
No a gwiazdy ... ?

o pierwszych wyznaczeniach odleglosci gwiazd

pisalismy juz w Delcie tyle razy (ostatnio nawet

w numerze styczniowym), ze moze nie warto

naduzywac cierpliwosci Czytelnika. W skrócie wiec

przypominamy, ze dalmierzem jest tu okolosloneczna

orbita Ziemi, baza srednica orbity i w celu

wyznaczenia odleglosci gwiazdy trzeba zmierzyc jej

katowe przesuniecie (wynikajace z przemieszczenia

sie Ziemi) na tle gwiazd w zalozeniu bardziej

odleglych. Wynik tych pomiarów (pierwszy uzyskano

w 1837 f.) byl wrecz zaskoczeniem: paralaksa

heliocentryczna nawet najblizszych gwiazd okazala

sie mniejsza od 1/1.A z tego wynika, ze gwiazdy

te znajduja sie w odleglosci nie mniejszej niz

odleglosc Ziemi od Slonca (jednostka astronomiczna)

pomnozona przez odwrotnosc sin 1/1,która to

odwrotnosc wynosi tyle, ile jest sekund luku
w jednym radianie, czyli w przyblizeniu 206 265.

Taka wzorcowa jednostka nazwana zostala parsekiem

(oczywiscie od slów: paralaksa i sekunda, co na

szczescie w wielu jezykach brzmi bardzo podobnie):

1pc = 206 265j .a. = 3 x 1016 m. Po podzieleniu

stosownych odleglosci przez predkosc swiatla latwo

sie przekonac, ze odleglosc najblizszej gwiazdy tak sie

ma do rozmiarów Ukladu Slonecznego, jak cztery lata

do czterech godzin.

Nic wiec dziwnego, ze tego pierwszego pomiaru

odleglosci gwiazdy dokonano tak pózno. Znacznie
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Na podstawie samej jasnosci gwiazdy nie da sie

okreslic jej odleglosci - gwiazda jasna z daleka moze

wygladac jak slaba z bliska. Jasnosc moglaby byc

miara odleglosci, gdyby bylo wiadomo, jak gwiazda

jest jasna "sama w sobie". Dla sprecyzowania tego,
co tu powiedzielismy, trzeba przypomniec kilka

dosc banalnych faktów. Przede wszystkim wrazenie

odbierane przez oko (podobnie zreszta przez klisze

fotograficzna czy jakikolwiek elektroniczny odbiornik

swiatla) jest tym wieksze, im wiecej fotonów wpada do

oka w jednostce czasu, czyli zalezy od tzw. oswietlenia.

Dokladniej, oswietleniem E jest ilosc promienistej

energii padajaca w jednostce czasu na jednostke

powierzchni (czyli mierzy sie je w W/m2). Jezeli
gwiazda swieci z calkowita moca M i w dodatku

równomiernie we wszystkie strony (jak kazda normalna

gwiazda), to w odleglosci r oswietlenie wynosi tyle,

co moc gwiazdy podzielona przez powierzchnie sfery

o promieniu r, czyli E = M/(47fr2).

Od co najmniej dwóch tysiecy lat stosowana jest

w astronomii skala, w której najjasniejsze gwiazdy

nieba zostaly nazwane gwiazdami pierwszej wielkosci,

a najslabsze dostrzegalne nieuzbrojonym okiem ­

gwiazdami szóstej wielkosci. Gdy pojawily sie
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wczesniej, bo w 1726 f., przy okazji prób pomiaru

paralaks James Bradley odkryl zjawisko aberracji

swiatla. Polega ono na tym, ze wskutek ruchu

Ziemi (predkosc obiegowa Ziemi wynosi 30 km/s)

gwiazdy sa lekko przesuniete ku punktowi nieba,

ku któremu akurat Ziemia zmierza. Maksymalne

przesuniecie aberracyjne wynosi w przyblizeniu

30/300 000 rad = 20';5, czyli wiecej niz paralaksa

jakiejkolwiek gwiazdy.

Tak wiec metoda paralaks jest wprawdzie bardzo

"czysta", ale dosc trudna technicznie i ograniczona

dokladnoscia pomiaru malych katów. Z powierzchni

Ziemi mozna mierzyc katy nie mniejsze niz O';Ol.

Sztuczny satelita Hipparcos pomierzyl paralaksy

ogromnej liczby gwiazd z dokladnoscia do 0';001

(bo spoza atmosfery), czyli odleglosci do - powiedzmy

- 1 kpc. Tym samym mierzenie paralaks z powierzchni

Ziemi chyba definitywnie przeszlo do historii.

Zwrócmy uwage, ze odleglosc Slonca od Ziemi

wyznaczono za pomoca paralaksy geocentrycznej,

a z kolei jednostka astronomiczna stala sie baza

dla wyznaczen odleglosci gwiazd. Jednak gwiazdy

chocby tylko naszej Galaktyki ciagna sie jeszcze

dalej, niz siegnal Hipparcos. Zapewne wiec znajomosc

odleglosci gwiazd pobliskich umozliwila stworzenie

trzeciej metody siegajacej dalej, czyli trzeciego

szczebla tzw. drabiny odleglosci. Jak ta metoda dziala,

przedstawiamy równiez w tym numerze.
T.K.

przyrzady mierzace oswietlenie, astronomowie

postanowili skale jasnosci uczynic obiektywna,

tak jednak, by zachowac starozytna umowe

oznaczen jasnosci gwiazd. Okazalo sie, ze starozytni

astronomowie nieswiadomie zastosowali sie do

poznanego znacznie pózniej fizjologicznego prawa

(prawo Webera-Fechnera), zgodnie z którym wrazenie

jest wprost proporcjonalne do logarytmu bodzca.

We wspólczesnym zapisie ten wazny fakt przyrodniczy

opisuje wzór: m = -2,5Iog E + const, gdzie m to

owa wielkosc gwiazdowa (m od slowa magnitudo ),

czyli po prostu widoma jasnosc gwiazdy. Wszystkie

wspólczynniki maja swoje uzasadnienie. Minus jest

dlatego, ze slabszym gwiazdom (czyli mniejszym

jasnosciom) ma odpowiadac wieksze magnitudo.

Liczba 2,5 wziela sie stad, ze nowoczesne pomiary

wykazaly, iz oswietlenie przez gwiazde szóstej wielkosci

jest w dobrym przyblizeniu stokrotnie mniejsze

od oswietlenia przez gwiazde pierwszej wielkosci;

zatem stosunkowi oswietlen równemu 100 powinna

odpowiadac róznica magnitudo równa 5. Wreszcie

stala "const" powinna byc tak dobrana, by oswietlenie

zmierzone w jednostkach fizycznych w ogóle mozna

bylo "przetlumaczyc" na wielkosci gwiazdowe. Nie

musimy sie jednak o nia troszczyc, bo bedziemy dalej

zajmowac sie tylko róznicami jasnosci.



Diagram dwuwskaznikowy dla gwiazd ciagu glównego i linia

poczerwienienia - kierunek "falszowania" barw gwiazd.

mv - Mv = 5logr - 5 + av·

Rzeczywistosc jest wprawdzie bardziej skomplikowana:

okreslenie jasnosci absolutnej gwiazdy na podstawie

widma moze nie byc proste, dwa wspólczynniki

liczbowe sa nieco rózne w róznych obszarach nieba

itd., ale idea samego pomiaru odleglosci gwiazd

normalnych jest wlasnie taka. A gwiazd nietypowych?

O tym tez w numerze.

utworzyc dwie niezalezne róznice ~ beda to tzw.

wskazniki barwy: nadfioletowy U - B = mu - mB

i niebieski B - V = mB - mv (to sa wskazniki

widome) oraz analogicznie (U - B)o = Mu - MB

i (B - V)o = MB - Mv (a te sa absolutne, czyli

niezaklócone przez materie miedzygwiazdowa).

Z kolei róznice wskaznika widomego i absolutnego

nazywamy nadwyzka barwy: nadwyzka nadfioletowa

to EU-B = (U - B) - (U - B)o, a niebieska to

EB-V = (B - V) - (B - V)o. Wlasnie materia

miedzygwiazdowa jest powodem, dla którego nadwyzki

barw sa wielkosciami niezerowymi.
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Niezwykle wazne bylo odkrycie, ze materia

miedzygwiazdowa tak zmienia prawdziwe barwy

gwiazd, ze EU-B ~ 0,7 EB-V, a ekstynkcja w zakresie

wizualnym wynosi av ~ 3EB-V' To wlasnie te dwie

liczby, 0,7 i 3, ofiarowala nam natura - wynikaja one

z fizycznych wlasnosci materii miedzygwiazdowej.

Praktycznie proces wyznaczenia odleglosci przebiega

nastepujaco. Z obserwacji otrzymujemy widmo

gwiazdy i trzy jasnosci widome w trzech barwach.

Znajomosc widma oznacza znajomosc Mv, a z trzech

jasnosci tworzymy dwa widome wskazniki barwy.

Z diagramu dwuwskaznikowego mo.zna wtedy

odczytac, jakie sa wskazniki absolutne, a wiec znamy

tez dwie nadwyzki barwy. Nadwyzka niebieska

pomnozona przez 3 to ekstynkcja av, która trzeba

dopisac po prawej stronie podstawowego wzoru

otrzymujac

Mozemy juz precyzyjnie zapisac, jak magnitudo

gwiazdy zalezy od jej odleglosci. Gdyby gwiazde

dalo sie raz zobaczyc z odleglosci rl, a nastepnie

z odleglosci r2, to jej wielkosci gwiazdowe mI

i m2 spelnialyby zwiazek: mI - m2 = 5log(rdr2);

wystarczylo podstawic dwukrotnie wyrazenie na E do

wzoru na m i odjac stronami. I teraz wazna definicja:

jasnoscia absolutna (M) nazywa sie taka jasnosc

gwiazdy, jaka mialaby obserwowana z odleglosci 10 pc.

Jasnosc gwiazdy M widoczna z ustalonej odleglosci

jest juz miara mocy promieniowania gwiazdy (i uzycie

tego samego symbolu nie powoduje zamieszania).

Jezeli wiec w ostatnim wzorze podstawic m2 = M

oraz r2 = 10, to dostaniemy jeden z najwazniejszych

wzorów podstaw astronomii:

m - M = 5 log r - 5.

Wzór ten umozliwia znalezienie odleglosci r

(w parsekach!) gwiazdy o jasnosci absolutnej M, jezeli

jej jasnosc widoma wynosi m. Jak widac, M musi

byc znane skadinad, a ponadto wzór obowiazuje, o ile

swiatlo po drodze od gwiazdy nie jest ani pochlaniane,

ani rozpraszane, czyli gdy przestrzen miedzygwiazdowa

jest pusta. Oczywiscie, nigdy dokladnie tak nie jest

i róznica m - M (okreslona juz przez odleglosc

gwiazdy) jest dodatkowo powiekszona o straty swiatla

(ekstynkcje); oznaczmy je przez a. No to w koncu skad

wziac jasnosc absolutna i jak uwzglednic ekstynkcje?

Na pierwsze pytanie nietrudno odpowiedziec.

Ostatni wzór moze przeciez równie dobrze sluzyc

do okreslania jasnosci absolutnych gwiazd, których

odleglosci wyznaczono wczesniej metoda paralaksy

heliocentrycznej. I tak tez bylo. Ponadto okazalo

sie przy tym, ze jasnosc absolutna gwiazdy jest

dosc precyzyjnie okreslona przez jej widmo. Tak

powstal chyba najwazniejszy w astronomii wykres,

mianowicie diagram Hertzsprunga~Russella (tylna

okladka). Obecnie wykorzystuje sie go w przeciwna

strone. Majac widmo gwiazdy, z diagramu H-R

odczytuje sie jej jasnosc absolutna M (dlatego

przedstawiona tu metoda nazywana jest metoda

"paralaks spektroskopowych"), a zmierzywszy jasnosc

widoma m bez trudu znajduje sie jej odleglosc.

Mozliwosc uwzglednienia ekstynkcji na drodze od

gwiazdy do obserwatora stworzyla sama natura,

mianowicie materia miedzygwiazdowa falszuje

jasnosci gwiazd rozmaicie w róznych zakresach

promieniowania. Podobnie ziemska atmosfera: Slonce

jest o zachodzie czerwone dlatego, ze atmosfera

rozprasza promieniowanie niebieskie, a czerwonego

prawie nie. Wybierzmy trzy zakresy widma:

nadfioletowy "U", niebieski "B" i wizualny "V"

(stanowia one popularny system fotometryczny UBV,

a wszystkie jasnosci powinny zawsze byc opatrzone

stosownym indeksem, by bylo wiadomo, w jakim

zakresie sa okreslone). Z trzech jasnosci mozna

4


