwnaniu. Wyrazenie na gradient predko-
$ci ma posta¢ utamka, w ktoérym zaréwno licznik, jak i mianownik, moga
przyja¢ warto$¢ zero. Mianownik jest zerem, czyli réwnanie ma osobliwos¢,
w punkcie v(r) = a, czyli tzw. punkcie dzwiekowym. Licznik réwnania ma
wartos¢ zero gdy

a (4.26)

(4.27)

T T 52

Jest to tzw. odlegltos$é krytyczna r., badz odleglosé punktu krytycznego.
Gradient predkosci w odlegtosci krytycznej bedzie zerem dla wszystkich war-
tosci predkosci, z wyjatkiem predkosci krytycznej v. = a. Analogicznie gra-
dient predkosci w odlegtosci, przy ktérej predkosé v przekracza predkosé
dzwieku v = a, bedzie nieskoniczony, ze wzgledu na zero w mianowniku,
dla wszyskich r oprécz r = r.. W rezultacie jedynym rozwiazaniem, w kto-
rym predko$é wiatru moze narastaé w catym zakresie r, jest to, w ktérym
wiatr przekracza predkos$¢ dzwieku doktadnie w punkcie krytycznym. Jest
to tzw. rozwigzanie transoniczne, wiatr nim opisywany w poblizu po-
wierzchni gwiazdy wyplywa z malta, poddzwiekowa predkoscia, a w duzych
odlegtodciach osigga predkosé naddzwiekows. Pamietajmy, ze dyskutujemy
rozwigzanie dla przypadku izotermicznego, w ogdlnym przypadku predkosé
w punkcie krytycznym nie musi byé¢ rowna izotermicznej predkosci dzwieku.

Réwnanie wiatru izotermicznego mozna analizowaé graficznie, topologia
rozwiazan jest czesto omawiana w podrecznikach. Rozwigzanie transoniczne
zostalo wprowadzone przez Parkera do opisu wiatru stonecznego, goraca,
izotermiczna korona musi doznawaé transonicznej ekspansji do osrodka mie-
dzygwiazdowego.

Omawiane rozwiazanie przewiduje wzrost predkosci bez ograniczen. Jest
to konsekwencja przyjetego zaltozenia o izotermicznosci — w duzych odle-
glosciach ekspansja musi prowadzi¢ do ochtodzenia gazu, wiec wymuszenie
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stalej temperatury wprowadza sztuczne Zrodlo energii i w konsekwencji roz-
pedzanie wiatru w nieskonczono$c.

Pokazalidmy, ze istnieje tylko jedno rozwigzanie, ktore zaczyna sie wyply-
wem poddzwiekowym, a konczy naddzwigkowym. Takie rozwiazanie istnieje
dla tylko jednej okreslonej wartosci predkosci u podstawy wiatru wvg(crit),
czyli izotermiczna otoczka o gestoéci g9 u podstawy moze wyprodukowaé
transoniczny wiatr dla jednego okreslonego tempa utraty masy

M = 471 govo(crit) (4.28)

Fale akustyczne

Rozpatrzmy sytuacje, kiedy Scisliwy gaz poddajemy malym impulsowym
zaburzeniom — Sciskaniu i rozrzedzaniu. Wytwarzaja sie wéwczas i rozchodza
fale. Oznaczmy wartoéci w stanie réwnowagi, czyli niezmienne w czasie,
przez oo i po, a w stanie zaburzonym

0= 00+ 01 P =Dpo+Dp1 (4.29)

przy czym
0100 p1<Dpo (4.30)

Oczywidcie musimy teraz uwzgledni¢ zaleznosci czasowe. Dla uproszczenia
ograniczmy sie jednak do przypadku jednowymiarowego i operator V zasta-
pimy pochodng 9/0z. Dodatkowo przyjmijmy, ze predko$é v rozchodzenia
sie zaburzenia jest niewielka, co sprawia, ze ojv < 1. Z réwnania ciaglosci

zostanie 5 9
01 v
— — =0 4.31
ot + 0o or (4.31)
7 réwnania pedu, przy zewnetrznej sile f = 0, zostanie
ov  Opr
—+——=0 4.32
205, + Ee (4.32)

W gazie doskonatym, bez lepkosci i przewodnictwa, nie ma wymiany cie-
pla miedzy jego elementami — proces jest adiabatyczny. Zachowana jest en-
tropia, wiec mozemy wzor na pochodna zaburzenia ciénienia przeksztalci¢
(ls oznacza pochodna przy stalej entropii)

0 dp| 0 0
on _ 9p| g1 _ 2901 (4.33)
dr  0Oolg Or oz
7 uktadu dwéch réwnan otrzymamy roéwnanie
82@1 2 8201
_ L 4.34
oz~ ¢ 9z2 (4:34)
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Jest to réwnanie dla fal akustycznych, rozchodzacych sie w o$rodku z pred-
koscig a. Powyzsze rownania definiujg predkosé dzwieku a, ktéra mozemy
tatwo obliczy¢ w dwoch skrajnych przypdkach. W przypadku proceséw adia-
batycznych w gazie doskonalym zachodzi

- ()

i wzér na adiabatyczng predko$é dzwieku ma postaé

_ _ [2BT
a=\/p/e= . (4.36)

a gdy proces jest izotermiczny zachodzi

okTo
p =
HMH

(4.37)

i otrzymujemy znana juz izotermiczng predkosé dzwieku
RT;
a=4 =2 (4.38)
I

Zasade zachowania energii opisuje I zasada termodynamiki, ktéra zréwnuje
zmiane energii wewnetrznej e gazu (energia ruchéw mikroskalowych oraz we-
wnetrzne wzbudzenia czastek) z iloscia ciepta @@ dodanego, pomniejszonego
o prace W wykonang przez gaz przy zmianie objetosci

4.2.4 Roéwnanie energii

de = d@Q — dW (4.39)
To samo, ale zapisane dla energii wewnetrznej na jednostke masy
de = dq —pd(1/p) (4.40)

W prostszym przypadku, gdy wymiana ciepta odbywa sie wylacznie przez
przewodnictwo, strumien przewodzony zapisujemy jako

G = —kVT (4.41)

Przypadajace na jednostke masy tempo zmiany ciepta wyraza si¢ przez dy-
wergencje strumienia

1
— Y d (4.42)
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W ukladzie Lagrange’a, czyli tym zwiazanym z gazem, I zasade termody-
namiki zapiszemy
De D(1/p0)
Dt P D

1

=——V -G (4.43)
1%

Korzystajac z réwnania ciaglodci w postaci

Do

=0 4.44
Dy + 0oV v (4.44)
otrzymamy
De . .
T +pV-¥9=-V"q (4.45)

Wprowadzone wczesniej réwnanie pedu pozwala na sformutowanie réwna-
nia energii kinetycznej. Bedziemy chcieli je polaczyé z rownaniem energii
cieplnej. Przypomnijmy

—

Dvu -
= _V 4.4
QDt p+f (4.46)

PO wymnozeniu stronami przez U- otrzymamy

@% (;zﬂ) L@ V)p=7-T (4.47)

Dodajmy teraz oba réwnania energii

0Dy (21) +e>+V-(pv)_v f—V-q (4.48)

Po przejéciu do uktadu Eulera i odrobinie algebry otrzymujemy jedno réw-
nanie energii

at<2gv +Qe> +V- [(2921 +ge+p)v+qc} =7 f (4.49)

W przypadku stacjonarnym, w symetrii sferycznej, z przewodnictwem ciepl-
nym jako jedynym procesem wymiany ciepta i polem grawitacyjnym jako
jedynym zrédlem sity zewnetrznej

a7, (1 , , OT]  , GM
5 {rv<2gv —|—Q€—|—p> rmar]—l—r 0v—3 0 (4.50)

Mozna wprowadzi¢ tzw. entalpie wlasng

h=e+p/o (4.51)
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Ponadto zauwazmy, ze r2pv jest wielkoécig stata, bo z réwnania ciggloéci
wynika
4rr?ov = M (4.52)

wiec powyzsze réwnanie energii mozna catkowac

1 GM oT
drrou | =v? + h — ——| — 4nr?k—— = const (4.53)
2 r or
Réwnanie to pokazuje, ze calkowity strumien energii przez sferyczna po-
wierzchnie, zlozony ze strumienia energii kinetycznej, entalpii gazu, energii
potencjalnej i przewodnictwa cieplnego, jest wielkoscia stala.

Podsumowanie

Poznalismy podstawowe rownania opisujace przepltyw gazu doskonatego:
réwnanie ciaglosci, réwnanie pedu oraz réwnanie energii. Po uzupelnienu ich
o réwnanie stanu i réwnanie energii wewnetrznej otrzymujemy uktad réw-
nan, ktéry mozemy rozwiazywacé. Trzeba oczywiscie jeszcze okreslié warunki
poczatkow i warunki brzegowe. Jest to ukltad réwnan nieliniowy i rozwiaza-
nia analityczne istnieja tylko w pewnych bardzo uproszczonych sytuacjach.
W ogbélnosci trzeba postuzyé¢ sie metodami numerycznymi.

4.3 Bilans energii dla wiatréw gwiazdowych

Omawiane wcze$niej réwnania mozna sformutowaé ogélniej, na przypadki
obejmujace dodatkowa (oprécz grawitacyjnej) site powodujaca zmiane pedu
gazu, oraz dodatkowe (oprécz przewodzonego) zrédlo ciepta. Zapoznajmy
sie z analiza takich réwnan podana w pracy Holzera [16]. Nie bedziemy
juz wnikali w szczegoéty rachunkowe, zastanowimy sie nad natura réznych
przepltywow.

Oznaczmy bardzo ogélnie dla plynacego gazu przyrost pedu na jed-
nostke objetoéci przez oD, a ciepta przez Q. W zaleznosci od procesow,
ktore uwzglednimy przy dodawaniu pedu D czy ciepla @), bedziemy mu-
sieli uzupetni¢ uktad réwnan o réwnania Maxwella, réwnania przeplywu
promieniowania, réwnania réwnowagi statystycznej, itp. Réwnanie energii
dla wiatru gwiazdowego, po wycalkowaniu od podstawy wiatru do biezacej
wysokosci, przyjmie postaé

1 G M,
F(r) = 4mr?pv 51)2 +h— — |t dmriqe = Fo + Fa (4.54)
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gdzie indeks 0 dotyczy poziomu odniesienia rg, czyli ustalonej podstawy wia-
tru. Fy jest strumieniem energii dostarczonym do podstawy wiatru i niesio-
nym z wiatrem. Z kolei wielko$¢ Fz jest energia dodang do wiatru w trakcie
jego ekspansji, wynikajaca z dodawania pedu i dodawania ciepta.

.
Fy = / dr' [=M.D + 47r?Q) (4.55)
70

Okreslone powyzej F' jest strumieniem energii wiatru sktadajacym sig
z energii przeplywu, entalpii, grawitacyjnej energii potencjalnej i przewod-
nictwa cieplnego. Energia dodana do wiatru pochodzi zaréwno z dodawania
pedu jak i ciepta. Warto pamietaé o rozréznianiu tych proceséw. Dodawanie
pedu pochodzi z przylozonej sity dzialajacej na gaz. Dodawanie ciepla to
powiekszanie energii wewnetrznej gazu, zazwyczaj przez dysypacje jakiegos
strumienia energii, jak na przyklad promieniowania czy ruchu falowego.

Wychodzac z wzoru 4.54 mozna okresli¢ energie na jednostke masy wia-
tru gwiazdowego jako

1 0% 1
E=_v*+ v — 02 4 v 4.56
2 y—1% 279" 274 (4.56)
W uzupehieniu do ,zwyklej” prekosci przeptywu v wprowadzone zostaly
dodatkowe tzw. charakterystyczne predkosci, ktére sa powiazane z ener-
gia wewnetrzna (vy), grawitacyjna (vg) i przewodnictwem cieplnym (vg).
Konkretne ich definicje czytelnik moze tatwo wyprowadzi¢. Pomagaja one
w opisaniu i zrozumieniu pewnych zaleznosci. Na przyktad dla wiatréow sil-
nie zwiazanych grawitacyjnie przy podstawie atmosfery z réwnania na E
zostaje
o Lo 1,
E() ~ —51)90 + E’qu (457)
a w duzych odleglosciach, gdzie mamy tylko swobodny wyplyw
Esx ~ Zv3, (4.58)
Réznica miedzy Eo a Ej to energia (na jednostke masy) ktora trzeba dodaé
do atmosfery powyzej je] podstawy, aby rozpedzi¢ wiatr. Energia ta musi
by¢ wystarczajaca do

e wyniesienia materii z pola grawitacyjnego gwiazdy
e rozpedzenia materii do predkosci asymptotycznej

e dostarczenia energii wypromieniowanej na zewnatrz przez wiatr
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Pominmy chwilowo energie wypromieniowywana przez wiatr, ktéra i tak
najczesciej jest mata. W masywnych wiatrach gwiazd wczesnych typéw wid-
mowych zachodzi v2, > vgo i wiekszosé energii rozpedzajacej przeznaczana
jest na przyspieszanie wiatru do jego predkosci asymptotycznej. Dla wiatrow
podobnych do stonecznego v2, ~ vgo, czyli energie potrzebne do wyniesienia
wiatru z pola grawitacyjnego i do rozpedzenia go sg poréwnywalne. Z ko-
lei masywne wiatry gwiazd pdznych typéw charakteryzuja sie zaleznoécia
vgo < vgo i niemal cata energia napedzajaca przeznaczana jest na wyniesie-
nie materii z pola grawitacyjnego gwiazdy.

Wezesniejsze réwnania pozwalajg oszacowaé gestosé strumienia energii
opuszczajacego podstawe atmosfery, potrzebnego do rozpedzenia wiatru

Fy, o —M < M ) (400}2@)3 v? o
~33-10 — 14 -2
47”% <107> M R, + Ugo ergem “s

(4.59)
Sprawdzmy, co otrzymamy z tej formuty dla kilku rodzajéow wiatréw

e Dla wiatru stonecznego: M ~ 210~ M, /rok

Fy,

~ 10°
4777"%

e Dla nadolbrzyma Kb5: M, ~ 16 My, R ~ 400 Ry, M~1077

i@mo“
471'7“(2)

e Dla Miry: M, ~ 1M, R~ 400 Rg,, M ~ 21076

izmo“
47r7"%

Zauwazmy, ze otrzymaliSmy bardzo podobne strumienie energii u podstawy
wiatru przy bardzo réznych gwiazdach i tempach utraty masy.

Jak to rozumieé, ze taki sam strumien rozpedza zaréwno niewielki wiatr
stoneczny, jak i intensywny wiatr Miry? Wynika to z faktu, ze promienie
gwiazd masywnych sg tak duze, ze bariera potencjalu grawitacyjnego jest
w nich znacznie mniejsza niz na Stoncu i taki sam strumien tatwo spowo-
duje duzo wigksza utrate masy. Ponadto wigkszy promien oznacza wicksza
powierzchnie, przez ktéra strumien energii jest transportowany, znacznie
wigksza, niz powierzchnia Stonca. Czyli réznorodnosé temp wypltywu mate-
rii jest raczej powiazana z rozmiarami atmosfer niz z wyptywajacym z nich
strumieniem energii.
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4.4 Rodzaje wiatrow gwiazdowych

W zaleznosci od mechanizmu dominujacego w przekazywaniu energii do
wiatru wyrdzniamy

e wiatr napedzany termicznie — kiedy gradient cinienia termicznego jest
jedyna sila skierowana na zewnatrz.

e wiatr napedzany falami — przede wszystkim rozpatrywane sg fale ma-
gnetohydrodynamiczne mogace przekazywaé ped wiatrowi

e wiatr napedzany promieniscie — kiedy strumien ultrafioletowy gwiazdy
jest absorbowany przez liczne silne linie rezonansowe

e wiatr napedzany falami uderzeniowymi — pulsacje gwiazdy moga roz-
wijac sie w fale uderzeniowe rozchodzace sie na zewnatrz

Ponizej bardzo pobieznie oméwimy przypadki, gdzie mozemy wyzej wymie-
nione rodzaje wiatréw spotka¢. W nastepnym rozdziale skoncentrujemy sie
na rozpedzaniu promieniowaniem, zgodnie z wybrana tematyka ksiazki.

Wiatr sloneczny

Atmosfera Stonca jest silnie zwigzana grawitacyjnie u podstawy korony, za-
tem strumien dostarczajacy potrzebnej wiatrowi energii musi by¢ transpor-
towany innym, niz adwekcja mechanizmem. Przewodnictwem trudno wy-
jasni¢ wzrost temperatury na zewnatrz. Musi dziala¢ jakis mechaniczny
transport energii, gtéwnym kandydatem sg fale Alfvena. Wiatr stoneczny
wydaje sie by¢ rozpedzany termicznie z modyfikacjami falowymi: gradient
ci$nienia termicznego wynosi wiatr z pola grawitacyjnego a fale pomagaja
go przyspiesza¢ do granicznych predkosci, ogrzewajac i dodajac pedu.

Rozpedzane termicznie, masywne wiatry gwiazd p6znych typow

Gwiazdy pdznych typéw widmowych sa zbyt chlodne, by przewodnictwo
cieplne mogto odgrywaé znaczaca role. Ich atmosfery sg takze zbyt chtodne,
by gradient ci$nienia termicznego mégl byé¢ jedynym czynnikiem napedza-
jacym wiatr. Spodziewamy sie zatem jakiego$ strumienia energii mechanicz-
nej, ktoéry oprocz ogrzewania przekazuje ped.

Testujac mozliwo$é wiatru rozpedzanego termicznie mozna tworzy¢ mo-
dele odwzorowujace obserwowane tempa utraty masy. Jednak temperatury
takich modeli sa na tyle wysokie, ze ich emisja termiczna bylaby obserwo-
wana, a nie jest — wiec nie jest to odpowiedni mechanizm.
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Wiatry rozpedzane falami

Niepowodzenia teorii wiatréw termicznych kieruja uwage na fale mecha-
niczne. Moga to by¢ fale Scisliwe (akustyczne lub magneto-akustyczne) lub
niescisliwe (fale Alfvena). Fale $cisliwe bardzo szybko narastaja do fal ude-
rzeniowych i rozpraszaja sie u podstawy atmosfery. Fale niescisliwe nie sa
tlumione tak tatwo i mogg pracowac nad rozcigganiem atmosfery gwiazdo-
wej w duzych odleglosciach, napedzajac catkiem spory wiatr. Teoria podpo-
wiada wzory na przekazywanie pedu i ciepla przez fale Alfvena i tworzone sg
modele uwzgledniajace rézne przyblizenia. Okazuje sie, ze fale Alfvena nie-
tlumione prowadza do nazbyt wysokich predkosci ekspansji. Problem zna-
lezienia odpowiednich proceséw tlumienia pozostaje aktualny. W ostatnim
czasie podejmowane sa proby dotaczenia do modeli ziaren pytu, ktére mia-
tyby zapewnia¢ wlasciwe ttumienie fal Alfvena oraz dodatkowe rozpedzanie
wiatru przez absorpcje cisnienia promieniowania.

Wiatry napedzane falami uderzeniowymi

Wiele gwiazd otoczonych pylem wykazuje obecnos$é regularnych pulsacji.
Takie pulsacje moga wytwarzaé¢ fale uderzeniowe o duzej amplitudzie, de-
ponujace w atmosferze zaréwno ciepto jak i ped.

Fala uderzeniowa przechodzac przez element gazu ogrzewa go i przyspie-
sza. Po przejéciu fali nastepuje chltodzenie w szerokim rozrzedzonym obsza-
rze. Przejécie fali uderzeniowej mozna rozpatrywaé¢ adiabatycznie lub izo-
termicznie (gdy chlodzenie promieniste jest bardzo efektywne). Modele wia-
tréw dla obu skrajnych przypadkéw daja wyniki drastycznie rézne i o rzedy
wielkosci niezgodne z obserwacjami.

Wiatry napedzane promieniowaniem

Dla goracych gwiazd dominuje ultrafioletowa cze$é¢ strumienia promienio-
wania. Atmosfera zawiera wiele silnych linii rezonansowych sprzegajacych
ja wydatnie z polem promieniowania.

Z kolei dla chlodnych gwiazd rozklad promieniowania ma maksimum w
czerwonej czesci widma lub w bliskiej podczerwieni. Oddzialywaé efektywnie
z takim promieniowaniem moga molekuty i pyl, ktére z kolei poprzez lepkosé
sprzezone sg z gazem. Jesli pyl tworzy sie daleko od powierzchni gwiazdy
(sa przestanki, ze tak wlasnie jest), to modelowe tempa utraty masy sa zbyt
male. Ponadto modele produkuja zbyt duze predkosci wyptywu.



Rozdziat 5

Wiatry rozpedzane
promieniowaniem

Mamy do czynienia z dwoma podstawowymi rodzajami wiatréw napedza-
nych promieniowaniem

e dla gwiazd wczesnych typow widmowych — wiatry rozpedzane ab-
sorpcja i rozpraszaniem przez linie widmowe, gltownie zakresu UV,
efekt Dopplera odgrywa istota role, predkosci graniczne wynoszg po-
nad 1000 km/s

e dla gwiazd pdznych typéw widmowych — wiatry napedzane kontinuum
oddziatujagcym z ziarnami pytu, przesuniecie ku czerwieni jest nie-
istotne, predkosci graniczne od 10 do 30 km/s

W niniejszym rozdziale oméwimy teorie dotyczace obu rodzajéow wiatrow
oraz podamy aktualne przyktady zastosowan.

5.1 Wiatry rozpedzane liniami widmowymi

5.1.1 Najprostszy model gwiazdy z otoczka

Rozpatrzmy najprostszy podrecznikowy model gwiazdy, w ktérej atmosfera
jest na tyle rozlegta, ze jej grubo$é¢ jest porownywalna z promieniem gwiazdy.
Taki model (rysunek 5.1) sktada sig z

e nieprzezroczystej sfery emitujacej jak ciato doskonale czarne o tempe-
raturze T

e otoczonej sferyczng warstwa o temperaturze Tg, przy czym warstwa
ta absorbuje jedynie w waskiej linii widmowej
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% Y, A

Rysunek 5.1: Uproszczony model gwiazdy z otoczka. Nieprzezroczysta sfera o
temperaturze T, otoczona jest warstwag o temperaturze Ty absor-
bujaca jedynie w linii widmowej i przezroczysta poza ta linia. Na
obiekt spogladamy wzdluz dwdéch linii widzenia A i B.

Przedyskutujmy, co zaobserwujemy patrzac na nasz obiekt wzdluz dwéch
linii

e przechodzacej przez $rodkowa sfere (A)

e omijajacej ja (B)
Rozwazmy przy tym dwa przypadki wzajemnych relacji obu temperatur:
Ty < T, i Ty > T, oraz dwie czestosci: w srodku linii widmowej vy i da-
leko od érodka vq. Na czestosci vy érodka linii widmowej otoczka jest nie-
przezroczysta, wiec zgodnie z rozwazaniami z rozdziatu 2.3 jako natezenie
I, bedziemy obserwowali funkcje zrédtows S odpowiadajaca temperaturze
otoczki S = B, (Ty). Na czestosci v1 otoczka jest przezroczysta dla promie-

niowania i albo zobaczymy tarcze gwiazdy S = B, (1¢) albo nic. Na rysunku
5.2 przedstawione sa przypadki

1. linia A oraz Ty < T¢: zaobserwujemy na czestosci vy linie absorpcyjna
pochodzaca od otoczki, lezaca na tle kontinuum B, (1¢), pochodzacego
z centralnej sfery

2. linia A ale Ty > T¢: zaobserwujemy linie emisyjna vy na tle kontinuum

3. linia B: zawsze linia emisyjna 1y, a poza nig natezenie jest zerowe

Jedli obserwujemy obiekt z daleka i nie widzimy tarczy gwiazdy, to linie:
emisyjna (z bokéw, linia B) i absorpcyjna (z centrum, linia A), wypelniaja
sie nawzajem. W zaleznoéci od szczegdléw ich ksztaltéw mozemy mieé¢ w re-
zultacie dominacje absorpcji lub emisji na centralnej czestosci vy, mozemy
takze obserwowaé emisyjne badz absorpcyjne skrzydta.
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Rysunek 5.2: Linie widmowe gwiazdy z otoczka. Rysunki odpowiadaja omdéwio-
nym w tekscie przypadkom 1-3. F. to strumien w kontinuum,
wynoszacy w naszym przypadku B, (T¢).

VARVAS

Rysunek 5.3: Przyklady profili otoczkowych powstatych z superpozycji linii ab-
sorpcyjnej i emisji otoczkowej. Z lewej strony przyklad otoczki
stacjonarnej, z prawej — profil typu P-Cygni otoczki ekspanduja-
cej.

A jedli otoczka gwiazdowa ekspanduje, wéwczas profil absorpcyjny jest
przesuniety w stosunku do emisyjnego w strone fal krétszych i rezultatem
jest profil typu P-Cygni. Oczywiscie przesuniecie to bedzie tym wigksze, im
wieksza bedzie predko$é ekspansji otoczki. Schematyczne przykitady oma-
wianych profili pokazane sg na rysunku 5.3. Rzeczywiste ksztatty linii wid-
mowych mozemy otrzyma¢ w wyniku rozwiazywania rownania przeplywu
promieniowania przez otoczke o zadanym rozkladzie gestosci i predkosci
ekspansji.

5.1.2 Przeplyw promieniowania w ekspandujagcych atmosfe-
rach

Teorig¢ przeplywu promieniowania mozna w prosty sposéb uogdélnié na przy-
padek ekspandujacych atmosfer. Najistotniejszym zjawiskiem, ktére trzeba
uwzglednié, jest efekt Dopplera powodujacy, ze profil absorpcyjny ¢, staje
sie zalezny od zmiennej katowej u. Przypomnijmy profil linii widmowej po-
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szerzanej termicznie (rozdzial 1.4.1)
(Z)V = 7671 (51)

gdzie wprowadzona zostala tzw. bezwymiarowa czestos¢ x

vV — 1)

x (5.2)

A VDopp

przy poszerzeniu dopplerowskim Avp,p, zaleznym od sredniej predkoéci ru-

chéw termicznych vy
VoUth

- (5.3)

Avpepp =

W oérodku ekspandujacym predkosé ekspansji wyraza sie zazwyczaj w jed-
nostkach predkosci dopplerowskiej v /vy, Wéwezas obserwowany profil trze-
ba opisa¢ zaleznoscia

bz — n—) (5.4)

Uth

gdzie u jest kosinusem kata miedzy kierunkiem wektora predkosci w danym
miejscu a kierunkiem do obserwatora. Wzér ten opisuje Dopplerowskie prze-
suniecie czestoéci w przyblizeniu nierelatywistycznym, tatwo rozpoznajemy
sytuacje, kiedy efekt ten jest zerowy (gdy ruch materii odbywa sie prosto-
padle do kierunku patrzenia), a kiedy maksymalny (gdy ruch odbywa sie do
lub od obserwatora).

W rozwigzywaniu numerycznym powyzszych probleméw wydajne oka-
zaly sie algorytmy oparte na metodzie Feautrier. Zwykle catkowanie réw-
nania przeplywu z jednym warunkiem brzegowym moze daé narastajacy
blad. Metoda Feautrier przeksztalca to réwnanie w rownanie drugiego rzedu,
ktore musi mie¢ dwa warunki brzegowe, zatem kontrolujemy rozwiazanie
z dwoch stron.

Powszechne tez sa metody oparte na przyblizeniu Soboleva, zasadnym
w przypadku duzych gradientéw predkodci.

5.1.3 Przyblizenie Soboleva

Przyjmijmy, ze predkos¢ wiatru wzrasta monotonicznie. Wystany z fotosfery
foton hv, moze zosta¢ zaabsorbowany przez lini¢ widmowg o czestosci cen-
tralnej vy jakiego$ jonu, jesli jon ma predkosé taka, ze jej sktadowa wzdtuz
promienia $wiatta przesuwa dopplerowsko czesto$¢ v, w przedziat

vy £ 1.5Avpopp (5.5)
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w ukladzie zwiazanym z jonem. Takie miejsce w wietrze nazywamy regio-
nem oddziatywania linii. Obszar oddzialywania linii jest niezbyt rozlegty,
znaczne uproszczenie problemu uzyskamy zakladajac, ze jest on infinitezy-
malnie waski. W konsekwencji funkcja profilu absorpcyjnego ¢ moze by¢
przyblizana funkcja deltg Diraca. W takim przyblizeniu region oddziatywa-
nia redukuje si¢ do punktu wzdtuz drogi fotonu.

Obliczenie przyspieszania gazu poprzez absorpcje promieniowania wy-
maga rozwiazywania réwnania przeptywu. Przyblizenie Soboleva upraszcza
problem. Fotony oddzialuja z gazem w jednym punkcie rg, co oznacza, ze po
drodze do tego punktu nie oddziatywaty z wiatrem. Strumien rozpedzajacy
zalezy jedynie od natezenia emitowanego w fotosferze i lokanych warunkéw
W Ts.

Zalbézmy, ze gwiazda promieniuje jak jednorodny dysk bez pociemnienia
brzegowego, z natezeniem I, niezaleznym od kata. Rozpatrzmy przypadek,
kiedy wigzka promieniowania opuszcza powierzchnie gwiazdy pod pewnym
katem do kierunku radialnego. Im bardziej to promieniowanie bedzie odda-
lato sie od gwiazdy, tym kat miedzy wiazka a kierunkiem radialnym bedzie
mniejszy. Uméwmy sie, ze w odlegtodci r kat ten wynosi u. Po osiggnieciu
punktu r w wietrze promieniowanie I ulegnie ostabieniu

Ly, () = I, e~ ) (5.6)

po pokonaniu glebokosci optycznej

r Av(r)
Ty, (1) = / Ky, dl = T,/O/ o(Av)dAv (5.7)
0 Av(phot)

Calkowanie przebiega po drodze [ fotonéw od fotosfery (phot) do punktu
r w wietrze, czemu odpowiada zmiana przesuniecia dopplerowskiego od
Av(phot) do Av(r). Wystepujaca we wzorze catke oznaczmy
Av(r)
B(Av,) = / S(Av)dAv (5.8)
Av(phot)

przy przesunieciu czestosci Ay, zalezacym od kata i w nastepujacy sposéb

Avy = vy — 1 (1 + “UC(T)) (5.9)

Funkcja ® jest caltka profilu absorpcyjnego ¢ linii widmowej o czestosci cen-
tralnej vy, po pewnym przedziale czestosci. W przedziale tym moze znalezé
sie caly profil ¢, tylko jego czeéé, lub przedzial moze przypasé wogdle poza
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profilem. Poniewaz funkcja profilu ¢ jest unormowana, funkcja ® jest mo-
notonicznie rosnaca i zachodzi

®(—00) =0 O(4+00) =1 (5.10)
Po podstawieniu do wcze$niejszego wzoru otrzymamy
I (1) = Ly~ (5.11)

Dalej obliczamy $rednie natezenie promieniowania catkujac I, (1) po ka-
cie p, z ktérego dociera promieniowanie (od p, do 1) i po pelnym zakresie
czestotliwosci. Po pewnej iloéci przeksztalcen, m.in. zmieniajgc zmienng cat-
kowania ¢(Av,) dAv, = d®(Av,), otrzymamy

J(r) = Be(r)I}, (5.12)
gdzie wprowadziliSmy prawdopodobienstwo penetracji w punkcie r

Be(r) = 1/1 1=e™ (5.13)

* 7-1/0

Prawdopodobiefistwo penetracji 3, wyrazane przez stosunek J(r) /1, opi-
suje ilo$¢ promieniowania fotosferycznego, ktére osigga punkt r.
Jesli gtebokosé optyczna Soboleva 7, w punkcie r jest bardzo duza, to

prawdopodobienstwo penetracji zbliza si¢ do zera. Jesli 7, jest bardzo male

Bem (1 — py)/2 (5.14)

Analogicznie wprowadza si¢ prawdopodobienstwo ucieczki dla fotonéw,
ktore opuszczajg rejon Soboleva w poblizu punktu r. Tym razem catkowanie
przebiega po wszystkich katach

1 11— 11 —e ™0
= [ [

2/ Tyg Tyg

Podstawowym problemem modeli opartych o przyblizenie Soboleva, jest
obliczenie prawdopodobienistwa (. Kiedy juz je obliczymy, wéwczas wyzna-
czamy $rednie natezenie J w odleglosci r bez wlasciwego rozwigzywania
réwnania przeplywu. Nastepnie mozemy

e obliczaé sile promieniowania na gram gazu réwng zaabsorbowanemu
pedowi na sekunde, ktora z kolei jest rowna radialnej sktadowej na-
tezenia pomnozonej przez wspotczynnik absorpcji i podzielonej przez
predkosé swiatla c
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e obliczaé przyspieszenie radialne g.,q powodowane absorpcja liniowa
e uwzgledniaé¢ jednoczesnie wiele linii widmowych
e wstawia¢ wyznaczone ¢,q do réwnan hydrodynamiki

e poprawiaé otrzymane rozwigzania na efekt niezerowych rozmiaréw
gwiazdy

e uwzglednia¢ wielokrotne rozpraszanie jednego fotonu

e uwzgledniaé efekt ,szklarniowy” (ang. wind blanketing), kiedy roz-
praszane w wietrze promieniowanie powraca na gwiazde i zmienia jej
atmosfere

e uwzgledniaé rotacje gwiazdy
e itp. itd.

Szczegdtowy przeglad powyzszych zagadnien znalezé mozna w ksiazce La-
mersa i Cassinelli’ego [17]. Nie istnieje jedna standardowa wersja metody
Soboleva, jej zastosowania przez poszczegdlnych autoréow réznia sie od sie-
bie. R6znice dotyczg zaréwno wprowadzonych uproszczen, jak i wzbogace-
nia o procesy, jak np. te wymienione powyzej, majace przyblizy¢ model do
rzeczywistosci.

Tempa utraty masy przewidywane przez uproszczong teorie¢ sg mniej-
sze niz obserwowane, a predkosci graniczne wigksze niz obserwowane. Bar-
dziej ztozone obliczenia z uwzglednieniem przyblizenia Soboleva w uktadzie
wspolporuszajacym sie z wiatrem daja wyniki zblizone do obserwowanych
dla nadolbrzyméw typu A. Uwzglednienie wielokrotnego rozpraszania jest
wazne w modelach wiatrow gwiazd WR

5.1.4 Rozpedzanie wiatru liniami

Mechanizm ten dotyczy wiatrow jasnych goracych gwiazd: ciggu gtéwnego,
olbrzyméw i nadolbrzyméw typéw O, B, A, moze nawet i F. W tym przy-
padku nieprzezroczysto$¢ w liniach widmowych jest znacznie wieksza, niz
w kontinuum. Nieprzezroczystoéé jednej silnej linii, np. rezonansowej linii
C1v 1550 A, tatwo moze by¢ o czynnik 10% wieksza, niz nieprzezroczystosé
dla rozpraszania na swobodnych elektronach.

Rozpatrzmy sytuacje, w ktorej atom porusza sie radialnie, z predkoscia
vr. Po absorpcji fotonu zmienia sie ped atomu

h
mul = muy + — (5.16)
c
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Jesli atom wyemituje nastepnie pod katem « foton hi/, to ped wyniesie

hv'

mu, = muv, — — cos a (5.17)
c

Mozemy obliczy¢ zmiane predkosci po absorpcji i nastepujacej po niej emisji,
korzystamy z zalozenia, ze v < ¢ i hyy <€ mc
hvg
o — v = %(1 —cosa) (5.18)
Widzimy, ze rozpraszanie do przodu nie zmienia pedu atomu a rozpraszanie
wstecz powieksza ped o 2hyy/c. Poniewaz re-emisja zachodzi izotropowo —
$rednia zmiana pedu, czyli wycalkowana po sferze, wyniesie

h
< Amu >= % (5.19)

W konsekwencji wzrost pedu poprzez rozpraszanie izotropowe jest taki sam,
jak dla zwyktej absorpcji fotonu. Izotropowe promieniowanie dyfuzyjne (to
wtorne, rozproszone) juz nie wplywa na rozpedzanie wiatru.

Dla przyktadu przyjrzyjmy sie typowym liczbom charakteryzujacym
wiatr rozpedzany liniami. Zalézmy, ze jony napedzajace wiatr stanowig 10~°
iloéci wszystkich jonéw i 10~* masy (H i He praktycznie nie odgrywaja roli
w rozpedzaniu). Zalézmy ponadto, ze typowa absorpcja powigksza predkosé
jonu o 20cms~!. Tym pedem trzeba obdzieli¢ reszte gazu, wiec efektywny
wzrost predkosci bedzie tylko 21073 cm/s. Zatem przyspieszenie wiatru do
2000 km /s wymaga 10! absorpcji na jeden absorbujacy jon. Predkosé¢ gra-
niczna wiatru osiagana jest na drodze kilku promieni gwiazdy, wiec czas
potrzebny do rozpedzenia jest rzedu 3 R./vs = 10*s. Zatem jony rozpe-
dzajace muszg absorbowaé okoto 107 fotonéw na sekunde, czyli rozpatry-
wane przejécia musza zachodzié¢ z poziomdw o bardzo krotkich czasach zycia
<107 7s.

Rozpedzanie wiatru liniami staje sie efektywne dzieki zjawisku Dopplera.
W ten sposéb w rozpedzaniu uczestniczy nie tylko waski zakres czestosci
objetych linia widmowa, ale cale pasmo czestoéci odpowiadajace zakresowi
predkosci przyspieszajacego wiatru.

Rozpatrzmy przyklad wiatru, ktéry rozpedzany jest tylko jedna linig
widmowa, powiedzmy hrg. Niech wiatr bedzie bardzo gruby optycznie w tej
linii. Strumien fotosferyczny w okolicach tej linii niech wynosi F};. Wiatr ma
predkosé przy fotosferze prawie zerowa, wzrastajaca z odlegloécia, osiaga-
jaca warto$¢ graniczng ve, przy r — 0o. Wszystkie fotony o czestosci vy beda
zaabsorbowane tuz nad fotosfera. Wszystkie fotony o czestosci vp(1+ voo /)
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beda zaabsorbowane w zewnetrznych warstwach wiatru rozpedzonych do
predkosci granicznej. Fotony o czestosciach posrednich tez beda zaabsor-
bowane. Calkowita energia zaabsorbowana ze strumienia fotosferycznego
wynosi

1o (14+ves /)
Laps = / 4w R%F,dv (5.20)

0

Gaz oprbcz energii absorbuje takze ped pola promieniowania L,ps/c. Ten
ped jest przekazywany do wiatru

. 1 rvo(l4+vss/c) Ar R2

Muvso = - / AT R2F, dy ~ 1%

14

¢ Juy &

Fr - yo%” (5.21)

Zalozylidémy, ze widmo ciagtle jest stale w przedziale catkowania, co jest do-
brym przyblizeniem, bo dla typowej linii zakresu UV przedzial ten to tylko
ok. 15 A. Otrzymaliémy oszacowanie tempa utraty masy wiatru napedza-
nego jedna linia widmowa, przy czym M nie zalezy od predkosci.

Jesdli linia widmowa wypada przy maksimum krzywej Plancka to mozna
oszacowadl, ze VmaxFmax = 0.620T§ﬁf, a stad

M ~0.62L/c* ~ L/c? (5.22)

Dla gwiazdy o jasnoéci 10° L, oznacza to M =6.810"° Mg /rok. Jesli wiatr
ma wiecej optycznie grubych linii, to tempo utraty masy odpowiednio mno-
zymy przez ich liczbe. Gwiazda o jasnosci 10° L przy 150 silnych liniach
miataby M = 10~6 M, /rok.

Istnieje gérna granica M, w przypadku, kiedy silnych linii jest tak duzo,
ze zachodza na siebie w widmie i absorbuja wszystkie fotony. W takim
przypadku ped wiatru bedzie réwny pedowi promieniowania

Maxveo = L/c (5.23)

Jest to takze gérna granica dla przypadku jednokrotnego rozpraszania w wie-
trze, bo zakltadalidmy, ze tylko pierwsze rozproszenie wplywa na przekazy-
wanie pedu, a rozproszone fotony rozchodza sie mniej wiecej izotropowo i
nie rozpedzaja wiatru. Jest to catkiem dobra goérna granica na wiatry roz-
pedzane promieniowaniem i wiekszo$¢ gwiazd nie przekracza tej granicy.
Wyjatkiem sa omawiane w dalszej czesci gwiazdy WR.

5.2 Wiatry gwiazd Wolfa-Rayeta

Przyktadem obiektéw, dla ktérych maja zastosowanie rozwazania z poprzed-
niego rozdzialtu, sg tzw. gwiazdy WR.
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5.2.1 Gwiazdy WR

Nazwa gwiazdy Wolfa-Rayeta (w skrécie: WR) pochodzi od nazwisk astro-
nomoéw, ktérzy po raz pierwszy wyréznili ten typ gwiazd na podstawie wi-
docznych w widmie seriach jasnych linii. Byt to rok 1867 i spektroskopia po-
siadata wowczas znacznie mniejsze od dzisiejszych mozliwoéci. Ale pottora
wieku pézniej obiekty te sg nadal intensywnie badane. Zanim przystapimy
do omawiania ich niezwykle aktywnych atmosfer, podamy krétka charak-
terystyke gwiazd WR, a zainteresowanego czytelnika odsytam do przegla-
dowych artykuléw w ,,Uranii/Postepach Astronomii”: A.Niedzielskiego [26]
oraz K.Gesickiego i M.Schmidta ([10], [30]).

Wszystkie gwiazdy WR sa ubogie w wodor, u wielu z nich w ogéle nie
widaé¢ emisji wodorowych, a tam, gdzie sa widoczne, obserwowany stosunek
H/He jest znacznie mniejszy od stonecznego. Fakty te najlepiej wyjasnia
poltaczenie ewolucji gwiazdy z intensywna utratg masy przez silny wiatr. To
wlasnie silny wiatr jest odpowiedzialny za obecno$¢ linii emisyjnych oraz za
usuniecie zewnetrznych czesci atmosfery i odstoniecie warstw przynajmniej
czesciowo przeprocesowanych w reakcjach jadrowych.

Wyrédznia sie trzy grupy gwiazd WR, choé ta ostatnia jest mniej znana

1. gwiazdy WN, ktérych widma zdominowane sg przez linie emisyjne He
i N, widoczne sa takze linie C, a niektérych obiektach obserwuje sie
absorpcje i emisje H. Czyli na powierzchni gwiazd WN wida¢ produkty
reakcji CNO. Wyréznia sie dwie podklasy: WNE — wczesne, goretsze
i WNL — p6zne, chlodniejsze.

2. gwiazdy WC, ktérych widma zdominowane sg przez linie emisyjne He,
C, O. Calkowity brak H. Na powierzchni widzimy produkty spalania
helu.

3. gwiazdy WO — znane jest tylko kilka przypadkéw, od WC odrdznia je
obecnoéé silnych linii emisyjnych Ovr 3811 i 3834 A.

Opisujac wlasciwosci goracych gwiazd gornej czesci diagramu H-R mozna
doszukaé sie ciaglosci od gwiazd typu O do LBV (tzw. jasne niebieskie
zmienne) i WN. W oparciu o modelowanie numeryczne proponowane sa
scenariusze ewolucyjne (zobacz artykul przegladowy Hillier [15])

dla Mipiy > 60 My: O — Of = WNL — WN7 - WNE — WC — SN

40 < Mipiy <60 Mn: O — LBV — WN8 — WNE — WC — SN
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Nie sa to jedyne mozliwe scenariusze. W artykule Gesickiego i Schmidta
[10] oméwione zostaly bardziej szczegbélowo inne propozycje ewolucji ma-
sywnych gwiazd gérnej czesci diagramu H-R. Jeden przykltad, zaczerpniety
z prac Langer i in. [18] i Garcia-Segura [9], podany jest w tabeli 5.1. Oprocz
podtypow gwiazd WR wprowadzone zostaty do schematu wspomniane wcze-
$niej LBV, czerwone nadolbrzymy (RSG), zolte skrajne nadolbrzymy (YH)
oraz faza przed wybuchem supernowej (pre-SN). W odréznieniu od poda-
nych wezeéniej schematéw, tym razem faze LBV umieszczono pomiedzy bo-
gata w wodor pierwszg faza WNL a uboga w wodoér powtdérng faza WNL.
W tabeli podano mase, z ktora gwiazda w dang faze wchodzi oraz czas w niej
spedzony. Dane te ukazujg jak wiele materii jest w gwiazdach masywnych
przetwarzane i rozpraszane jeszcze przed wybuchem supernowej.

gwiazda 60 Mg gwiazda 35 Mg
faza ewolucji  masa [Mg] dlugosé fazy  faza ewolucji masa [Mg] diugosé fazy
gwiazdy na poczatku  [w tys. lat] gwiazdy na poczatku  [w tys. lat]
ciag gléwny 60 2800 ciag gléwny 35 4500
WNL 40 500 RSG 32 230
LBV 28 15 YH 15 20
WNL 20 30 WNL 14 70
WNE 18 40 WNE 12 120
WwC 15 600 WC 10 30
pre-SN 4 pre-SN 9

Tablica 5.1: W tabeli zestawione zostaly poszczegdlne fazy zycia masywnych
gwiazd, w kolejnosci, ktéra wynika z toréw ewolucyjnych.

5.2.2 Problem pedu

Zajmiemy sie obecnie najbardziej ktopotliwym problemem wiatrow gwiazd
WR - problemem pedu (Cassinelli [4]). W rozdziale 5.1.4, po$wieconym
wiatrowi rozpedzanemu liniami widmowymi, argumentowaliémy, ze maksy-
malny ped unoszony przez wiatr rozpedzany promieniowaniem bedzie réwny
zaabsorbowanemu pedowi promieniowania (réwnanie 5.23)

MiaxVoo = L/c (5.24)

Jest to tzw. maksimum dla pojedynczego rozpraszania. Stosunek rzeczywi-

stego tempa utraty masy do tego maksymalnego nazywamy wspolczynni-

kiem wydajnosci rozpedzania wiatru promieniowaniem
 Ms

Thw = L/C (5.25)
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Dla gwiazd typu O zachodzi 7w < 1. Gwiazdy WR stanowia powazny
problem, gdyz dla nich

nw = od 3 do 100 (5.26)
Co mozna zrobic z tym problemem?

1. poprawi¢ teorie wiatréw napedzanych promieniowaniem w taki spo-
sOb, zeby przejmowaé wiecej pedu z pola promieniowania?

2. znalez¢ inne sity mogace rozpedzaé szybki wiatr?

3. omina¢ problem redukujac M?

Warto pamietaé, ze na tempo unoszenia pedu przez wiatr skladaja sie za-
rowno tempo utraty masy jak i predko$é¢ graniczna wyptywu. Leer i Holzer
[19] wprowadzili dwa ,,prawa teorii wiatréw”

e jesli dodatkowy ped lub energia dodawane sa tylko w obszarach nad-
dzwickowych, rezultatem bedzie wzrost predkoéci granicznej bez wzro-
stu tempa utraty masy

e jesli ped lub energia dodawane sa w rejonach ponizej punktu krytycz-
nego, rezultatem bedzie wrost M

Rezultat ten otrzymaé¢ mozna droga numerycznego rozwigzywania réwna-
nia pedu wiatru przy bardzo uproszczonym potraktowaniu przyspieszania
promieniowaniem. Doktadne przyjrzenie si¢ rezultatom takich obliczen po-
zwala wyjasni¢ co si¢ dzieje gleboko w wietrze. Otdz obszary poddzwickowe
sa niemal w réwnowadze hydrostatycznej i odktadanie w nich energii powo-
duje wzrost skali wysokosci rozktadu gestosci. W rezultacie nastepuje wzrost
gestodci pos w punkcie krytycznym i w konsekwencji wzrost M

M = 4rpsvgr? (5.27)

Oméwimy obecnie kilka najwazniejszych podejéé do rozwigzania problemu
pedu wiatréw WR.

Wiele linii widmowych

Klasyczne prace pokazaly, ze jedna linia (zob. rozdzial 5.1.4), umieszczona
przy maksimum rozktadu widmowego energii nadolbrzyma typu OB, moze
rozpedzié¢ wiatr o tempie M = 108 My, /rok i predkosci 3000 km /s. Predkosé
jest mniej wiecej poprawna, ale tempo utraty masy za mate. W rozwiazaniu
problemu pomaga uwzglednienie wielu linii widmowych, z czym wiaza sie
dwa istotne zjawiska
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1. wielokrotne rozpraszanie, czyli wielokrotne przekazywanie pedu tego
samego fotonu

2. efekt ,szklarniowy”, kiedy otoczka wokdtgwiazdowa dziata jak okrycie,
czyli rozprasza z powrotem w kierunku gwiazdy znaczaca cze$é (ponad
10%) promieniowania, powodujac ogrzanie fotosfery

7 pewnoscia zjawisko ,szklarniowe” zmienia strukture fotosfery, tym nie-
mniej dla dynamiki wiatréw gwiazdowych istotniejsze jest wielokrotne roz-
praszanie i nim zajmiemy si¢ obecnie.

Jednokrotne rozproszenie fotonu jest rozsadnym przyblizeniem, kiedy li-
nie rozpraszajace sa od siebie odlegte w dlugosciach fali. Raz rozproszony
foton nie ma szansy na powtérne rozproszenie w tej samej linii widmowej.
Jest tak z powodu duzego gradientu predkosci sprawiajacego, ze na kaz-
dej odlegtosci radialnej jest inne przesuniecie dopplerowskie i ta sama linia
widmowa obejmuje inne czestosci pola promieniowania. Wielokrotne roz-
praszanie jest mozliwe, jesli w innym miejscu otoczki inna linia widmowa
zostanie dopplerowsko przesunieta tak, ze pokryje sie z czestoscia danego
rozproszonego fotonu.

Skad sie bierze ta dodatkowa energia przekazywana wiatrowi przez wie-
lokrotne rozproszenie? Procesy rozpraszania nie tylko zmieniajg kierunek
fotonu, ale takze powoduja przesuniecie jego czesto$ci ku czerwieni o Av.
Energia hAv jest przekazywana wiatrowi. Maksimum pedu mozliwego do
przekazania osiggniemy wtedy, gdy wielokrotne rozpraszanie przesunie dop-
plerowsko czestos¢ fotonu w poblize zera. I jest to granica wyznaczona przez
zasade zachowania energii.

Wielokrotne rozpraszanie wplywa na przekazywanie pedu raczej daleko
od gwiazdy (kilka R,), co zgadzaloby sie z obserwacjami gwiazd WR, wska-
zujacymi na przyspieszanie wiatru do conajmniej 4 R,.

Obliczenia numeryczne pokazaly, ze wielokrotne rozpraszanie moze po-
wigkszyé modelowane tempa utraty masy o czynnik okoto 10 dla gestych
wiatrow gwiazd WR, a okolo 2 dla gwiazd typu O.

Zmienno$¢ i niejednorodnosé

Szczegdtowe obliczenia jednowymiarowe, ale zalezne od czasu, wskazuja, ze
wiekszo$¢ masy tracona jest w postaci oddzielnych gestych warstw. Mozna
oczekiwaé, ze opracowane w przyszlodci modele tréjwymiarowe wykaza jesz-
cze mniejsze struktury i zageszczenia. Wiadomo, ze gwiazdy O i WR sa
zrédtami promieniowania X. Niestabilnosci wiatréw napedzanych promie-
nidcie sg naturalnym, choé¢ jak na razie tylko jakoSciowym, wyjasnieniem
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pochodzenia promieniowania X powstajacego w goracym, ogrzanym falami
uderzeniowymi gazie. W gwiazdach WR obserwuje sie zmiennos$¢ w profilach
linii widmowych, z amplituda do 10%, w postaci waskich emisji naklada-
jacych sie na szerokie linie emisyjne. Najlatwiej si¢ ja interpretuje poprzez
rozchodzace sie w wietrze wielkoskalowe zageszczenia.

Powyzsze fakty podsuwaja inne rozwigzanie problemu pedu, redukujace
wielko$¢ M a wiec i wydajnosé Nrw. Lempa utraty masy gwiazd WR wy-
znacza sie najczeéciej z obserwacji radiowych przy zalozeniu modelu wiatru
sferycznego i gtadkiego. Emisja radiowa materii wypelniajacej dana objeto$é
AV jest proporcjonalna do kwadratu gestosci Ae ~ n?AV ~ M JAV. Jesli
zatem materia wiatru nie jest roztozona réwnomiernie, wypelniajac jedynie
ulamek f calej objetosci, to Ae ulegnie wzmocnieniu o czynnik 1/f przy
zadanej gestoéci n, czyli tempie utraty masy M. Zatem tempo utraty masy
niezbedne dla odtworzenia obserwowanej emisji € moze by¢ znacznie mniej-
sze w przypadku niejednorodnych wiatréw. Tym niemniej zredukowanie M
o czynnik 100 wymaga wartoéci wspélczynnika wypeltnienia f = 1074, Az
tak niejednorodne wiatry trudno sobie wyobrazi¢, wiec same tylko zagesz-
czenia nie moga dawacé¢ pelnego rozwiazania.

Rozklad katowy promieniowania

W starszych pracach zakladano, ze promieniowanie rozchodzi si¢ radialnie
ze zrodla punktowego. Jest to dobre przyblizenie daleko od gwiazdy. Jednak
w poblizu tarczy gwiazdy ped niesiony promieniowaniem posiada znaczaca
sktadowa nieradialna. Przyblizenie Zrédta punktowego powoduje wéwczas
przecenianie silty promieniowania. Przy prawidlowo uwzglednionym niera-
dialnym polu promieniowania dostepna enegia gwiazdy powoduje mniejsze
przyspieszanie w poblizu gwiazdy i mniejsze prawdopodobienstwo penetracji
8 wystepujace w teorii Soboleva. Dalej od gwiazdy, w rejonach nadkrytycz-
nych, pole promieniowania jest niemal radialne i moze przyspiesza¢ materie
do duzych predkosci.

Roéwnania wiatru z odpowiednimi poprawkami staja sie na tyle skom-
plikowane, ze rozwiazywaé je mozna wylacznie metodami numerycznymi.
Rezultatem jest redukcja tempa utraty masy o czynnik 2-3, co poprawia
zgodnosé z obserwacjami, ale dla gwiazd typow O i B. Dla gwiazd WR to
dziata, ale dla nieduzych 7.

Rotacja

Rotacja w sposéb naturalny powicksza wyplyw w plaszczyznie réwniko-
wej. Aby to wyjasni¢ zauwazmy, ze na materie po opuszczeniu powierzchni
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gwiazdy dziataja juz tylko sily radialne — grawitacja i promieniowanie. Tra-
jektorie czastek beda zatem ograniczone tylko do ptaszczyzn przechodzacych
przez Srodek gwiazdy. Gdy predkos¢ radialna jest wieksza od rotacyjnej,
wtedy czastki poruszaja sie niemal radialnie. W przeciwnym przypadku ich
trajektorie w spos6b naturalny zawracajg ku pltaszczyznie réwnikowej. Tam
jednak zamiast gladko przejs¢ na druga strone, oddzialuja z reszta wiatru
i zageszczaja sie. Mozna oszacowywaé wielkoS¢ zageszczenia rownikowego
w zalezno$ci od parametréw wiatru.

W gwiazdach typu B rozpedzanie promieniowaniem jest nieefektywne,
wiec spodziewane jest znaczne zageszczenie rownikowe. W ten sposéb wyja-
$nia sie zjawisko gwiazd Be, cho¢ szczegdltowy jego opis powinien uwzgled-
niaé i inne czynniki.. Dla gwiazd typu O predkosé graniczna wiatru znacznie
przewyzsza predkos¢ rotacji, wiec mamy bardzo male zageszczenie rowni-
kowe.

Dla gwiazd WR predkoéci rotacji sa nieznane i nieznany jest ksztalt
prawa predkoéci. Ksztalt obserwowanych linii emisyjnych zalezy od obu po-
wyzszych czynnikéw i trudno je rozdzieli¢. Z kolei argumenty obserwacyjne
za i przeciw sferycznodci sa niejednoznaczne. Sptaszczone profile He1 i C1ir
sugeruja sferyczng symetrie. Polaryzacja w zasadzie jest dobrym testem —
jej obecno$é wyklucza sferyczng symetrie. W kilku najprawdopodobniej po-
jedynczych gwiazdach WR wykryto taka polaryzacje, w kilku innych jej nie
wykryto.

Czy istnieje wyjasnienie problemu pedu?

W literaturze mozna znalezé wiele innych préb wyjasnienia tego zagadnie-
nia. Wymienmy tylko niektére hasta dla ilustracji skali problemu

e uwzglednienie efektéow jonizacyjnych: spadek jonizacji ze wzrostem
promienia w wietrze

e mozliwe jest, ze tablice nieprzezroczystosci Rosselanda dostarczaja
zbyt malych $rednich nieprzezroczystosci

e s3 podejrzenia, ze listy linii uwzglednianych w obliczeniach sa nadal
niekompletne

e konstruuje si¢ model rotatora magnetycznego z szybkim wyplywem
z obszaréw biegunowych i wolnym z obszaréw réwnikowych

Zadne z wymienionych podejéé nie jest samo w sobie zadowalajace. Naj-
powazniejszym czynnikiem sa efekty wielu linii widmowych prowadzace do
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wielokrotnego rozpraszania oraz efekty niejednorodnoéci wiatru wzmacnia-
jace emisje radiows. Poniewaz kazdy z tych efektéw pozwala zredukowaé
problem pedu o czynnik 10, wiec dziatajac razem otrzymujemy oczekiwany
czynnik 100.

Bytoby tak dobrze, gdyby oba czynniki dziataly niezaleznie i konstruk-
tywnie. Okazuje sie, ze tak wcale nie jest. Za pomoca geometrycznych argu-
mentéw Brown i in. [2] pokazali, ze w przypadku gdy zgestnienia w wietrze
sa optycznie grube, to choé¢ redukowane jest M, redukowana jest réwniez
glebokos¢ optyczna T, przez co wielokrotne rozpraszanie staje sie mniej efek-
tywne. Redukcja rozpraszania staje sie tak znaczna, ze pogarsza problem
zamiast go rozwiazywaé. Ich argumentacja nie stosuje si¢ wprawdzie do
przypadku zgeszczen optycznie cienkich, ale w tym przypadku osiggniecie
skrajnej wartosci n.w = 100 wymaga f = 107%. Nie wydaje sie mozliwe
osiggniecie az takich kontrastéw gestosci w wietrze, a poza tym trudno so-
bie wyobrazi¢, ze tak geste struktury pozostawalyby optycznie cienkie dla
emisji radiowej.

Jak na razie problem pedu wiatréw gwiazd WR pozostaje nierozwiazany.

5.2.3 Modele

Dla ilustracji aktualnego stanu prac nad modelowaniem widma gwiazd WR
przyjrzyjmy sie pracy Grifener & Hamann (2005). Autorzy zastosowali mo-
dele non-LTE z przeplywem promieniowania w uktadzie wspoétporuszaja-
cym sie, z ktorymi polaczono rozwigzania rownan hydrodynamicznych, ite-
rujac pomiedzy jednym a drugim ukladem réwnan. Uwzgledniono takze
efekt ,szklarniowy”, dzieki czemu uzyskano rozpedzanie promieniowaniem
zewnetrznych warstw wiatru, cho¢ ten model zawodzi w warstwach glebo-
kich. Na duzych glebokosciach optycznych i przy wysokich temperaturach
ok. 200000 K rozpedzanie wiatru zapewnia duza nieprzezroczystosé¢ wysoko
zjonizowanego zelaza. W sposéb bardzo przyblizony uwzgledniono niejedno-
rodnosci wiatru, wprowadzajac tzw. czynnik zageszczen, ktory obniza em-
pirycznie wyznaczone tempo utraty masy, czyli redukuje problem pedu wia-
tru WR.. Modele opisuja poprawnie warunki panujace w atmosferach gwiazd
WR oraz dostarczaja widm syntetycznych pozwalajacych na bezposrednie
poréwnywanie z oberwacjami. Model tadnie odtwarza parametry typowej
gwiazdy WC, otrzymane tempo utraty masy jest tylko nieznacznie wieksze,
niz by¢ pownno, a wynikowa predko$é graniczna wiatru jest bardzo bliska
kanonicznej wartosci 2000 km/s.

Rysunek 5.4 pokazuje poréwnanie z modelem dla obiektu WR 111 typu
WC 5. Jako$é¢ dopasowania widma niestety nie jest na tyle dobra, by méc
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Rysunek 5.4: Rysunek z pracy Gréafener & Hamann (2005): widmo modelowe
gwiazdy WC wczesnego typu (linia szara) poréwnane z widmem
obserwowanym obiektu WR 111 (linia czarna przerywana). Linia
czarna ciagta pokazuje obliczone czyste kontinuum, ponadto za-
znaczone s3 pomiary fotometryczne optyczne i podczerwone.

przeprowadzié¢ szczegdlowa analize, tym niemniej podstawowe cechy wid-
mowe sg odtworzone. Widaé, na przykltad, jak gesto upakowane linie wid-
mowe przestaniaja poziom kontinuum w prawie calym zakresie widma.

Dyskutujac uproszczenia i niedomagania swojego modelu autorzy kon-
kluduja, ze aby w pelni zrozumieé¢ budowe i utrate masy gwiazd WR trzeba
by opracowaé¢ modele laczace ze sobg wnetrza i atmosfery gwiazd i jeszcze
do tego poprawnie uwzgledni¢ konwekcje. Wyglada na to, ze wszystko, co
mozna bylo osiggnaé¢ stosujac teorie astrofizyczne naszkicowane w niniej-
szej ksiazce, zostato juz zrobione. Dalszy rozwdj prac modelowych we wska-
zanym kierunku, prowadzi do zbyt skomplikowanych, jak na wspoélczesne
komputery, programéw numerycznych.

5.3 Wiatry rozpedzane pylem

Rozpedzanie wiatréw pylem ma miejsce w bardzo ograniczonej czesci dia-
gramu H-R, dla T,z od 2000 do 3000K, dla jasnoéci > 10° Ly dla nad-
olbrzyméw i dla > 10* L, dla gwiazd asymptotycznej galezi olbrzymoéw
(AGB, z angielskiego ,asymptotic giant branch” — zob. rozdz.5.4). Niskie
temperatury sprzyjaja tworzeniu sie ziaren pylu w zewnetrznych rejonach
atmosfer a wielkie wartosci stosunku jasnosci do masy zapewniaja przyspie-
szanie przezwyciezajace grawitacje.

Ped ziaren musi by¢ przekazywany do gazu otaczajacego ziarna, zatem
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musi istnie¢ sprzezenie pedow pytu i gazu. Sita napedzajaca wyplyw gazu
jest dryf ziaren pytu poprzez gaz, gdy zderzenia przekazuja ped pociaggajac
gaz za ziarnami. Gdy M jest zbyt male, ziarna pylu nie moga sie tworzy¢,
a ponadto sprzezenie ziaren z gazem staje sie niewydolne. Istnieje wiec dolne
ograniczenie tempa utraty masy i wynosi ono ok. 1077 Mg /rok. Istnieje
tez gorne ograniczenie na predko$¢ wiatru gdy zbyt duza predkosé dryfu
sprawia, ze ziarna sg niszczone.

Aktualne modele sugeruja strukture wiatru, w ktérej istnieje bezpytowy,
rozciggly obszar fotosferyczny, lezacy ponizej promienia kondensacji. Ziarna
pyhu powoduja wielki wzrost nieprzezroczystosci, co raczej szybko powoduje
przyspieszenie od poddzwiekowych do naddzwickowych predkosci.

5.3.1 Ziarna pylu

To, czy ziarno pylu przezyje i nie odparuje (wysublimuje), zalezne jest od
bilansu miedzy ogrzewaniem przez promieniowanie gwiazdy a chtodzeniem
przez emisje termiczng. Istnieje pewna minimalna odlegtosé¢ od gwiazdy,
przy ktérej ziarno bedzie chtodniejsze, niz temperatura kondensacji, przy
tym gestos¢ musi byé¢ wystarczajaca dla wzrostu ziaren. Kiedy ziarna za-
czynaja narasta¢ — nieprzezroczystosé, blokujaca strumien promieniowania,
wzrasta o kilka rzedéw wielkosci. Ziarna absorbuja energie, wiec sie ogrze-
waja, otrzymuja rowniez ped fotonow.

Jednym z najtrudniejszych aspektéw modelowania jest proces formowa-
nia ziaren i ich wzrostu. Rozktad rozmiaréw tworzonych ziaren jest wyni-
kiem wspélzawodnictwa procesu wzrostu rozmiaréw przez akrecje i procesu
rozpadu ziaren przez zderzenia z gazem. Typowy rozmiar ziaren pytu miesci
si¢ miedzy 0.05 a 0.1 ym. Sktad ziaren zalezy od sktadu fazy gazowej: wokot
gwiazd tlenowych tworzg sie ziarna krzemianowe, wokot gwiazd weglowych
ziarna weglikowe. Teorie kondensacji pytu i wzrostu rozmiaréw ziaren sa
ciggle w powijakach. Najczesciej omija sie ten problem zakladajac, ze jesli
materia osigga temperature kondensacji pylu, to pyt tworzy sie natychmiast
i w jednakowym rozmiarze ziaren.

5.3.2 Rozwazania pedowe

Calkowity ped promieniowania opuszczajacego gwiazde w jednostce czasu
to

L,
5.28
c ( )
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Czes¢ tego pedu moze zostaé przekazana do wiatru, wydajnosé tego sprze-
zenia okreslamy tak samo, jak w przypadku gwiazd WR (réwnanie 5.25)
Moo
Thw =
L./c

(5.29)

Przez lata sadzono, ze 1.y jest bliskie 1. Przy tym zalozeniu mozna obliczy¢
maksymalne tempo utraty masy przy pojedynczym rozproszeniu

) L,
Max1 = (5.30)
Voo €
Podstawiajac typowe wartosci dla gwiazd AGB otrzymujemy
M = 2107 Mg /rok (5.31)

Wielko$é ta mieéci sie w obserwowanym zakresie M dla gwiazd AGB, jest
wiec nienajgorszym, choé¢ grubym oszacowaniem tempa utraty masy.

5.3.3 Laczony przeplyw gazu i pylu

Wiatr rozpedzany pylem jest przeptywem ,wielosktadnikowym”. Obowia-
zuja oddzielne réwnania pedu dla ziaren kazdego z rozmiaréw, oraz od-
dzielne réwnanie dla gazu. Rownania dla pylu i gazu sa sprzezone, gdyz
wskutek zderzen wytwarzana jest sila wlokaca fqrag. To pyt jest skladni-
kiem wyptywu majacym duza nieprzezroczystos¢ i przez to rozpedzanym
przez promieniowanie gwiazdy. Gaz jest skladnikiem hamujacym, wypltywa
on na zewnatrz jedynie dzieki sile wlokacej.

Mozna zdefiniowaé wielkos¢ I'q bedaca stosunkiem przyspieszania pro-
mieniowaniem do grawitacyjnego

kup L

T'y=—"—-
d 4d7eGM,

(5.32)

gdzie k., jest Srednig nieprzezroczystoscig dla ciSnienia promieniowania. Mo-
zemy wspoétczynnik nieprzezroczystosci, przypadajacy na jednostke masy,
wyrazié przez przekrdj czynny ziaren na ci$nienie promieniowania, ktory jest
iloczynem gestosci ziaren nq, przekroju geometrycznego ma? i wydajnosci Q
zaleznej od promienia ziarna i dtugosci fali promieniowania. Otrzymamy

’rldﬂ'CLQQL*

La= " irecir (5.33)
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Roéwnanie pedu (4.19) dla pytu zapisujemy w postaci

dug _ _GM* n ma’QL, _ farag

Y 72 Ariemg mg (5.34)

gdzie mq jest masa ziarna. W réwnaniu dla pylu zaniedbalidmy gradient
ci$nienia, gdyz jest on znacznie mniejszy od absorbowanego ciSnienia pro-
mieniowania. Analize mozemy znacznie uproscié, jesli zatozymy, ze ziarna
pyhu bardzo szybko osiagaja predkosé graniczng, a caly ped uzyskiwany z
pola promieniowania przekazujg do gazu. Skoro ziarna maja poruszaé sie
ze stala predkoscig, to w réwnaniu pedu musza réwnowazy¢ sie dwie sity —
sita promieniowania z silg wlokacg. Bilans ten pozwala na wyznaczenie fqrag
i wyeliminowanie tej sity z réwnania pedu dla gazu. Réwnanie pedu (4.19)
dla gazu z dodatkowsg sila farag zapiszemy nastepujaco

d 1d GM,
v 4 £+ :ndfdrag

b Wt 5.35
Var odr r2 0 (5-35)
A po wyeliminowaniu sity wlokacej otrzymamy
d 1d GM.
R “(1-Tq) =0 (5.36)

VIr T oar T

To réwnanie mozna rozwigzywaé¢ numerycznie. Mozemy wyznaczaé¢ pod-
dzwigkowa i naddzwigekowa strukture wiatru, zadajac jedynie L., M, T.g
i sktad chemiczny. Problem matematycznie jest dobrze okreélony. Obliczona
strukture chcemy préwnywac z obserwacjami. Okazuje sie jednak, ze wiatry
prawdziwych gwiazd wygladaja inaczej. A jest tak, bo struktura atmosfery
chtodnych nadolbrzyméw modyfikowana jest silnie przez pulsacje i nie jest
klasyczng hydrostatyczng atmosfera.

5.3.4 Hybrydowy wiatr czerwonych olbrzymoéw

Wyjaénienie obserwowanych duzych temp utraty masy wymaga duzych ge-
stosci w rejonie powstawania pylu. W zasadzie jedynym sposobem osiggnie-
cia tego jest przyjecie hybrydowej struktury takich wiatréw. Gwiazda moze
mie¢ tak duze M tylko wtedy, jesli istnieje jaki§ mechanizm drastycznie
powiekszajacy gestosciowa skale wyskokosci w atmosferze, w stosunku do
takowej otrzymywanej w hydrostatycznej atmosferze. Wigkszoéé¢ chtodnych
gwiazd wydaje sie mie¢ rozciaglta atmosfere rozdymana falami uderzenio-
wymi tworzonymi przez pulsacje gwiazdy centralnej.
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Pulsacje prowadza do fal stojacych lub biegnacych, w zaleznosci od ich
okresu. Fale rozchodzace sie¢ w osrodku o malejacej gestosci narastaja, prze-
ksztalcajac sie w fale uderzeniowe. Materia podrzucona przez fale uderze-
niowa nie ma do$é¢ czasu by opasé balistycznie z powrotem, zanim nadej-
dzie nowa fala uderzeniowa. W rezultacie dochodzi do odsuwania materii na
zewnatrz. Utrata masy moze odbywaé sie z predko$ciami znacznie mniej-
szymi od predkoéci ucieczki, tak dtugo, jak tylko istniejg fale rozchodzace
sie w wietrze.

Wiekszos¢ energii potrzebnej do rozpedzemia wiatru do predkosci uciecz-
ki jest dostarczana przez pulsacyjne lewitowanie. Obliczano M dla pulsujg-
cych gwiazd z pylem i bez pyhu, okazalo sie, ze obecno$¢ pytu powieksza M
o rzedy wielkosci.

Szczegdlowy opis pulsujacych gwiazd przekracza ramy niniejszej pracy.

5.4 Wiatry gwiazd AGB

Jednymi z obiektéw, dla ktorych majg zastosowanie rozwazania z poprzed-
niego rozdziatu sa tzw. gwiazdy AGB.

5.4.1 Gwiazdy asymptotycznej galtezi olbrzymoéw

Gwiazdy okreslane czesto jako mato- i sredniomasywne, o masach poczat-
kowych mniejszych od okoto 9Mg, po zakonczeniu fazy ciagu gltownego,
czyli po wyczerpaniu wodoru w jadrze, przemieszczaja sie¢ na diagramie
H-R do jego chlodnej czesci, do gatezi czerwonych olbrzyméw (RGB). Ewo-
luuja ku gérze RGB, spalajac wodor w warstwie otaczajacej narastajace
jadro helowe. Po przekroczeniu masy krytycznej nastepuje zapalenie helu
w jadrze. Dalsze losy réznia sie szczegbétami w zaleznosci od masy i sktadu
chemicznego, jednak zmierzaja do wspoélnej fazy, kiedy to hel w jadrze zo-
stanie przeprocesowany w wegiel i tlen a jadro stanie si¢ zdegenerowane.
Powraca spalanie wodoru w warstwie, wskutek czego wokot jadra narasta
zdegenerowana warstwa helowa. Ta warstwa rozbtyska za kazdym razem po
przekroczeniu masy krytycznej, wygaszajac przy tym warstwe palaca wodor.
Czyli dochodzi do naprzemiennego palenia wodoru i helu, méwimy o pulsach
termicznych (TP), a gwiazdy w tym czasie ewoluuja ku gorze galezi olbrzy-
méw, zmierzajac tam niejako asymptotycznie, stad i nazwa AGB. Z powodu
wspomnianych pulséw czesto mowi sie o fazie TP-AGB. Masa bogatej w
wodér zewnetrznej otoczki caly czas maleje, zaréwno z powodu zamiany
wodoru w hel a nastepnie w C+0O, jak i z powodu utraty masy przez wiatr.
Gdy wodorowa otoczka stanie sie bardzo mata, gwiazdy opuszczaja AGB,
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przemieszczaja sie na diagramie H-R w strone wysokich temperatur, po dro-
dze spedzajac nieco czasu jako jadra mglawic planetarnych, by ostatecznie
stopniowo stygnaé jako biate karty.

Dlaczego warto badaé¢ gwiazdy AGB?

1. sa jasne, wigc beda pierwszymi gwiazdami wykrywanymi w innych
galaktykach

2. ewolucja powoduje zmiany sktadu chemicznego, ktére sg widoczne na
powierzchni

3. Swieca glownie w podczerwieni, gdzie ekstynkcja zakldcajaca obser-
wacje jest bardzo mata

4. utrata masy na AGB jest waznym czynnikiem wplywajacym na dalsze
losy gwiazdy, a przez to na masy gwiazd centralnych mgtawic plane-
tarnych, bialych kartéw oraz poprzedniczek supernowych

5.4.2 Sktad chemiczny

Sktad chemiczny gwiazdy okreslony jest przez materie miedzygwiazdowa,
z ktérej gwiazda powstata. Osrodek miedzywiazdowy zawiera wiecej tlenu,
niz wegla, wigc w nowopowstatej gwiezdzie tez jest wigcej O, niz C. Kon-
wekcja podczas pulséw termicznych moze wynosié na powierzchnie pier-
wiastki §wiezo wytworzone w jadrze, dotyczy to najbardziej wegla. Wynie-
sienie wegla na powierzchnie zmienia istotnie widmo gwiazdy (zauwazono
to juz przed stu laty), ale niewiele wplywa na jej ewolucje.

Ze wzgledu na sktad chemiczny gwiazdy AGB dzielimy na podstawowe

typy

e tlenowe (,default”, gwiazdy typu M)
e weglowe (wiecej C niz O)

e dos¢ rzadki typ S o niemal réwnych obfitosciach C i O

5.4.3 Zmiennosé

Zmiennos¢ jest kluczowa cecha gwiazd czerwonych olbrzymoéw, ale nie jest
uwzgledniana w obliczeniach ewolucyjnych. Chtodne gwiazdy pézZnych ty-
pow widmowych klasyfikowane sa jako

e zmienne typu L — regularne
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e SR (semi regular) — pélregularne, podtypy SRa, SRb, SRe¢, SRd
e Miry

e zmienne IRC — dlugookresowe

e gwiazdy OH/IR — z absorpcja 9.7 um i emisja maserowa OH

Podzial gwiazd nie jest $cisle okreslony i klasyfikacja jest plynna. Warto
jeszcze wymienié¢ spotykane w literaturze typy zmiennych: LALPV — Large
Amplitude Long Period Variable, oraz LPV — Long Period Variable.

5.4.4 Utrata masy
Otoczki wokdt gwiazd TP-AGB przejawiaja sie na rézne sposoby
1. emisja podczerwona kontinuum produkowana przez state czastki
2. linie emisyjne przejs¢ rotacyjnych réznych mlekut
3. maserowe linie emisyjne
4. wokotgwiazdowe linie absorpcyjne zakresu widzialnego
5. rozpraszane w poblizu gwiazd linie rezonansowe Na1i K1

Kazda z obserwacji powyzszych przejawdéw, po starannej analizie w opar-
ciu o modelowanie numeryczne, moze prowadzi¢ do wyznaczenia tempa
utraty masy przez gwiazde. Liczne prace przegladowe podsumowuja wyzna-
czenia M. Naturalna jest tendencja, by na podstawie wielu indywidualnych
wyznaczen M wydedukowaé ogdlng formule na tempo utraty masy w za-
leznoéci od parametrow gwiazdy. Taka formuta jest bardzo pozadana przez
astrofizykéw modelujacych ewolucje gwiazd.

Chyba najbardziej znang jest formuta Reimersa opisujaca korelacje mie-
dzy obserwowanym tempem utraty masy a kombinacja parametréw L R/M
dla czerwonych olbrzyméw i nadolbrzyméw

: LR
Mg =n4x 1078B=—

(5.37)
gdzie L, R, M sa wyrazone w jednostkach slonecznych, a M w [Mg /rok].
Relacja wczesnie zostala zastosowana w obliczeniach ewolucyjnych gwiazd.
Wkrétce stato sie jasne, ze podany wzér przeszacowuje utrate masy na pew-
nych etapach ewolucyjnych, a niedoszacowuje na samym wierzchotku AGB.
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Stad tez pojawil sie parametr  majacy lepiej pogodzi¢ obserwacje z mode-
lami.

Willson [34], w przegladowym artykule dotyczacym chlodnych gwiazd,
pisze, ze wérdd astrofizykéw modelujacych szczegdlowo utrate masy pod
koniec fazy AGB, narasta przekonanie, ze M zalezy bardziej stromo od pa-
rametrow gwiazdowych, niz wynika to z zaleznoéci empirycznych. Wszystko
wskazuje na to, ze ewolucja niemal do konca odbywa sie przy masie gwiazdy
niemal stalej, dopdki gwiazda nie dotrze ,na krawedz przepasci (klifu)”,
miejsca, gdzie

dlogM  dlogL
e dt

Wéwezas mala ewolucyjna zmiana parametréw gwiazdowych (L, Teg, M)
powoduje katastrofalny wzrost M i gwiazda traci swoja otoczke w niemal
wykladniczym tempie.

Skoro tak, to musi istnie¢ silna selekcja dotyczaca gwiazd, dla ktérych
mozna wyznaczaé¢ tempo utraty masy. Te, ktére jeszcze nie dotarty do kra-
wedzi, maja bardzo male M, a te poza krawedzia klifu zyja juz bardzo
krotko, przy tym sa najprawdopodobniej mocno przystoniete materia wo-
kétgwiazdowa.

(5.38)

5.4.5 Model standardowy gwiazdy AGB

Klasyczna gwiazda AGB to czerwony olbrzym ze sferycznym wyplywem
gazu, w ktorym to gazie w pewnej odlegtoéci tworzy sie pyl. Czastki pytu
absorbuja promieniowanie gwiazdy i reemituja je w podczerwieni, absorbuja
rowniez ped i przekazuja go do gazu poprzez lepkosé. Gaz jest przyspieszany
na zewnatrz i ogrzewany, a chtodzi si¢ przez obfite molekuty HoO. W pew-
nej odlegtoéci molekuty HoO ulegaja dysocjacji na OH i H przez absorpcje
fotonéw UV miedzygwiazdowego pola promieniowania. Rodniki OH takze
ulegaja dysocjacji, wiec OH moze istnie¢ tylko w cienkiej warstwie. Emisja
maserowa OH jest nieistotna w budzecie energetycznym gwiazdy, ale jest
wazna jako widoczny znak obserwacyjny.
Kilka danych charakteryzujacych typowa gwiazde AGB

e typowy promien gwiazdy R, = 310" cm = 2a.u.
e typowa jasnos¢ L = 6000 L
e typowa temperatura efektywna Tog = 2500 K

e wyznaczane M od 10~7 do 10~* My, /rok
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e pyt kondensuje przy 900 K, co réwne jest temperaturze promieniowa-
nia w odleglosci 8 R,

e maser OH 1612 MHz lokuje si¢ w odlegtosdci 1000 R,
e emisje CO pochodza z wielkiego obszaru od 10000 do 100 000 R,

e typowa predkosé graniczna wyplywu 10km/s

5.4.6 Emisja termiczna pylu

Gwiazdy AGB produkuja prawie wszystkie sktadniki pylu miedzygwiazdo-
wego; gwiazdy nowe, supernowe i WR wnoszg jedynie maty wktad. Gwiazda
R CrB byla pierwszym obiektem po Stoncu ($wiatlo zodiakalne) ze stwier-
dzona obecnoscia pytu wokétgwiazdowego. Pierwsze pomiary podczerwone
wykazaly, ze czerwone olbrzymy czesto promieniujg silniej, niz sie spodzie-
wano, a wokoélgwiazdowe ziarna pytu byly tego przyczyna.

Wyrdzniamy dwa podstawowe rodzaje czastek pytu: weglowe i krzemia-
nowe. Istotna jest rola molekuly CO w tworzeniu pytu albo weglowego albo
krzemianowego

e CO jest czastka silnie zwiazang i nie wiaze si¢ z innymi czastkami
e H i He nie biorg udzialu w tworzeniu molekut w 7" > 500 K

o N wiaze sie w Ng

siarka jest wypierana z wigzan przez bardziej obfity tlen

e zatem wszystkie atomy wegla sa wiezione w molekutach CO, bo tlen
jest bardziej obfity

pozostate pierwiastki mogace tworzy¢ molekuly to: Al, Fe, Si, Mg i O;
sg one obecne w krzemianach

Szczegbdly tworzenia krzemiandéw sa ciggle niezbadane, znacznie lepiej po-
znane jest tworzenie pytu weglowego — sadzy (np. dane laboratoryjne prze-
mystu samochodowego).

Obliczenia modelowe otoczek wokotgwiazdowych wskazaly na koniecz-
no$é¢ przyjecia zalozenia, ze krzemiany absorbuja krotkofalowy zakres pod-
czerwieni, a nie sa przezroczyste, jak znane wéwczas mineraly. Te hipote-
tyczne wokdlgwiazdowe krzemiany nazwano brudnymi. Doswiadczenia wy-
kazaly, ze obecnos¢ kationéw Fe i Al w amorficznych krzemianach nadaje
im cech wlasciwych z punktu widzenia modeli.
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Rysunek 5.5: Diagram barwa-barwa obserwacji satelity IRAS. pokazane sg po-
zycje kilkunastu tysiecy obiektow z katalogu TRAS. Podzial na
obszary wedlug Zijlstra i in. [35].

W modelach zwykle zaklada sie, ze pyl kondensuje w takiej odlegtosci
od gwiazdy, w ktérej gestos¢ promieniowania, wycatkowana po wszystkich
czestosciach, réwna jest tejze dla ciata doskonale czarnego o temperaturze
Teon. Dla krzemianéw T.,, wynosi okolo 1000 K, zatem przy temperatu-
rze fotosfery 2500 K kondensacja ma miejsce w odlegtoéci ok. 6 promieni
gwiazdy.

Najnowsze sugestie sa takie, ze zewnetrzne rejony atmosfer chtodnych
olbrzyméw sa niestabilne i spontanicznie rozdzielajg sie na chlodne i geste
ktebki rozdzielone goracym gazem. Pyl tworzy sie w chlodnych zgestkach
i moze to mie¢ miejsce na znacznie wiekszym zakresie odleglodci.

Do dzi$ tajemnica pozostaje emisja krzemianowa na 9.7 um widoczna
w kilku gwiazdach weglowych.
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5.4.7 Fotometria podczerwona

Dane satelity podczerwonego IRAS stanowia najwiekszy zbior obserwacji
fotometrycznych. Zakres 100 um jest niewiarygodny, jest on czesto zanie-
czyszczony emisja miedzygwiazdowa. Z pozostalych danych: 12, 25 i 60 um
tworzy sie czesto diagram barwa-barwa. Przyklad takiego diagramu poka-
zany jest na rysunkub.5. Mozna na nim wskazywaé obszary zajmowane
przez zrédla podczerwone réznego typu. Van der Veen i Habing [33] po-
dzielili ten diagram (przy troche innych definicjach koloréw) na 8 obszaréw.
Rysunek 5.5 pokazuje prostsza i czytelniejsza wersje podziatu, wedlug pracy
Zijlstra i in. [35]. Kropkami zaznaczone sa wszystkie pomiary IRASa o do-
brej jakosci we wszystkich trzech pasmach. Oczywiscie obszary na diagramie
sg tylko ,mniej wiecej” jednorodne.

Istnieja takze bazy danych fotometri J, H, K, L, M; danych spektrofoto-
metrycznych, pomiary polaryzacyjne. Interferometria plamkowa dostarcza
danych o strukturze obiektéw, potwierdzajac omawiane wczesniej szczegolty
budowy gwiazd AGB. Interpretacja danych podczerwonych jest czasami nie-
zbyt wiarygodna ze wzgledu na ekstynkcje miedzygwiazdowa, zwlaszcza
w pasmie 9.7 um. Statystyki wiekszych baz danych wykazuja, ze gwiazdy
z nadwyzka emisji w bliskiej podczerwieni, to niemal zawsze LALPV.

5.4.8 Modelowanie widma gwiazd AGB

Czesto stosowanym narzedziem do analizowania obszaréw z promieniuja-
cym pytem jest program komputerowy o nazwie DUSTY, dostepny w sieci
WWW!. Program ten rozwiazuje réwnanie przeplywu promieniowania w
osrodku pytowym, uwzglednia rozpraszanie na ziarnach, absorpcje i emi-
sje, oblicza rozklad temperatury oraz pole promieniowania w tym o$rodku.
Jedno z najnowszych zastosowan tego oprogramowania pokazane jest na
rysunku 5.6, pochodzacym z pracy Riechers i in. [28]. Autorzy analizowali
widmo o malej dyspersji, tzw. SED (Spectral Energy Distribution) oraz
funkcje widzialnoéci interferometrii plamkowej, dla obiektu OH 104.9+4-2.4.
Do obu tych zaleznosci dopasowywano jednoczesnie krzywe modelowe, ry-
sunek pokazuje najlepszy rezultat.

Analizy tego rodzaju pozwalaja na wyznaczenie licznych parametréow
jednoczesnie: temperatury efektywnej gwiazdy, temperatury pytu w otoczce,
rozmiaréw otoczki i rozktadu radialnego gestosci, rodzajéw ziaren pylu, sto-
sunku pytu do gazu oraz oczywiscie tempa utraty masy. W omawianej pracy
badano poza tym zmiany otoczki pytowej z faza pulsacji gwiazdy.

'pod adresem www.pa.uky.edu/~moshe/dusty/
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Rysunek 5.6: Widmo SED (z lewej strony) oraz funkcja widzialnosci na 2.12 um
(z prawej). Pokazane sa zaréwno dane obserwacyjne, jak i najlepiej
dopasowane modele. Rysunek pochodzi z pracy Riechers i in. [28].

Cho¢ rézne modele stosujg rézne rozwiazania numeryczne, maja wiele
wspolnych zalozen

1. sferyczna symetria jest usprawiedliwiana kotowym ksztaltem map ra-
diowych masera OH 1612 MHz, wspomniany powyzej przyktad interfe-
rometrii plamkowej takze potwierdza sferycznosé otoczki, ale badania
polaryzacji wprowadzajg niepewnosc.

2. niezmienne w czasie M przyjmuje sie jako wystarczajaco dobre zato-
zenie, cho¢ istnieja przypadki, kiedy utrata masy zostala gwaltownie
zatrzymana. Zmiany rozchodza sie w wietrze zaburzajac kolejne jego
rejony: emisje w bliskiej podczerwieni reaguja na zmiany M sprzed kil-
kudziesieciu lat, podczas gdy zmiany sprzed 10000 lat moga jeszcze
nie zaklécié emisji pytu na falach milimetrowych.

3. przyjmuje sig, ze absorpcja pytu jest znana, ale wtasnosci absorpcyjne
krzemianéw moga sie zmienia¢ z obiektu na obiekt, moga sie takze
zmienia¢ w miare jak gaz oddala sie od gwiazdy.

2. co jest stuszne przy niezmie-

4. tradycyjnie zaklada sie gestosé¢ o ~ r~
nym wyplywie ze stala predkoécia. To zalozenie zawodzi w odleglo-

$ciach, na ktérych pyl powstaje.

Juz pierwsze wersje diagramu barwa-barwa pokazaly, ze zmienne gwiazdy
OH/IR uktadaja sie wzdluz jednej linii, mniej wiecej po przekatnej, w zalez-
nosci od wersji diagramu. Modele teoretyczne sa w stanie to wyjasnié: ksztalt
krzywej SED dla modeli otoczek z tego samego materiatu zalezy tylko od
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jednego parametru — glebokosci optycznej. Przyroda jednak najprawdopo-
dobniej nie wytwarza tylko jednego rodzaju ziaren, dlatego zamiast jednej
linii mamy na diagramie szeroki, ale wydluzony obszar. Otrzymano ciekawe
rezultaty, gdy uwzgledniono w modelach dlugookresowa zmiennos$é¢ L, oraz
szczegoOly narastania czasteczek. W rezultacie w otoczce powstaja fale ude-
rzeniowe oraz warstwowa struktura rozkladu pyltu. Krokiem dalszym byta
konkluzja, ze zmiany jasnosci gwiazdy wcale nie sa niezbedne do zmiennoéci
rozciagtej atmosfery. Wyplyw staje sie niestabilny jesli uwzglednié¢ szczegdly
formacji ziaren pytu. Na razie obliczenia przeprowadzano dla czastek weglo-
wych, bo sa lepiej poznane.

5.4.9 Linie emisyjne wzbudzane termicznie

Pierwsze obserwowane linie byly liniami maserowymi OH. Pierwsza obser-
wowang linia wzbudzang termicznie byta linia CO 115 GHz czyli 2.6 um.
Linie termiczne pozwalaja na szczegdlowe badania otoczek, ale poniewaz
nie sa wzmacniane, sa znacznie stabsze od maserowych. Wiekszo$¢ ich ob-
serwacji pochodzi z gwiazd nie dalszych niz 1-2 kpc.

Analiza linii CO wymaga szczegdlowego modelowania. Zaklada sie przy
tym, ze temperatura gazu nie ma wplywu na dynamike otoczki, a gaz jest
tylko wleczony przez pyt. Tlenek wegla CO jest najprawdopodobniej wytwa-
rzany w fotosferze. Molekula ta jest bardzo stabilna i jej obfito$¢ nie zmienia
sie dopdki nie zostanie dysocjowana przez miedzygwiazdowe promieniowa-
nie UV. Czastka CO jest wzbudzana przez fotony bliskiej podczerwieni oraz
przez zderzenia z molekutami Hy i atomami He. Obliczenia przeptywu pro-
mieniowania prowadzi sie najczedciej przy zastosowaniu metody Soboleva.
Modele sg ciagle odleglte od ideatu.



Z.akonczenie

Zdaje sobie sprawe z pobieznego potraktowania wielu obecnych w ksiazce
tematéw. Praca ta ma na celu zapoznanie z podstawami teorii przeplywu
promieniowania. Jesli odczuwajacy niedosyt czytelnik siegnie po prace ory-
ginalne, bedzie to oznaczalo, ze méj cel zostal osiagniety. A jesli ktokolwiek
zechce podzieli¢ sie ze mng uwagami na temat lektury, sprawi mi wielka
przyjemnosé. I by¢ moze zacheci mnie do opracowania poprawionej, rozsze-
rzonej, lepszej wersji tekstu.

Krzysztof.Gesicki®@astri.uni.torun.pl
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